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Resumo

Neste trabalho nos estudamos o fendomeno da captura em ressondncia, com um
planeta, de planetésimos sofrendo uma forga dissipativa proveniente do arrasto do gas, para
o problema restrito de trés corpos. Sdo desenvolvidos dois métodos (semi-numérico e
numeérico) para determinar os pontos corrotacionais. Mostramos que o método numérico
fornece todos os tipos de solugGes de corrotagdo possiveis € com muito boa precisdo
quando comparadas as obtidas via integragdo numérica das equagdes completas para o
problema de N-corpos. Em seguida, estudamos as velocidades relativas de colisdes entre os
planetésimos capturados em ressonancias bem como a possibilidade de ganho de massa
através destas colisdes. Concluimos que pode haver ganho de massa através de colisdes
entre planetésimos de tamanhos semelhantes ou entre quaisquer planetésimos acima de um
certo valor ou, ainda entre um planetésimo pequeno € um muito maior. Sugerimos de que

forma o processo de captura em ressondncia pode ter contribuido para a formagido

planetaria.



Abstract

In this work we address the problem of capture into resonance in the frame of the
restricted three body problem with a dissipative additional force. We develop two methods
(semi-numeric and numeric) to determine the corotation points. We show that the numeric
method provides all possible kinds of corotation solutions and that they are in a very good
agreement with the points coming from the numeric integration of the complete N-body
equations. We also address the problem of resonance capture investigating the effect of the
relative velocities of collisions and the possibility of mass accretion for captured
planetesimals. Some considerations about the collision process and conditions for mass
gain are presented. We suggest how the process of resonance trapping of planetesimals may

have contributed for planetary formation.
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Introducao

O fato das orbitas planetarias no Sistema Solar serem coplanares e quase
circulares (exceto para Plutdo) sugere que a formagao do Sistema Solar ocorreu a partir
de um disco achatado de gas e poeira girando ao redor do Sol. Esta formulagdo para
explicar como se formaram os planetas no Sistema Solar € conhecida como modelo de
Kant-Laplace. As teorias modernas sobre a formagdo do Sistema Solar sdo formulagdes
mais sofisticadas do modelo de Kant-Laplace, proposto no século XVIIL |

Atualmente, as duas teorias mais aceitas para explicar a formagao dos planetas
no Sistema Solar sdo:

I - Crescimento por acres¢do gradual de corpos, como resultado de colises entre
pequenos objetos chamados de planetésimos, seguindo de acres¢do do gas do disco
nebular para formar os planetas exteriores e

2 - Instabilidade gravitacional, onde uma regido do disco nebular fragmenta e colapsa
para formar proto-planetas gigantes.

O primeiro modelo tem duas formulagdes; acresgdo livre de gas (Safronov 1969)
e na presenga de gas (Mizuno 1980, Hasayashi et al. 1985) enquanto que o segundo
modelo foi proposto por Kuiper (1951) e estudado inicialmente por Cameron (1978).

Cada um destes modelos conseguem explicar de maneira satisfatoria algumas
particularidades do Sistema Solar mas também falham ao tentar explicar outras. Desta
maneira, uma compreensdo melhor do processo de formagdo planetaria requer um
entendimento mais detalhado do caminho em que os processos fisicos operaram durante
o processo de formagao do Sistema Solar.

No primeiro estdgio do modelo de acres¢do de planetésimos, os grdos
microscopicos crescem por coalescéncia a medida que colidem e vao acomodando-se no
plano médio do disco. A fase de crescimento dos planetésimos com tamanhos de poucos
metros a alguns quildometros ainda nido ¢ bem entendida pois, com estes tamanhos, os
planetésimos tém uma queda orbital muito rapida, devido ao forte arrasto do gas. Entdo
€ necessario que o crescimento dos planetésimos se faga de maneira muito rapida nesta
fase. Um mecanismo possivel para explicar o crescimento dos planetésimos nesta fase €
a captura em ressonancia de planetésimos por um planeta formado (Weidenschilling e
Davis 1985) ja que este processo interrompe o decaimento orbital do planetésimo. Uma

vez os planetésimos atinjam tamanhos da ordem de 10Km, as interagdes entre pares de



planetésimos dominam as outras forgas ndo gravitacionais (arrasto do gas, por
exemplo). Desta maneira, os planetésimos crescem de maneira acelerada devido a
colisdes de acresgdo, até que alguns alcangam massas ~0, | Mt para a regido dos planetas
terrestres e ~10M; para a regido dos plantas jovianos, isolados entre si. No fim desta
etapa estes corpos sao chamados de proto-planetas. Weidenschilling et al. (1997) realiza
simulagdes numeéricas para esta etapa e apos ~10%anos encontra a formagio de 18 proto-
planetas com massas ~0,1 My distribuidos de maneira espagada de 0,05 até 1,SUA, para
a regiao dos planetas terrestres.

A partir de 10My os proto-planetas (exteriores) ganham massa rapidamente por
acres¢do do gas do disco em sua volta e formardo os planetas gigantes (com seus
envelopes de gas), num tempo total estimado em ~107 anos. O fato dos planetas Jupiter,
Saturno, Urano e Netuno terem aparentemente nucleos similares (~10Mry), o qual
iniciaria o processo de acres¢do do gas nebular € tido como uma forte evidéncia do
modelo de acres¢ao por colisdes de planetésimos pois, esta massa critica independe da
distancia orbital na Nebulosa Solar (Mizuno 1980).

No caso de Japiter, o planeta acumulou uma massa ~300Mr de gas durante este
altimo processo € Urano e Netuno ndo conseguiram acumular um envelope de gas da
mesma ordem de grandeza que Jupiter acumulou pois, as suas distdncias heliocéntricas,
estes planetas teriam demorado um pouso mais para adquirirem a massa critica € com
isto grande quantidade de gas da nebulosa ja teria sido dissipado.

Recentemente uma nova questdo sobre a formagdo de Urano e Netuno sob a
otica do modelo de colisdes de acres¢do veio a tona. Trabalhos anteriores (Ip,1989,
Brunini e Fernandez, 1999) teriam conseguido formar os dois planetas através de
integragdes numéricas incluindo colisdes de acresgdo (no cenario livre de gas), a partir
de uma populagdo com algumas centenas de embrides espalhados além de Saturno.
Contudo, simulagdes feitas por Levison e Stewart (2001) ndo conseguem reproduzir este
resultado ap6s 10* anos de evolugdo da populagdo inicial de embrides. Os autores
observam que as perturbagdes mituas entre os embrides e as de Jupiter e Saturno sobre
0s mesmos aumentam em muito suas excentricidades acarretando numa diminuigdo da
se¢do de choque colisional pois esta € proporcional ao inverso da velocidade relativa
entre os mesmos. Com isto, poucas colisdes ocorrem ndo havendo assim a formagdo dos

nucleos dos planetas. Em trabalhos posteriores (Thommes, Duncan e Levison, 1999,



2002), os autores supdem os dois planetas formados na regido entre Jupiter e Saturno e
simulam a evolugdo orbital dos quatro planetas ¢ um disco de planetésimos exterior,
chegando-se a configuragdes finats semelhantes ao Sistema Solar atual. Embora ndo
precisemos supor que Urano e Netuno tenham-se formado tdo interiormente como
sugerido nestes dois tltimos trabalhos, Levison e Stewart (2001) certamente sugerem
que estes dois planetas devem ter-se formado bem mais proximos do Sol que suas
posigoes atuais €/ou havia uma quantidade bem maior de massa na regidao onae teriam
se¢ formado. De qualquer forma, estes dois fatos sugerem que boa parte da massa do
disco pnimordial teria migrado para regides mais internas do Sistema Solar por arrasto
do gas e possivelmente teria sido capturada pelos planetas gigantes, criando, desta
forma, uma concentragdo de massa densa o suficiente para a acres¢ao de Urano e
Netuno.

O modelo da colisdo de acres¢do de planetésimos tem sido mais aceito pelos
cientistas devido a varias razdes. Colisdes de acresgao explica facilmente a formagao
dos planetas terrestres, satélites, asteroides e cometas. Dependendo da €poca em que o
gas nebular seja removido, este modelo explica de maneira satisfatoria a diferenga na
composigdo dos planetas gigantes, ou seja, Urano ¢ Netuno formado com nftcleos
similares a Jupiter e Saturno mas com envelopes gasosos bem menores. Entretanto este
modelo apresenta alguns problemas relacionados a escala de tempo de formagdo dos
planetas gigantes e também as estimativas das massas dos nucleos destes. O tempo total
requerido para formar um planeta gigante é calculado em ~10’anos. Este é da ordem de
grandeza do tempo de vida de discos circumsolares, o qual é estimado em ~10°-107
anos (Strom et al. 1993). Se o gas desaparecer antes da formag@o do nucleo de 10Mr,
este se torna incapaz de acumular o H e He necessarios para formar os envelopes dos
planetas gigantes. Alguns outros problemas surgiram mais recentemente. Resultados
obtidos com novos modelos para os interiores de Jupiter e Saturno (Chambrier et al.
1992, Guillot et al. 1997) tem mostrado que os dados observacionais coletados
poderiam ser melhor explicados com massas dos nucleos menores que as calculadas
anteriormente; de 3 a 10Mr para Jupiter e de 1 a 13Mr para Saturno. Modelos anteriores
estimavam as massas dos nucleos em 10-30My para Japiter e 15-25M7 para Saturno
(Stevenson 1982). Se as massas dos nicleos de Jupiter e Saturno forem da ordem do

limite inferior destes intervalos entdo estes nicleos ndo poderdo ser massivos o



suficiente para acumular uma grande quantidade de gas e formar o envelope gasoso
presente nos planetas gigantes. Além do mais recentes descobertas de planetas extra-
solares (Marcy e Butler, 1996, Butler et al. 1997) tem mostrado planetas com massas
>M; em orbitas muito proximas a estrela e alguns em orbitas muito excéntricas. Estes
fatos ndo corroboram para o mecanismo de formagio por colisdes de acresgio como foi
visto anteriormente.

Formagdo planetiaria pelo modelo da instabilidade gravitacional foi primeiro
proposto por Kuiper (1951) e estudado com mais detalhe posteriormente por Cameron
(1978). Neste modelo, a Nebulosa Solar deve ser massiva e fria o bastante para se tornar
gravitacionalmente instivel. Formagdo planetaria neste cenario ocorre rapidamente.
Inicialmente a quebra do disco em planetas gigantes se dando em 10’ anos seguindo da
sedimentagdo dos grios de poeira para formar o niicleo sélido dentro de ~10° anos e a
formagdo completa do planeta acontecendo dentro de ~10° anos. Este modelo evita
qualquer problema com a escala de tempo associada com o desaparecimento do disco
ao redor da estrela cujo tempo de vida ¢ estimado em ~10°-107 anos e também parece
ser capaz de formar planetas razoavelmente massivos (~1-10M;) (Boss 1999). Boss
(1998) mostra por meio de uma simulagdo que este modelo resulta na formagio de dois
proto-planetas gasosos gigantes em orbitas circulares com semi-eixos ~5AU e ~10AU
(em um disco com massa ~0,14M,), semelhantes as orbitas de Jupiter e Saturno num
tempo de formagdo de 10° anos. Outros fatos a favor deste modelo sdo a formagdo do
nicleo de um planeta com 1M; com massas ~6My, valor este intermedidrio para os
novos modelos dos interiores de Jupiter e Saturno (Chambrier et al. 1992, Guillot et al.
1997). A formagdo rapida de um planeta como Jupiter certamente evitaria a formagio de
um planeta na regido do cinturdo de asteroides devido as perturbagdes do planeta nesta
regido (Kortenkamp e Wetherill 2000). Além do mais, planetas gigantes recentemente
descobertos com massas muito maiores que a de Jupiter tem corroborado para
revitalizar este modelo.

Apesar do modelo da instabilidade gravitacional ndo explicar a formagdo dos
sat€lites € cometas, a principal aversdo a ele vem do fato que planetas com massas tio
diferentes como Jipiter € Saturno ndo poderiam ter nicleos com massas tio similares.
Segundo pelo fato destes planetas terem abundincias metélicas observadas muito

maiores que a solar o que contraria o fato dos planetas terem sido formados diretamente



da Nebulosa Solar. Contudo as novas estimativas para estes nucleos e 0s novos modelos
para os interiores de Jupiter € Saturno (Chambrier et al. 1992, Guillot et al. 1997) tem
removido esta objegdo ao modelo da instabilidade gravitacional. Um outro problema € a
consideragdo de um disco com massa relativamente maior que a estimativa para a
Nebulosa Solar, que € de 0,01-0,1M;, (Weidenschilling 1977).

Boss (1996, 1997) tem sugerido um cenario onde ambos 0s mecanismos seriam
responsavels pela formagdo dos planetas do Sistema Solar. Neste novo cenario a
formagdo de Jupiter e Saturno sena melhor explicada com o modelo da instabilidade
gravitacional, enquanto que, os planetas terrestres se formariam por colisdes de acresgao
de planetésimos na regido interior do disco bem como Urano e Netuno na regido
exterior.

Simulagdes recentes da influéncia de uma formagao anterior de Jupiter € Saturno
na formagdo dos planetas terrestres € do cinturdo de asterdides foram feitas por
Kortenkamp ¢ Wetherill (2000). Neste trabalho, os autores mostram que as distancias
heliocéntricas atuais, os dois planetas ndo favoreceriam ao processo de ganho de massa
por colisdes de acresgdo na regido dos planetas terrestres, sendo mais dificil ainda para
o cinturdo de asterdides. Contudo os autores encontram resultados menos pessimistas ao
considerarem que Jupiter € Saturno se formaram a distdncias orbitais um pouco matores
que as atuais migrando posteriormente até as suas distancias heliocéntricas atuais. Desta
maneira as perturbagdes planetarias na regido dos planetas terrestres e no cinturdo dos
asteroides seriam menores permitindo assim algum ganho de massa nas colisdes.

Foi dito anteriormente que o modelo de formagdo por colisdbes de acresgdo ndo
explicava de maneira satisfatéria a formagdo de planetésimos com tamanhos de ~1lm a
~10km. Ocorre que, para estes tamanhos de planetésimos, o arrasto do gas € muito
intenso resultando assim numa queda orbital dos mesmos de maneira muito rapida.
Entdo é necessario algum mecanismo que faga com que os planetésimos ganhem massa
durante as colisdes. Um mecanismo possivel que pode explicar a formagdao dos
planetésimos nesta fase € a captura em ressondncia de planetésimos por um planeta pré-
formado (Weindenschilling e Davis 1985). Para que este mecanismo seja eficiente €
necessario que a formagdo dos corpos ndo seja concomitante, ou seja, tem que haver um
proto-planeta ja formado num ambiente onde planetésimos estejam comegando suas

formagdes por colisdes de acresgdo. Desta maneira, o cenario proposto por Boss, onde



um proto-Jupiter € um proto-Saturmo se formaram rapidamente e influenciaram na
formagdo dos outros planetas terrestre além de Urano, Netuno e também dos asterdides
seria mais adequado.

Neste trabalho estaremos investigando a possibilidade do mecanismo da captura
em ressonancia gerar condigSes para que colisdes entre planetésimos capturados em
ressondncia, com um planeta gigante formado, resultem em crescimento de massa, na
fase em que os planetésimos tem tamanhos da ordem de alguns metros a poucos
quilometros. Desta maneira, este trabalho se apresenta mais apoiado no cenario
proposto por Boss.

Os capitulos que seguem estdo organizados da seguinte maneira. No capitulo 1
sera apresentado o mecanismo da captura em ressondncia, os resultados de alguns
trabalhos que foram feitos a respeito deste fendmeno e o que ainda podera ser feito a
respeito. No capitulo 2, serdo apresentados os métodos desenvolvidos para determinar
os pontos de equilibrio para a ressonancia tipo corrotagdo. Serdo apresentados também
os resultados obtidos pela aplicagdo destes métodos bem como uma anilise dos
mesmos. No capitulo 3, sera apresentado um método para se determinar as velocidades
relativas de colisdo entre dois planetésimos capturados em uma mesma ressonancia
(tipo libragdo) e a partir de um modelo para ganho de massa em uma colisdo entre dois
planetésimos sera determinada a condi¢@o para que ocorra realmente este ganho. Sdo

ainda consideradas colisdes entre planetésimos capturados em libragdo e em corrotagio.



Capitulo 1. O fendmeno da captura em ressonincia

Captura em ressondncia ocorre quando o ganho de energita € momento angular
de um corpo (ou de uma particula) devido a perturbagdes planetarias ressonantes
compensa exatamente a perda de energia € momento angular devido a uma forga
dissipativa externa', sendo a captura um evento probabilistico. Virios estudos tém sido
feitos sobre a influéncia deste fenomeno durante o processo de formagdo do Sistema
Solar. Podemos citar como exemplos, os trabalhos de Greenberg (1973), Peale (1986),
Malhotra (1988) sobre o processo de captura em ressondncia de um sistema de satélites
planetarios que evolui sob efeito da maré planetarnia. E os trabalhos de Weidenschilling
e Davis (1985), Patterson (1987), Beaugé ¢ Ferraz-Mello (1993), Gomes (1995), Mothé-
Diniz e Gomes (2000) sobre o processo de captura em ressondncia de planetésimos sob
a agdo do arrasto de um gas.

Analiticamente este fenémeno tem sido estudado por meio de uma Hamiltoniana
dependente de um parimetro que varia adiabaticamente. Neste formalismo, o sistema
dissipativo ¢ substituido por um Hamiltoniano ndo-autdnomo, entretanto, para esta
aproximagio ter validade, a dissipagdo tem que ser pequena quando comparada a
contribui¢do gravitacional. Henrard (1982), Henrard e Lemaitre (1983), Lemaitre (1984)
e posteriormente Malhotra (1988), estudam a probabilidade de captura com auxilio
deste formalismo.

Apesar dos resultados satisfatérios obtidos com este formalismo para o caso de
satélites artificiais este ndo pode ser aplicado por completo para outros fenémenos
como, por exemplo, particulas afetadas pelo arrasto Poynting-Robertson, ou mesmo
para o estudo das capturas de planetésimos sujeitos ao arrasto gasoso durante a
formagdo do Sistema Solar. Para estes casos, o rapido decaimento do semi-eixo maior
das suas oOrbitas ndo permite o uso da teoria adiabatica, ou seja, ndo satisfaz a condigdo
citada anteriormente. Gomes (1995a) estuda numericamente a captura em ressonancia
de particulas sujeitas ao arrasto Poyinting-Robertson para o caso ndo-adibatico
mostrando que para este regime, a probabilidade de captura ¢ muito menor que no
regime adiabatico. Com este formalismo também € possivel estudar a evolugdo em
ressondncia de uma particula e saber a sua estabilidade orbital. Gomes (1995b) aplica

esta teoria € deduz uma condigdo para estabilidade mostrando que as capturas para o

' Este € o caso mais comum, mas pode ser também uma forga anti-dissipativa imprimindo energia e
momento angular, compensados exatamente por perturbagdes de ressondncia interna.
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com um planeta ja formado. Assim, Patterson sugere que o Sistema Solar teria se
formado a partir da acumulagio de planetésimos em ressondncias externas com Veénus
(para o Sistema Solar interno) e com Jupiter (para o Sistema Solar externo). Neste
trabalho, o autor também explica que os planetas ndo estariam hoje em ressondncias
devido a colisdes com proto-planetas em ressondncias vizinhas durante o estagio final
de formagio do Sistema Solar. Nota-se também que neste trabalho foram considerados
dois tipos de arrasto para o gas; o arrasto proporcional a velocidade relativa da particula
em relacio ao gas (chamado arrasto Stokes), para a regido dos planetas exteriores e
proporcional ao quadrado da velocidade relativa da particula em relagéo ao gas (arrasto
V?), para a regido dos planetas interiores. Esta diferenga entre os modelos de arrasto
advém de consideragdes como a diferenga de densidade da Nebulosa Solar nas regides
interna ¢ externa e do fato que os planetésimos capturados nestas regides adquirem
velocidades diferentes. Estas considerages feitas por Patterson, alteram os famanhos
minimos dos planetésimos capturados em ressondncias com Japiter e também o tempo
de formagdo em relag@o ao trabalho de Weidenschilling e Davis, pois estes autores so
consideraram o arrasto ~V° como modelo de forga dissipativa. Sendo assim, os
resultados obtidos por Patterson sdo mais coerentes que 0s obtidos por Weidenschilling
e Davis.

Beaugé et al. (1994), por meio de uma integragdo numeérica para o problema de
N-corpos considerando o arrasto Stokes como forga dissipativa agindo nos planetésimos,
simulam a formagdo de um proto-Saturno com caracteristicas similares (semi-eixo
maior e excentricidade) a do planeta atual. Nesta simulag@o os autores consideram os
efeitos da perturbagdo planetaria de Jupiter, arrasto do tipo Stokes, perturbagdes
gravitacionais mutuas entre os planetésimos (embrides) e colisoes entre os membros de
uma populagdo inicial de 1000 planetésimos com mesmo tamanho. Os autores explicam
que a orbita final do proto-Saturno ndo estd em ressondncia com Jupiter devido a
nenhuma particular ressonéancia dominar as outras ¢ controlar o processo de acumulagdo
e sugerem que 0 mecanismo proposto por Patterson de fato podena explicar a quase-
comensurabilidade dos planetas para o Sistema Solar externo.

Durante seu decaimento orbital, um planetésimo pode passar por todas as
ressondncias e colidir com o Sol ou com algum planeta, ser enviado para fora do

Sistema Solar por um encontro proximo com um planeta ou ser capturado em uma



ressondncia com o mesmo. Quando, simultaneamente, ocorrem uma libragio de um
dngulo ressonante e uma ressondncia secular entre um planetésimo e um planeta, diz-se
que o planetésimo foi capturado em uma ressonancia do tipo corrotagdo. Se ocorrer
somente a libragdo do dngulo ressonante entdo, diz-se que o planetésimo foi capturado
em uma ressonancia tipo libragdo. Uma diferenga entre a geometria destes dois tipos de
ressondncias € que no caso da libragdo, os planetésimos capturados tém o mesmo semi-
eixo maior meédio e a mesma excentricidade média mas outros elementos orbitais estdo
circulando entre 0 e 360" (em especial a longitude do periastro). Em outras palavras, os
planetésimos quando capturados em ressondncia libracional sdo distribuidos sobre todas
as longitudes em um determinado instante de tempo. Por outro lado, planetésimos de
mesmo tamanho capturados em ressondncia corrotacional acumulam-se em p (grau da
ressondncia) pontos chamados de pontos de equilibrio corrotacional. Neste caso a
longitude do periastro libra ao redor de um valor fixo (com relagdo a diregdo do
penastro do planeta). Estes pontos de acumulagdo podem ter promovido o crescimento
de planetésimos (de alguns metros até poucos quildmetros) durante o processo de
formagdo planetaria. As Figuras 1.1(a) e 1.1(b) exemplificam o que foi descrito
anteriormente. Nesta simulagao ¢ mostrada a evolugdo orbital e captura em ressonncia
de quatro planetésimos (de tamanhos variados) partindo inicialmente de 8,540 e 6rbita
com excentricidade baixa (e=0,0/). Pode-se observar pela Figura 1.1(a), que os
planetésimos sdo capturadas em quatro ressondncias diferentes; /:2 situada a 8,25UA4,
3:5 situada a 7,30UA, 2:3 situada a 6,8/UA e 3:4 situada a 6,29UA. Isto se deve, em
primeiro, a diferenga entre os tamanhos dos planetésimos pois, de uma maneira geral,
planetésimos maiores (menores) sdo capturados em Orbitas mais distantes (proximas) do
planeta. Segundo, para o caso das ressondncias 3:5 e 2:3 (para estas os planetésimos
ttm o mesmo tamanho) o que definiu o local da ressondncia foi como estes
planetésimos chegaram na regido de ressondncia. Assim, um planetésimo foi capturado
na ressondncia 3:5 e outro continuou sua queda orbital até ser capturado na ressonincia
2:3. Na Figura 1.1(b), sdo mostradas as posigdes dos planetésimos em coordenadas
heliocéntricas, onde foi tomando como passo de saida dos dados um periodo de Jupiter,
ou seja, cada ponto da orbita de cada planetésimo ¢ representado em espago real apos
cada periodo realizado por Jupiter. Neste quadro, pode-se perceber a diferenga entre a

geometria das Orbitas, pois fica claro as regides de acumulagdo para as capturas em



corrotagdo; cinco regioes para a 3.5 e quatro regides para a 3:4. Para a libragio observa-
se o comportamento descrito anteriormente, ou seja, os pontos preenchendo uma linha

(2:3) ou uma regiao (/:2).
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corrotagdo, cinco regides para a 3.5 e quatro regides para a 3:4. Para a libragao observa-
se o comportamento descrito anteriormente, ou s¢ja, os pontos preenchendo uma linha

(2:3) ou uma regido (/:2).
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Usualmente existe um raio maximo € um minimo do planetésimo para o qual
ocorrem capturas em corrotagao’. Acima do valor maximo para o raio do planetésimo as
capturas sempre se dar@3o em libragdo. Embora este fato limite a aplicabilidade de
acumulagdo de planetésimos capturados em ressonancia corrotacional, a eficiéncia do
processo de acumulagdo de massa nestes pontos (Mothé-Diniz € Gomes 2000) motiva o
presente estudo sobre este tipo de captura. Uma outra questdo ainda ndo bem esclarecida
€ qual a influéncia das ressondncias internas com Jupiter no processo de formagdo dos
planetas terrestres e dos asterdides. Deve ser enfatizado que os tamanhos dos
planetésimos para os quais a ressonancia corrotacional € mais efetiva varia de alguns
metros até poucos quilémetros (dependendo da massa do planeta, propriedades fisicas
da nebulosa e local da ressonancia) (Patterson 1987, Mothé-Diniz e Gomes 2000). Neste
intervalo de tamanhos acumulagdo ndo € explicado nem por coalescéncia fisica (valido
para micro particulas) nem por gravitagdo mutua (valido para planetésimos com
tamanhos a partir da ordem de 10 quildmetros). Além do mais o arrasto do gas produz
nos planetésimos, com tamanhos de alguns metros a poucos quilémetros, uma queda
orbital muito rapida o que implica que o crescimento dos planetésimos, neste intervalo
de tamanho, deve ocorrer rapidamente (Lissauer 1993). Assim, um mecanismo que
possa deter esta rapida migrag@o e gerar um processo de acumulagdo pode ter tido uma
influéncia importante no processo inicial de formagao planetaria.

O primeiro trabalho sistematico com objetivo de determinar os pontos
corrotacionais com arrasto gasoso foi feito por Beaugé e Ferraz-Mello (1983). Neste
trabalho os autores desenvolveram um método de 1* ordem baseado em equagdes
médias considerando o caso do arrasto Stokes e também encontraram que somente
poderiam ocorrer capturas externas ao perturbador. S6 um pouco mais recentemente,
outros trabalhos vieram a mostrar que também poderiam ocorrem capturas em
ressondncias internas (Kary e Lissauer 1995, Mothé-Diniz ¢ Gomes 2000). Em
particular, para o caso das ressonancias corrotacionais estas capturas sdo estaveis. Neste
ultimo trabalho citado sobre ressonancia corrotacional, Mothé-Diniz ¢ Gomes mostram
que as velocidades relativas entre dois planetésimos capturados em uma mesma
ressondncia sdo de fato muito baixas o que reforga a idéia de Patterson de acumulagédo
de planetésimos em um mesmo ponto. Os autores também encontraram um novo tipo de

ressondncia chamada de corrotacional extensa, além das internas. A principal

? Excegdo para o caso de corrotagdes extensas (Mothé-Diniz e Gomes 2000).
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caracteristica das ressondncias extensas ¢ que ha um variagdo continua nos valores do
raio do planetésimo (a partir de um raio minimo) para o qual a ressonancia corrotacional
ocorre. Ou seja, planetésimos capturados em um ponto de uma corrotagdo nio-extensa
irdo acumular-se até um determinado tamanho. Passando o limite para o qual esta
captura ocorre, 0 planetésimo resultante saira da corrotagdo ¢ passara para o regime de
libragao. No caso das capturas extensas isto ndo ocorre pois os planetésimos capturados
em um mesmo ponto irdo acumular-se indefinidamente (em um outro ponto préximo)
sem sair da ressondncia corrotacional.

Embora Weidenschilling e Davis tenham sugerido que o fendmeno da captura
em ressonadncia fosse favoravel a fragmentagdo dos planetésimos, nenhum trabalho foi
feito no intuito de se verificar de fato como evoluem as velocidades relativas de colisdo
entre planetésimos capturados em ressondncia do tipo libragdo. No tnico trabalho feito
sobre colisdes entre planetésimos, Malhotra (1993) simula o efeito de um encontro
gravitacional ou colisdo impondo um impulso de velocidade a um planetésimo em
ressondncia. Neste trabalho a autora mostra que um planetésimo pode ser retirado da
ressondncia por um impulso relativamente pequeno quando dado na diregdo tangencial,
ao passo quc impulsos na diregdo radial sio bem mais dificeis de retirar o planetésimo
da ressondncia. Contudo este trabalho ndo simula de fato uma colisio entre dois
planetésimos em uma mesma ressonancia.

Ate aqui for feita uma descrigdo do fendmeno da captura em ressonincia e foram
citados alguns trabalhos a respeito deste fendmeno. Sabemos que as capturas em
corrotagdo tem uma aplicabilidade limitada pois a faixa de tamanhos dos planetésimos
que sdo capturados neste tipo de ressondncia ¢ muito curta mas, o fato da acumulagio de
planetésimos capturados em pontos corrotacionais favorecer ao processo de crescimento
de massa motiva o estudo sobre este tipo de captura. Além do mais nenhum trabalho,
at¢ entdo, conseguiu determinar analiticamente os pontos de equilibrio corrotacionais
nem para as capturas extensas nem para as capturas internas. Por altimo, falta um estudo
mais detalhado sobre velocidades relativas de colisdo para planetésimos capturados em

uma ressondncia do tipo libragdo pois o trabalho da Malhotra simula colisdes entre

planetésimos em Orbitas ressonantes € ndo ressonantes.
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Nos capitulos seguintes miciaremos as investigagdes sobre a possibilidade do
mecanismo da captura em ressondncia de planetésimos por um planeta contribuir para o

processo de ganho de massa em colisdes entre pares de planetésimos.
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Capitulo 2. Métodos de determinacio de pontos de cor-

rotacionais

Introducao

Os trabalhos de Weidenschilling ¢ Davis (1985) e Patterson (1987) embora
tenham sido pioneiros no estudo das capturas em ressondncia, considerando o arrasto
aerodindmico do gas, ndo foram sistematicos em determinar as condi¢Oes para que este
fenomeno ocorresse. Somente na década de 90 € que este estudo for feito
sistematicamente por Beaugé e Ferraz-Mello (1993). Neste trabalho, os autores
determinam as solugdes estacionarias (libragdo e corrotagdo) analiticamente mediante o
uso de equagdes ressonantes mediadas além da cldssica expansio de Laplace para a
fungdo perturbadora. O resultado a que eles chegam mostram que as capturas em
ressondncias externas, quando em libragdo, se ddo em “valores universais” de
excentricidade para cada ressondncia, sendo independente de caracteristicas do
perturbador (como orbita, massa) e mesmo do tamanho do planetésimo capturado € que
estas ndo podem ser interiores ao planeta. Para as capturas em corrotagdo, os autores
determinam as familias de solugdes de equilibrio (solugdes estaveis e instaveis) em
fungio do coeficiente de arrasto do gas para as ressondncias 1:2, 2:3 e 3:4. A precisdo
dos resultados ¢ determinada pelos autores comparando os resultados obtidos
analiticamente com valores obtidos mediante integragdes numéricas das equagdes
completas de movimento. Em geral, os resultados obtidos por ambos os métodos estdo
em boa concorddncia, contudo os autores justificam a discrepdncia entre os valores
analitico e numérico pelo fato de terem usado a expansdo de Laplace para a fungdo
perturbadora e o uso de equagdes mediadas. Para as solugdes de libragdo, Beauge
(1998) mostra que alguns efeitos devido aos termos de curto periodo (os quais ndo sdo
considerados no primeiro trabalho) acarretam uma significante diferenga na localizagio
das solugdes de equilibrio, bem como a perda da propriedade de “excentricidade
universal” para as ressonancias. Posteriormente, Beaugé et al. (1999) desenvolve um
método de segunda ordem com o objetivo de explicar a discrepﬁricia encontrada entre os
valores obtidos (para as solugdes de corrotag@o) analitica € numericamente, encontrando

solugdes em muito boa concordincia entre os métodos. Embora estes trabalho tenham
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mostrado refinamento do método e resultados mais precisos, em nenhum deles foram
encontradas solugdes para capturas que sdo encontradas em simulagdes numéricas,
como em oOrbitas interiores ao planeta (Kary e Lissauer 1995, Mothé-Diniz e Gomes

2000) assim como os casos das ressondncias “extensas” (Mothé-Diniz e Gomes 2000).

2.1. O método semi-numérico de 1* ordem

Consideremos as equagbes de movimento para um planetésimo supondo o
problema restrito de trés corpos, planar e eliptico onde ¢ adicionado uma forga
dissipativa (arrasto do gas) as eqluat;,ﬁes de movimento do planetésimo. As equagdes de
Lagrange sdo consideradas para as variagoes dos elementos orbitais (a,e,@, M) da
orbita do planetésimo. Neste conjunto de variaveis, as equagdes para as variagdes dos
elementos osculadores para a 6rbita do planetésimo sdo dadas por (Brower e Clemence,

1961)

a 20m+c'r
TnaoM fd

- R 1= Mm
naze 9w pate M s

m—————l_ez—‘i}{m (1)
nale & Fod,
2
, 2 R (1—e”) M - .
M=n-—(2), +~——= 224 M,  =n—-6+M
. ha (aa )M naze & f’d' & < fd‘

onde, a € o semi-eixo maior, e ¢ a excentricidade, @ ¢ a longitude do periélio, M éa

anomalia média e n 0 movimento médio da 6rbita. R ¢ a fungdo perturbadora dada por

PPy

9% = p———— 172y @)
[P

-r|  r

mp % . _
£_ ¢ a relag@o entre a massa do planeta em relagio a massa do Sol e 7 e

onde, u=G

Sal

Fp $30 0s vetores posigdo do planetésimo e do planeta, respectivamente, em relagio ao

Sol.
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1 r-r, . .
Os termos ———— € 3’ da fungdo perturbadora sdo dados por

| r =7 | Tp
~ t_ =(r® +r," =2rr, cosﬁ)_uz (3)
| =T
F'f” :%cosﬁ 4)
rp T
onde,
cos f=cos[(f +w)—(fp +@;p)] (3)
B a(l—ez)
- I+ecos f 2

sendo # o angulo entre os vetores r € rp.
A fungio perturbadora é escrita inicialmente em fungdo do conjunto de varidveis
(a,e,@, f,ap,ep,@p, fp) onde f ¢ a anomahia verdadeira. As derivadas da fungdo

perturbadora nas Eqs. 1 sdo obtidas via regra da cadeia com o auxilio das expressoes

tani=——1;(1}-tan—zi (7
Jl+e 2
u—esenu =M (8)

onde u € a anomalia excéntrica.
As derivadas da fungio perturbadora em relagdo as variaveis @ ¢ @ sio diretas

mas a derivada em relagdo a variavel e tem além da parte direta uma indireta dada por

m_Mm -
k& Of uck

e a derivada em relagdo a variavel M ¢ dada por

B Mg (10)
oM  of oucM

ficando por fim escritas em fungdo das variaveis de frequéncia rapida u € up.
Ao invés de se trabalhar com a anomalia média (M ) é comum utilizar-se, nos

problemas de captura em ressonancia, uma nova varidvel chamada dngulo ressonante
(¢), dada por
p=(+kXM+a)- (M, +a@,)-ka (11)

onde j>0 e k sdo inteiros com k>0 definindo uma ressonincia externa e £ <0
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definindo uma ressondncia interna, ou seja, uma orbita do planetésimo exterior e interior

a do planeta.
Essa troca da varniavel M por ¢ implica em uma mudanga de variaveis também

nas Egs. (1). Neste caso a fungdo perturbadora que era escrita como R(a,e, @, M) serd

mudada para R =R (a,e, o*, @) =R(a,e,o, M(w,p$)). Lembrando que omitimos a
dependéncia da tungao perturabora em relagdo aos elementos orbitais do planeta.
Dessa maneira as derivadas da fungdo perturbadora com relagdo as antigas

varidveis estardo relacionadas com as derivadas em relagdo as novas variaveis por

* %
{ ‘R :
M M MM _M__ ] M (i35

ow* 0w M e 0w j+kM

M MM 1 M (13)
op 0P OM  j+k oM
Substituindo a Eq. (12) e a Eq. (13) nas Egs. (1) obtém-se
;e

ciz—2—(j+k)0m +a
na ap fd.

é=—

2 k = *
S U-Ur-2 1T Py (14)

na2e naze c?m* f'd'
o+ V-2 m
T = ot @

wite &  fd

b=(j+bM~jny—jo +dfa

escritas agora no novo conjunto de varidveis. A partir daqui em diante usaremos nesta
segdo @ ao invés de @ . Usaremos também o sub-indice fd para referéncia a
variaveis relativas a forga dissipativa.

Os termos dissipativos a P * é fd.- (g Fd e gijf‘ + Serdo obtidos mediante uso

das equagdes de Gauss (Brower € Clemence, 1961)

. 3 2
S nm

5 2
N [Rsenf+S(e+ZCosf+ecos f)] (15)
na (1+ecos f)

[Resen f +S(1+ecos f)]

erd =
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2
_ \/I—e , (2+ecos f)
F— —)Q"‘ S—-—-—-—
mf'd- nae [FReos+ (1+ecos f) sen /]

2 2
B B 2(l—e”™) R4 e &
d. [ d.
/ e l1+e ]‘62 /

e para o angulo ressonante ¢ 4 » @ €quagdo € dada por

bra=(+kEs, —kiyy - (8

onde, R e S sdo as componentes radial e transversal da aceleragdo dada pela forga

dissipativa. O uso das equagdes de Gauss para se determinar a contribuigdo dissipativa

as equagdes de movimento advém do fato de que as expressdes algébricas para o arrasto

gasoso sdo mais facilmente calculdveis em suas componentes radial e transversal.
Considera-se um modelo para o arrasto do gas (genérico) do tipo

ﬁ_f.d_ ==C¥ bﬁ (1 7)

onde, V =V —av,

O pardmetro C ¢ chamado coeficiente de arrasto e estd relacionado a
propriedades fisicas do gas e a massa ¢ raio do planetésimo. O parametro ¢ mede a
razdo entre a velocidade circular do gas e a velocidade Kepleriana em um mesmo ponto
e usualmente é tomado como a = 0.995(Adacht et al. 1976). v ¢ a velocidade do

planetésimo e v, € a velocidade Kepleriana no mesmo ponto. As componentes da

aceleragdo para a expressdo de arrasto genérico serdo dadas por (Gomes, 1995)

R=_CV? na(l+ecos f) "
Ji-¢? (18)
S—_Cpt na**(1+ecos f)—ana®?\/1+ecos f 09
Ja(l—¢e*)
onde,
(1 [e sin f+[(1+ecosf) a4fl+ecos [ ] } (20)
a(l—e?

e u=n’a’. Duas expressdes para a forga dissipativa sdo consideradas nos estudos de
formagdo do Sistema Solar (Patterson 1987): arrasto Stokes, cuja expressdo €:

F‘f_d_ =-CV (6=0) e arrasto v cuja expressio ¢€: F fd. = -CVV (b=1). O coeficiente
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da forga dissipativa esta relacionado com o tamanho do raio do planetésimo pela

45 0.165p,,. )
U (arrasto Stokes) e C = i e (arrasto V?). C tem dimensdo
‘OPS Sp,

expressdo C =

T]"' para o arrasto Stokes e [L] " para o arrasto V2. Os pardmetros fisicos n, pesS sdo
p

a viscosidade do gas, densidade e raio do planetésimo, respectivamente.
O parametro que define qual das duas expressoes de forga deve ser usada € o

; : - 2p, VS , ; ;
nimero de Reynolds, cuja expressdo €: R, = Pe onde, p, € a densidade do gas. Para
7

valores altos do numero de Reynolds (R, >1000) a aceleragdo do arrasto é melhor

modelada pelo arrasto V* e para valores baixos do nimero de Reynolds (R, <10)estaé
melhor modelada pelo arrasto Stokes (Adachi, 1976, Patterson, 1986). Assim a escolha
da expressio de forga a ser usada depende de pard@metros fisicos da nebulosa e do
planetésimo. Da mesma maneira que Patterson, nds consideramos o arrasto Stokes no
processo de formagdo do Sistema Solar como tendo sobre os planetésimos na regiao
onde se formaram os planetas jovianos e o arrasto V* para a regido onde se formaram os
planetas terrestres. Esta consideragdo vem do fato da densidade na nebulosa solar e
velocidade dos planetésimos serem maiores na regido dos planetas terrestres do que na
regido dos planetas jovianos. Contudo para parametros fisicos padrées da nebulosa

solar, em alguns casos os planetésimos capturados experimentam um regime de arrasto
intermediario (10 < R, <1000) (Mothé-Diniz e Gomes 2000).

E importante notar que os termos dissipativos @4 © $rq4 acrescidos as Egs.
(14), (escrita de forma genérica) nio serdo considerados nos céalculos do método de 1*
ordem nos pequenos parametros (# e C), pois estes termos tém meédia nula quando

integrados em um periodo sinodico. Além disso, deve ser observado que durante o
desenvolvimento do método ndo foi feita nenhuma aproximagéo na expressdo da fungdo
perturbadora, sendo assim, o método de 1* ordem devera dar resultados satisfatérios

para os casos onde a excentricidade do planeta (e planetésimos) alcanga valores altos.
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2.1.1. Defini¢cao de solu¢io de equilibrio corrotacional e

desenvolvimento genérico do método

Define-se um ponto de equilibrio corrotacional como sendo uma solugdo do
sistema de equagdes: < @ >=< & >=< & >=< $>=0, onde a média ¢ tomada sobre um
periodo sinédico 7. Definindo uma varidvel genérica & definida por
E=(a,e,m ¢)=(&,5,.5,,&,) e da definigio de ponto de equilibrio dada acima, tem-

se, para cada componente de £
<é o=t [ Edt= &) E(O0]=0 (i=1,..4) 1)
P 7 b T i i >
implicando em &, (7") = £,(0). Isto significa que uma orbita definida por um ponto de
equilibrio corrotacional € periddica sobre o periodo sinddico 7.
Considerando um ponto genérico &, =(a,,e,,@,.#,) na vizinhanga de um
ponto corrotacional exato pode-se definir um funcional F,(&,) dado por
F(8) =< (&) ># 0
Fy(§y) =< &(&) >0 (22)
Fy(&) =< &(&,) >*0
Fy(Go) =<#(5) >=0
ou genericamente

FE) =< pG)>=— [ édt#0 (i=1.0) (23)

Como as equagOes de movimento (&,(£,)) estdo escritas em fungdo das
variaveis de frequéncia rapida v e u,, torna-se conveniente trocar a variavel ¢ pela

variavel u na integral acima, obtendo-se assim
— . e n 2 :
FiE) =< &&)>= 2 [ *rau (24)
2 u
A expressdo para a derivada temporal da anomalia excéntrica € dada por

;‘;:_’i_ (25)
l—ecosu
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€ as variavels u € up estarao relacionadas pela expressdo

: n l—ecosu .
Up = ————1U (26)
Ry 1—epcosu,

Nestas vanaveis a integragdo para quando a anomalia excéntrica do planetésimo

se iguala a 277 e simultancamente a anomalia excéntrica do planeta se iguala a
27(y + k). As integragoes das equagdes, calculadas em um periodo sinddico, sdo feitas
numericamente usando o integrador ODE (Shampine e Gordon 1975).
Tomando c__'f-__,. =(a,,e, ,ZD'J.,¢J.) como um valor arbitrario inicial na vizinhanga de
uma solugdo exata, define-se f, por:
F(E)=/f, (=1..9 (27)
Os pontos de equilibrio sdo determinados numericamente mediante uso do
método de Newton. Assim, corregdes a aproximagao .f, dos pontos corrotacionais serdo

dados pelas solugdes do sistema de equagdes

F o, F F:
EI Aa+—&—' Ae+5—w] i Aw+5—;( Ap=-1,
&) ) @) &)
aF, F. F. aF.
—2 Aa+—H  Aer—2Z  Am+—E  Ap=—f, (28)
2y %ley  Pley  Pley
(éj) (fj- ; r
aF . oF .
53 Aa+§3 Ae+-5,—-3— Aw + (9; Ap=—1;
o - w| - -
(fj-) (cfj) (é‘j) (éj)
aF a aF aF
7&-’11 éﬂ"'é Ae+§—4 Aw+?;- ﬂ¢=—f4
— —~ | - "
(éj-) (ij.) (cfj) (é‘j)

Dessa forma cada (j+1)- ézima solugdo, dada por a,, =a;+Aa, e, =¢; +Ae,

w,, =@, +Aw ¢ ¢, =¢, + Ap substitul a solugdo anterior ¢ o processo ¢ iterado até

—é.'

b

ue um ponto satisfaga a condigio: |22 2"1<107 (para todo i=1,..4). & dia
q P

precisao para a determinagao do ponto corrotacional calculado.
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As derivadas dos F, nas Eqgs. (28) introduzem derivadas segundas em relagdo a

fungdo perturbadora a qual, como foi definida anteriormente, esta escrita em fungdo do

conjunto de varniaveis (a,e,@,@). As derivadas segundas das derivadas primeiras %,

oR OR oW E . _— :
%3 e =ir em relagdo as vaniaveis a € e sdo diretas e as derivadas segundas em
@

relagdo as variaveis »” e ¢ serdo dadas por

N S
Oedw * 0Oedw j+k dedM

PR 1w
0edp  j +k dedM

(29)

azm*_ﬁzm_z J 52*}:+ j 20w

dw* ow’ J+kowmcM  j+k ﬁi/[z

PR 1
ow'0p j+k dwAd

S

oMow* OMOw j+k gy

2R*_ 1 *w
aMop  j+k 0—M2

Além de determinar a solugdo (com a precisio desejada) pode-se também
determinar a estabilidade desta, ou seja, se o ponto de equilibrio € estavel ou instavel.

Para isso calcula-se os autovalores ( 4,,4,,4;,4,) da equagdo caracteristica dada por,
det(/ —A/) =0, onde ./ € a matriz Jacobiana definida como

(0F, OF, @F, oF,)
da Oe Ow OJ¢
6F, OF, oF, O0F,
da Ode oOow 0¢

oF, oF, oF, F, (o)
da 0Oe Jdw -0¢
oF, OF, OF, OF,
\Oa oOe Ow 0¢ )
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onde, / € a matriz unitaria 4x4, em que os £, sdo calculados para as solugdes
encontradas, ou seja, para a ultima iteragdo feita. Assim, ¢ definido como ponto de
equilibno estavel uma solugdo que tem todas as partes reais dos autovalores negativas e

ponto de equilibrio instavel uma solug@o que tem pelo menos uma parte real de qualquer

autovalor positiva.
Para determinar os pontos corrotacionais toma-se um valor inicial arbitrario C

(coeficiente de arrasto) e o seu valor associado (£,). Apds determinarmos o primeiro
ponto os outros sdo facilmente determinados variando o valor de C. Um valor ja obtido
pode também ser Util para se determinar os pontos corrotacionais para outros valores de
excentricidade ou massa do planeta. O ponto inicial precisara ser calculado por algum

outro processo, como uma determinagdo vinda de fungdo perturbadora truncada

(Beaugé & Ferraz-Mello, 1992) ou através de integragdo numérica.
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2.1.2. Aplicagio do método semi-numérico de 1* ordem

Para verificar a validade e precisio dos resultados dados pelo método
desenvolvido, nés comegamos determinando o0s pontos corrotacionais para as
ressonancias 3:4 (Fig. 2.1), 2:3 (Fig. 2.2) e 1:2 (Fig. 2.3). Nestes trés casos foi

m,

= e orbita fixa
M, 1047355

considerado como perturbador, Jupiter com massa m =

com eclementos orbitais: a=52UA, e=0,05 e @w =0,0. Como modelo para a forga

dissipativa foi considerado o arrasto Stokes para todos 0s casos acima.

, ; ' ; 0,08 — . ' , ; —
6,330 s —

™ -

6,325 4 0,06 4 \ 1
63201 / )

g / ® 0,044 .
1/ — |

6,315 s
-\-\-\-"‘—‘-\_
<

1~ o 0,024

6,310 E

a(UA)

002 003 004 005 006 007 008 002 003 004 005 006 0,07 0,08

c(ano™) cano™)

ED T |\I T v T T T T ' 300 T T T LI e T v T T
300 By 1 |
i 2951 -
240 \ B
290-
B 180 //__/ i _
1204 P : 2851 .
60| / ~
280
D v T \I v T v, T Ll T A T T T Ll L L T Ll L T
0,00 0,01 0,02 0,03 0,04 0,05 0,06 0,07 0,08 0,02 003 004 005 006 007 0,08
c(ano™) c(ano™)

Figura 2.1. Elementos orbitais a, e, @ ¢ ¢ em fungdo do coeficiente de arrasto C correspondente aos
m, 1

pontos corrotacionais da ressonancia 3:4, com um planeta de massa m = ——-=—————¢€ orbita fixa

M 1047355
com elementos orbitais: @ = 5,2UA4, e=0,05 e @ =0,0.
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Figura 2.2. Mesmo que Fig. 2.1 para a ressondncia 2:3. As solu¢Bes representadas pela linha continua

representam os pontos obtidos pelo método de 1* ordem e com circulos escuros os pontos obtidos pela

integragao numérica.
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Figura 2.3. Pontos corrotacionais para a ressonancia 1:2. Elementos orbitais do planeta como na Fig. 2.1.

Observa-se que ha uma boa concorddncia entre os pontos obtidos pelo método

com os pontos obtidos mediante integragdo numérica (ver a Figura 2.2). Para determinar

estes pontos (indicado com pontos) nds realizamos uma integragdo numérica das

equagdes completas, considerando-se Sol, Japiter e planetésimo, com forga dissipativa,

até o planetésimo permanecer em uma Orbita estavel durante um longo intervalo de

tempo (da ordem de 10° anos). A seguir tomamos uma média de cada elemento orbital

considerando um intervalo para a parte estavel da 6rbita. Nas integragdes numéricas

usamos o integrador RADAU de ordem 16 (Everhart 1985).

R



Observe pela Figura 2.2 que as solugdes numéricas encontram-se somente em
um dos ramos dos 4 graficos o que indica que estes ramos sao as solugdes estaveis para
cada ressondncia. Como foi mostrado no desenvolvimento do método, que a
estabilidade das solugdes podem ser estudadas determinando-se os autovalores da
matriz Jacobiana e analisando a parte real dos mesmos. Abaixo, por exemplo, sdo dados
os autovalores para duas solugdes (C = 0,025anos™") referentes a ressondncia 2:3 (ver a
Figura 2.2). Um autovalor com parte real positiva, como mostra a tabela, € responsével
pela instabilidade da solugio.

Solugdo estavel:

| parte real do autovalor parte imaginaria do autovalor
-0.0073110843 0.0170257786
-0.0073110843 -0.0170257786
-0.0184823249 0.0000000000
-0.0129483613 0.0000000000

Solugdo instavel:

parte real do autovalor parte imaginaria do autovalor
0.0293986831 0.0000000000
-0.0152337225 0.0096334403
-0.0152337225 -0.0096334403
-0.0210330994 0.0000000000

As Figuras 2.4 (a) e (b) mostram a integragdo numérica de uma 6rbita estavel e
uma instavel, respectivamente, para aproximadamente dois periodos sinédicos.
Mostramos assim, como foi discutido na se¢do 2.1.1, que podemos determinar com o

método desenvolvido além do ponto de equilibrio a estabilidade de uma solugdo sem o

auxilio da integragdo numeérica da orbita.
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Figura 2 4 (a). Vanagdo dos elementos orbitais em fungdo do tempo para a orbita de um planetésimo num

ponto de equilibrio estavel.
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Figura 2.4 (b). Variagdo dos elementos orbitais em fungio do tempo para a orbita de um planetésimo num

ponto de equilibrio instavel (b).

Observa-se ainda que quanto mais afastada € a ressonancia (1:2 ¢ a mais afastada

dentre as trés) maior ¢ o tamanho do planetésimo capturado (o raio € inversamente

proporcional a constante da forga dissipativa). Isto ocorre pois, durante a queda orbital

os planetésimos menores sofrem um arrasto muito forte passando assim pelas

ressondncias mais exteriores como, por exemplos, a 1:3 (a=1081U4), a 2:5

(a=9,57UA) e a 1:2 (a=825U4 ) sendo somente capturados nas ressonancias mais

proximas ao perturbador como, por exemplos, a 3:4 (a =6,29UA4) e a 2:3 (a = 6,81UA).

Nas ressondncias mais proximas o efeito gravitacional do planeta € maior podendo

assim, contrabalancear a queda orbital e captura-los.
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A seguir, testamos o metodo para o caso do perturbador com uma excentricidade
alta (e=0,2) pois 1sto faria com que a orbita do planetésimo capturados fosse altamente
excéntrica também. A Figura 2.5 mostra as solugdes para este caso considerando mesma
massa, semi-eixo maior e longitude do planeta como anteriormente. Isto confirma que o

método também da resultados satisfatorios para o caso de excentricidades planetarias

altas.
6,855 , y . 0,12 . — '
6,850 i 0,10 -
6,845 - A
0,081 i
—~ 6,840 4 1
3 0,06 4
< 6,835 i
© 0,04 1
6,830 |
6,825- 1 0,02+ 1
6,820 ; > : 0,00 . . .
0,00 0,02 0,04 0,06 0,08 0,00 0,02 0,04 0,06 0,08
-1 &
C(ano ) C(ano”)
360 305 Y v .
300- 300 J
240- 295 1
180- 290- 5
B
120 285+ i
60 280 - -
4
0 275 . ’ r
0,00 0,00 0,02 0,04 0,06 0,08
g
C(ano )

Figura 2.5. Mesmo que Fig. 2.1, para um planeta com o6rbita de excentricidade igual a 0,2.
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Visando dar uma maior aplicabilidade ao método aplicamos o mesmo para
ressondncias de 2* ordem. Assim, procuramos determinar os pontos de equilibrio para a
ressonancia 5.7 considerando o perturbador como descrito no 1° exemplo pois em um
trabalho recente, Mothé-Diniz e Gomes (2000) encontraram capturas extensas para esta
particular comensurabilidade. Nos observamos uma grande discorddncia entre os
pontos, quando comparamos com a integra¢gdo numérica (ver a Figura 2.6). Esta
discrepancia ocorre devido a ressondncia 5:7 ser um exemplo de ressonancia extensa.

Para este caso particular de ressondncia, o método desenvolvido nido da
resultados satisfatérios devido a sua himitagdo em primeira ordem na massa, enquanto
que as ressondncias extensas sdo fortemente dependente da massa do planeta. Essa
limitagao ¢ responsavel pela discrepancia entre os pontos dos graficos observados na
Figura 2.6. Mostraremos, na se¢do seguinte, que uma modificagio no método dara

resultados satisfatorios para este caso.

6.535 T T T T D.DB b T T T T
0,074« |
6.530 P ; 0,064 » 1
= ut 0,054 . :
< [ “
© 65251 ; 0,04- 1
0,03- 1
6,520 ; : : . 0,02 : : . :
0000 0005 0010 0015 0020 0,025 0,000 0005 0010 0015 0,020 0,025
-1 -1
C(ano ) C(ano )
360 : e 360 — ;
300 * " 1 300 1
240 4 240 .
180+ 1 180 :
B ] < 1
120+ . 1204, g
60+ ‘l 604 freresnan . . . . |
0 T ¥ T by T T Ad D T T g L . T
0,000 0005 0,010 0015 0020 0,025 0,000 0005 0010 0015 0,020 0,025
-1 -1
C(ano’) C(ano )

Figura 2.6. Mesmo que Fig. 2.1 s0 que para a ressonancia 5:7.
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A ressondncia corrotacional extensa for primeiramente encontrada por Mothé-
Diniz ¢ Gomes (2000) em um estudo numérico sobre a ressonancia corrotacional ¢ as
solugdes analiticas ainda ndo foram determinadas. NOs mostraremos, no capitulo
seguinte, que uma modificagdo no método resulta na obtengdo destes pontos com muito
boa acuidade. Uma caracteristica que foi observada por Mothé-Diniz e Gomes (2000)
sobre este tipo de ressondncia € que ndo ha um "limite maximo" para os tamanhos dos
planetésimos capturados, ou seja, os valores do coeficiente de arrasto vio,
continuamente, de um valor maximo até zero. Isto pode ser observado na Figura 2.6,
pela continuidade dos pontos obtidos pela integragdo numérica até aproximadamente
C=0.

E importante notar que para as capturas ndo extensas, planetésimos capturados
em um mesmo ponto irdo acumular, acrescer € migrar até um ponto limite (ver, por
exemplo, a Figura 2.1). A partir deste limite, se mais planetésimos forem acrescidos, o
planetésimo final escapara da ressondncia corrotacional mas continuara capturado em
libragdo. Ja para as ressondncias extensas, planetésimos capturados em um mesmo
ponto vdo acumular, acrescer € migrar para um outro ponto "indefinidamente" sem sair
da ressondncia corrotacional e este fato pode ser importante para acelerar a acregdo dos
planetésimos em pontos de corrotagdo.

Como ultimo exemplo para as ressondncias exteriores, nos determinamos o0s
pontos de equilibrio para a ressondncia 7:9 onde duas massas para o planeta foram

consideradas: m:—l- (~33%M;) m= 1 (~23%M;) com a mesma Orbita
3150 4500

considerada no 1? exemplo. Pode ser observado da Figura 2.7 que uma variagdo na
massa acarreta somente uma pequena variagdo na localizagdo dos pontos. Entretanto,

observamos que os pontos determinados pelo método de 1* ordem ndo da resultados
satisfatorios para alguns valores de massa pois em alguns casos esta variagdo levou a

corrotagio extensa. Exemplificaremos este fato com a ressonidncia 7.9 e massa

S50 na secdo seguinte. Em todos os casos acima foi considerado o arrasto Stokes

como forga dissipativa.
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Figura 2.7. Pontos corrotacionals para a ressonincia 7:9. Os pontos representados com trago menor foram
obtidos com uma massa planetaria igual a 1/4500 e com o trago maior com 1/3500. Elementos orbitais do

planeta como na Fig. 2.1,

Embora os trabalhos anteriores (Beaugé e Ferraz-Mello 1983, Beaugé et al.
1999) ndo tivessem determinado os pontos corrotacionais para as ressonincias
interiores, usando meétodos analiticos, estas capturas foram encontradas em simulagdes
numéricas por Kary e Lissauer (1995) e Mothé-Diniz e Gomes (2000). Usando o
método de primeira ordem, pudemos determinar as solugdes de equilibrio também para
éstc caso. A Figura 2.8 mostra as solugdes para a ressonincia 3:2 considerando o arrasto

V? como modelo de forga dissipativa. Neste caso o perturbador foi considerado com

massa: e orbita fixa com elementos orbitais: @ =52UA4A, e=0,4 ¢

n=-————-
1047,355
@ =0,0. Observe que a ressondncia 3:2 também ¢ um exemplo de corrotagdo extensa e

que para um valor muito pequeno do coeficiente de arrasto (ou seja, um planetésimo

cada vez maior) a solugdo tende a um valor padrio.
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Figura. 2 8. Pontos corrotacionais para a ressondncia 3:2, para um planeta com 6rbita de excentricidade

igual a 0,4. Restante dos parametros como na Fig. 2.1.

Nos determinamos os pontos de equilibrio para varias ressonincias interiores

(5:2, 5:3, 2:1, 4:3) sempre encontrando estas como extensas. Para ressonancias internas

nio muito proximas ao planeta, nés conseguimos solugdes para excentricidades

planetarias variando de 0,1 até 0,6, assim tomamos 0,4 como um valor intermediario

para exemplos.
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2.2. O método numérico

Mostramos no capitulo anterior que 0 método semi-numérico, apesar de fornecer
um novo resultado que for a determinagao de pontos corrotacionais para a ressondncia
interna, nao conseguiu determinar (precisamente) estas solugdes para o caso das
ressondncias extensas. Observamos que as solugdes para este caso ficaram muito
distantes dos valores obtidos mediante integragdo das eguagbes completas para o
problema de N-corpos com uma forga dissipativa. Nos poderiamos ter optado por
desenvolver um método de 2* ordem como foi desenvolvido por Beaugé et al, (1999),
entretanto, este desenvolvimento podena ainda assim dar desvios dos valores calculados
com relagdo aos obtidos numericamente (como pode ser observado na figura 2.6). Além
do mais, este desenvolvimento exigiu uma segunda derivagdo das equagdes, resultando
assim numa complicagdo extra e nio houve ganho em tempo de processamento dos
dados em relagdio ao método numérico. Diante destas razdes, noés optamos por
desenvolver um método genérico para determinar as solugdes corretamente para todos
os casos (exterior, interior e extensa), além do que com este método poderiamos
aumentar a acuidade dos pontos determinados.

Para este método, faz-se uma integragdo numeérica completa (ou seja, todas as
variaveis variando ponto a ponto) das Egs. (14) considerando os termos dissipativos

W,y € é 4 Nestas equagdes. Este procedimento acarreta uma corregdo na expressdo da

derivada temporal da anomalia excéntrica (Eq. 25) a qual agora sera dada por

ﬂ=n+c'r+ésenu 31)

l—ecosu

Uma outra mudanga feita neste método em relagdo ao método de 1* ordem € a

definigao dos funcionais F; e suas derivadas em relagdo as variaveis do sistema (Eq.
28). No método de 1* ordem os funcionais F, e suas derivadas em relagdo as variaveis
(a,e,w,¢ ) sdo definidos como fungdes de variaveis médias, além disso as derivadas sdo

calculadas analiticamente. O procedimento do método genérico de integrar as equagdes

completas implica em uma nova definigdo para os funcionais F; e suas derivadas. Dessa

maneira os [, sdo definidos como fungdes de vanveis iniciais, isto ¢,

F,=(&(T)-£&(0)/T, onde E£(0)=(a,.e,,@,,4,) € as derivadas sdo obtidas
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numericamente. Para isto toma-se um ponto inicial (a,,e,,@,,¢,) € um incremento
arbitranamente pequeno (da,de,dw,d¢) para cada variavel, tal que, o ponto dado por
(a, +da,e, + de,m, + 0w, P, + 5P) esteja na vizinhanga do ponto inicial. Deste modo

calcula-se as derivadas no ponto inicial numerncamente por

ﬁ.’ F:,(au "'&I’eo»wn)éo)_‘(:l,-(a(nen,wﬂr‘ﬁu)
@l - Sa
(&o)
é’}*}_ F}-(“a +&:eo:wm‘?}a)_ﬁ-(%seo:mo:?}o)
| - oe
(So)
d:f F (a, +&:,eu,mo,¢n)—Ff(ao,eo,wo,géo)
@ B ow
(&)
(}’;- [':,-(uu +&Iaeo»wu:¢o)—Fr(ao»eu’wu,¢o)
EVI 3
¢ (&o) ¢

e com isto obtém-se todos os coeficientes das Eqs. (28) e da matriz Jacobiana, podendo

assim determinar os pontos de equilibrio e estudar a estabilidade das solugdes

encontradas.
O processo de convergéncia definido para o método de 1* ordem ¢é feito em

relagdo as variaveis médias mas, devido a mudanga na definigdo dos funcionais F,, o
processo de convergéncia sera agora definido em relagdo aos valores iniciais de cada
variavel. S6 apos a convergéncia ter sido alcangada sdo entdo determinados os valores
médios das variaveis.

O método genérico além de ser mais preciso que o de 1* ordem mostrou ser
também mais rapido no processo de convergéncia. Apesar disso, o método de 1* ordem
tem um interesse didatico e também pode ser usado para determinar os pontos

corrotacioanis embora com menos acuidade.
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2.2.1. Aplica¢ao do método numérico

Para este método nos comegamos determinando novamente as solugdes dos
exemplos considerados para o método de 1* ordem. Com isto saberiamos se as solugdes
obtidas com o novo método seriam mais precisas e se com este método obteriamos as
solugdes corretas para o caso da corrotagdo extensa.

A Figura 2.9 mostra os pontos determinados para a ressonancia 2:3. Observe que
ha uma melhor acuidade entre os pontos obtidos com o método genérico, em relagio ao
método de 1* ordem. Seguindo os exemplos, ¢ mostrado na Figura 2.10 que o método

genérico fornece as solugdes corretamente para o caso da ressondncia extensa 5:7.
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Figura 2.9. Mesmo que Fig. 2.2, para o caso do método numérico.
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Figura 2.10. Mesmo que Fig. 2.6, para o caso do método numérico.

A seguir, determinamos as solugdes para a ressondncia 7:9 considerando trés

massas para o planeta: m = . (=33%My), m= el (~30%M;) e m=——
3150,0 3500,0 4500,0

(~23%M]j) € com a Orbita fixa com elementos orbitais:a=5,2UA, e=0,05 e @ =0,0.

Observe pela Figura 2.11 que para o valor de massa m = a ressondncia 7:9 €

3150,0

extensa. Desta maneira podemos dizer que, para algum valor de massa algumas
ressonincias podem vir a ser extensas. No estudo feito ndo foram encontradas solugdes

extensas para o caso de ressonancias exteriores de 1° ordem mesmo variando os valores

da massa do planeta de ~ lDl(J(}M“’ até ~ 10M, .
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Fig. 2.11. Pontos corrotacionais para a ressondncia 7:9 determinados com o meétodo numérico. Neste caso
as massas do planeta sdo: 1/400 (linha continua), 1/3500 (trago maior) e 1/4500 (trago menor). Outros

pardmetros como na Fig. 2.1.

Para as ressonancias interiores foram determinadas as solugdes com o método
numérico considerando ambos os arrastos Stokes e V. A Figura 2.12 mostra os pontos
para a ressondncia 3:2 enquanto que as Figuras 2.13, 2.14 e 2.15 mostram,
respectivamente, os pontos de equilibrio para as ressonancias 2:1, 5:2 e 5:3. Em cada

grafico estdo os pontos para ambos os modelos de forga dissipativa. Para todos estes

casos foi considerado o perturbador com massa: m —" - e orbita fixa com
1047,355

elementos orbitais: a=5,2UA, e=0,4 ¢ @ =0,0. Ao longo deste estudo, nés observamos
que todas as capturas em corrotagdo interiores foram extensas para j baixo, ou seja,

para Orbitas afastadas do planeta. Deste modo, poderiamos conjeturar que as capturas
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interiores seriam mais efetivas que as exteriores para a acregdo € formagdo de proto-
planetas, entretanto, integragdes numéricas de orbitas interiores tém mostrado que estas
capturas ndo sdo faceis de serem obtidas ocorrendo quase sempre encontro proximo
entre o planetésimo e o planeta, causando assim instabilidade na orbita do planetésimo e
posterior ejegdo além da orbita do planeta ou em diregdo ao Sol. Uma aplicagdo para
este resultado poderia ser um estudo sobre a influéncia de ressonancias interiores de um

proto-planeta formado em um disco de planetésimos interior ao proto-planeta ou um

"cinturdo de asteroides".
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Figura 2.12. Pontos corrotacionais para a ressonancia 3:2 determinados com o método numérico. Linha

continua e circulos escuros representam os pontos determinados para o arrasto Sfokes € com trago os

pontos determinados para ao arrasto V2.
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Figuras 2.13, 2.14 e 2.15. Fig. 2.13. Pontos corrotacionais para as ressondncias 2:1, 5:2 e 5:3,

respectivamente, determinados com o método numérico. Pardmetros como na Fig. 2 8.

Estudamos também os efeitos da variagdo de massa e excentricidade do planeta

na localizagio dos pontos de equilibrio para as ressondncias interiores. Na Figura 2.16
consideramos a massa do planeta como: %M s %M ,, 2M; € 4M, e Orbita fixa com

elementos orbitais: @ =52UA, e=04 ¢ @ =0,0. Na Figura 2.17 consideramos o

planeta com a massa de Jupiter e mesma Orbita exceto pela excentricidade que foi
considerada com valores: 0,2; 0,3; 04; 0,5 e 0,6. Ambas para a ressondncia 3:2.

Podemos observar que a variagdo na massa do planeta influencia pouco no valor da

excentricidade para pequenos tamanhos de planetésimos (C < 10™*anos™) (ver Figura

16). Contudo, uma variagdo na excentricidade do planeta causa uma grande mudanga na

excentricidade do planetésimo, também para pequenos tamanhos (C < 10 anos™) (ver
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Figura 17). Além deste fato, a Figura 2.16 sugere que para excentricidades planetarias
pequenas (¢, <0,05) implicam num intervalo AC para capturas estaveis muito
pequeno, fato este que pode explicar a dificuldade em se achar as solugbes de

corrotagdo para as ressonancias 2:1, 3:2 e 4:3 nos trabalhos anteriormente citados.
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Figura 2.16. Vanagdo dos pontos corrotacionais em fun¢do da massa do planeta para a ressonincia 2.3,
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Figura 2.17. Vanagdo dos pontos corrotacionais em fungdo da excentricidade do planeta para a

ressonancia 2:3.

Por fim, nés determinamos 0s pontos para duas ressondncias interiores proximas

ao planeta; 11:10 (Fig.18) e 9:8 (Fig. 19). Nestes dois exemplos foi considerado um
planeta com massa: Lm,, e Orbita com elementos: a=52UA4, e=0,05 e w=0,0.

Observe que para estes dois casos, as ressonancias interiores ndo sao mais extensas, ou
seja para valores altos de ; as ressondncias interiores perdem seu carater de extensa.
Estas capturas, para valores pequenos de massa e excentricidade moderada tem sido
encontradas em trabalho anteriores (Kary e Lissauer 1995). No entanto, para planetas
com massas maiores (tipo Jupiter), estas capturas ndo sdo encontradas, por ser grande a
instabilidade perto dos planetas gigantes. Todavia para ressondncias mais afastadas de

planeta gigante (baixos valores de ;), capturas sdo possiveis mas somente para

excentricidades planetarias altas, como visto na Figura 2.16.
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Figuras 2.18 e 2.19. Pontos corrotacionais para a ressondncia 11:10 e 9:8, respectivamente, determinados

com o método numérico. A massa do planeta vale 1/1000 da massa de Jipiter e a orbita € a mesma de Fig.

2:ls
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2.3.Discussao dos Resultados

Vimos que o método de 1* ordem determina de maneira precisa os pontos de
equilibrio corrotacionals para as ressonancias externas e internas mas ndo’ para as
extensas. O método genérico determina ambas com precisdo. Mostramos que os
resultados obtidos com o método numérico sdo precisos como se esperava da construgdo
do meétodo (ndo existe aproximagdes) e observamos que este também ¢ mais rapido na
determina¢do de um ponto de equilibrio que o de 1* ordem. Uma aplicagdo destes
metodos € ver a ‘extensdo’ das ressondncias extensas que poderiam ser Uuteis para
acregdo de planetésimos capturados numa mesma ressondncia e sua consequéncia em
formagdo planetaria. No entanto sé se encontrou capturas extensas para ressonancias de
ordem > I e valores de massa do planeta dentro de certos intervalos. Em particular, para
as ressondncias de 1° ordem mais importantes (1:2, 2:3 e 3:4) ndo foram encontradas
ressondncias extensas dentro de um grande intervalo de possiveis massas planetirias. A
conclusdo € que a aplicabilidade das ressondncias extensas na acregdo de planetésimos
parece ser pouco importante. Em relagdo as ressondncias internas, estas sdo extensas
apenas no caso de baixo ) (ressondncias principais) € altas excentricidades do planeta.
Para altos j (ressondncias perto do planeta) capturas s sdo encontradas para planetas de
pequena massa. Em ambos os casos, capturas em ressondncia se dio com baixa
probabilidade, limitando, de qualquer forma, a agdo de capturas em ressonincias

internas em formagao planetara.
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Capitulo 3. Um estudo sobre as velocidades relativas de

colisio entre pares de planetésimos capturados em

ressonancia

Introducio

Formagdo planetaria ocorre em varios estagios (colapso da nuvem molecular,
formagdo dos nacleos dos planetas, formagdo de atmosfera, etc.) os quais sdo
caracterizados por diferentes processos fisicos (turbuléncia, colisdes, arrasto do gas,
etc.), alguns dos quais ndo muito bem explicados. Contudo, € amplamente aceito que os
planetas e os corpos menores do sistema solar se formaram por colisdes de
acumulagdo’. Este processo se iniciou quando os grios de poeira do disco comegaram a
se agregar e crescer a medida que colidiam uns com os outros, formando por fim
pequenas particulas com tamanhos da ordem do centimetro. Num segundo estagio,
colisdes de acres¢do entre essas particulas formaram corpos com tamanhos da ordem de
poucos metros a alguns quildmetros chamados de planetésimos. Ainda ndo € bem
entendido que fatores levaram os planetésimos a crescerem até alcangarem tamanhos da
ordem de 10km adquirindo assim massa suficiente para perturbarem gravitacionalmente
uns aos outros. A partir destes tamanhos, o crescimento ocorre devido a colisdes de
acrescao entre os planetésimos gerando corpos maiores chamados de embribes, os quais
formario (novamente por colisdes de acresgdo) os planetas terrestres e os nucleos dos
planetas gigantes. Desta maneira, a presenca dos planetas, satélites, asteroides e cometas
¢ uma prova de que o processo de colisdo durante a formagdo do sistema solar resultou,
em média, em ganho de massa, ou seja, corpos cada vez maiores foram sendo formados
durante os estagios de formagio planetaria.

Experimentos feitos em laboratorio mostram que colisdes entre grdos
microscépicos levam de fato a formagdo de agregados com tamanhos até da ordem do
centimetro (Wurm e Blum 1998). Simulagdes mostram que a gravidade mitua assegura

o crescimento por colisdes entre corpos com tamanhos maiores que alguns quilémetros.

3 Com possivel excegdo de Japiter e Saturno que poderiajy ter-se formado por instabilidade gravitacional
(Boss 1997).



Corpos com tamanhos da ordem de alguns metros a poucos quildmetros excede o
tamanho aceitavel para experimentos feitos em laboratorio, além do fato de que a fisica
de colisdes entre corpos com estes tamanho ser bem complicada pois deve levar em
conta algumas propriedades dos materiais como dureza, porosidade, etc. Para corpos
com tamanhos neste intervalo, o arrasto aerodinamico do gas ¢ a forga ndo gravitacional
mais efetiva sobre 0os mesmos, causando um decaimento secular no semi-eixo maior de
suas orbitas além de circulariza-las (Weidenschlling e Davis 1985). Nesta situagdo, para
que haja favorecimento ao crescimento por colisdes entre planetésimos, a velocidade
relativa entre eles tem de ser pequena. Este fato s6 ¢ garantido para planetésimos com
tamanhos semelhantes pois a velocidade dos mesmos esta diretamente relacionada com
os seus tamanhos e este fato acarretaria numa velocidade relativa baixa. Um processo
que pode ter contribuido para o ganho de massa por colisbes € a captura em ressondncia
de planetésimos com um proto-planeta previamente formado (Weidenschilling € Davis
1985). No entanto, neste trabalho, os autores sugerem que colisdes entre planetésimos
capturados em Orbitas ressonantes adjacentes e também com orbitas ndo ressonantes
favoreceria a fragmentagdo ou destruigdo dos planetésimos pois estas se dariam a altas
velocidades, pelo fato de que as excentricidades dos planetésimos nas ressondncias
serem relativamente altas. Os autores sugerem que este processo favoreceria por outro
lado o crescimento do proto-planeta ja formado pois, como arrasto do gas causa um
decaimento orbital dos fragmentos das colisdes, estes, por fim, seriam acrescidos a
massa do proto-planeta. Entretanto deve ser enfatizado que as orbitas de planetésimos
capturados em ressondncia mantém vinculos comuns, portanto o fato das
excentricidades serem moderadamente altas por si s6 ndo garante velocidades de colisdo
altas.

O unico trabalho que visa estudar os efeitos de colisdes entre planetésimos em
ressondncia foi feito por Malhotra (1993). Neste trabalho, a autora estuda a estabilidade
de colisoes entre dois planetésimos em ressonancia, modelando uma colisdo por um
acréscimo de velocidade dado a um planetésimo, como se adquirida pela colisdo com
outro planetésimo. A conclusdo deste trabalho € que planetésimos que sofrem colisdes
na dire¢do radial a diregdo do vetor velocidade tendem a permanecer na ressonancia,
enquanto que colisdes na diregdo tangencial a diregdo do vetor velocidade tendem a

retirar o planetésimo da ressondncia. Contudo este trabalho ndo faz referéncia sequer a
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uma possivel fragmentagdo do planetésimo durante a colisdo, tratando as mesmas
somente como colisoes elasticas.

Vé-se assim que falta um estudo sobre a fisica das colisbes entre pares de
planetésimos capturados em ressondncia. Nossas simulagdes, neste capitulo, visam
assim estudar, os efeitos de um Jupiter pré-formado, nas colisdes entre pares de
planetésimos em oOrbitas exteriores a este planeta. Neste estudo sobre a fisica de colisdes
para planetésimos (com raios vartando de 10m até 10km), estaremos interessados em
determinar as condigdes para que uma colisdo entre dois planetésimos capturados, em

uma mesma ressonancia, tenha como resultado um ganho de massa de um dos dois

planetésimos.

3.1.Método utilizado para o calculo das velocidades relativas de colisido

entre pares de planetésimos capturados em ressonincia

O método para o calculo das velocidades relativas de colisdo entre pares de
planetésimos capturados em ressonancia consiste, inicialmente, em integrar
numericamente as equagdes de movimento para um planetésimo usando um sistema de
coordenadas heliocéntrico. Foi assumido o problema como plano e restrito de trés
corpos. Em coordenadas heliocéntricas a equagdo de movimento para a posigdo do

planetésimo ¢ dada por

" r F =, r 22
F=-G(Ms+m)——Gm,(—L5+-5)+d,, (33)
7 ‘r-rpl e

onde, G € a constante gravitacional, My ¢ a massa do Sol, mp € a massa do planeta, méa
massa do planetésimo, e 7 € 7, sdo os vetores posi¢do do planetésimo e do planeta,
respectivamente, em relagdo ao Sol. @, , € a aceleragdo devido a forga dissipativa.

Para o forga dissipativa foi seguido o modelo usado por Weidenschilling (1977).
Neste modelo, a expressdo empirica para a aceleragdo devido ao arrasto do gas sobre
corpos esféricos ¢ dada por,

— V2

a =F_ . /m
. fd SRp,
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onde, Cp ¢ chamado de coeficiente de arrasto adimensional, sendo dado por,

28R, R, <1
Cp ={24R."° 1< R, <800 (35)
0,44 R, >800

Substituindo esta expressdo na anterior e tendo em vista que o nimero de Reynolds €

dado por R, = =28 (visto no capitulo 2), obtém-se,
[ onp
2Rzpp R, <1
) 5.9400.6;)0.4!/[4
apy =F,,Im= Py <R <800 (36)
2
0.1652" ,R, > 800
Rpp

Desta maneira tém-se trés modelos para o arrasto do gas, sendo que o numero de
Reynolds define o intervalo de atuagdo de cada um deles.
Usando-se a expressdao do numero de Reynolds, construimos a figura 3.1 que

mostra os limites de atuagdo destes trés modelos de forga dissipativa, considerando a
regido da ressonancia 2:3 (6,813AU) e um gés de viscosidade (r7) iguala 10 g/cm-s.

Analisando-se este grafico, conclui-se que o arrasto Stokes (Eq.3.4.1) representa melhor

o modelo de arrasto do gas sofrido por planetésimos com tamanhos de até ~100m
considerado o gis com densidade ~10™ g/cm’. Uma forga proporcional a V> modela
melhor o arrasto do gas sofrido por planetésimos com raios maiores que 10m na regido
onde a densidade do gas é ~10~ g/cm’ e um arrasto intermediério, proporcional a V"
modela melhor o arrasto sofrido por planetésimos com tamanhos variado de 10m até
Skm, se for considerado para o gis uma densidade igual a 10™'? g/cm’ . Para tamanhos

de planetésimos maiores que 10km de raio, a gravidade mitua deve ser levada em conta
nas interagdes entre os pares de planetésimos, sendo assim, este limite esta fora da

realidade das nossas simulagdes.

52



. Ressonéncia 2:3

10 F \ il T T T T

T T

Figura 3.1. Grafico mostrando os limites de atuagdo dos arrastos dados pela Eq. (3.4) em fungdo dos

tamanhos dos planetésimos e da densidade do gas na regido da ressonancia 2:3.

As equagdes de movimento foram integradas usando o integrador RADAU de
ordem 16 (Everhart 1985) por um periodo de 5x10°anos e tomando como intervalo de
integragdo o periodo orbital do planeta ou seu periodo sinodico € as condigdes iniciais
do planetésimo sdo; semi-eixo maior igual a 6,8UA, excentricidade igual a 0,05 e
longitudes igual a zero. Apesar da integragdo numeérica se dar por um periodo total de
5x10°anos, sio somente consideradas as coordenadas retangulares (x,x,y,y) das
orbitas para os tltimos 1x 10’ anos do tempo total de integragdo, pois a partir de um

determinado tempo, a particula ja cessou o decaimento orbital e se encontra numa Orbita

estavel. Nas simulagdes, consideramos Jipiter como planeta perturbador tendo Orbita

circular e massa igual a i - 1047355
3

A figura 3.2 mostra as coordenadas heliocéntricas, num referencial girante com
o planeta, das orbitas de dois planetésimos capturados na ressonancia 2:3. Observou-se

que a Orbita, para qualquer tamanho de planetésimo, neste referencial se aproxima de
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uma figura unidimensional. Esta caracteristica da orbita facilita muito a determinagao
das velocidades relativas de colisdo entre os planctésimos, pois pela observagio da
figura, conclui-se que so podera haver colisdo entre os dois planetésimos em um dos
quatro pontos de intersegao das orbitas. Esta caracteristica se repete para as outras
ressonancias vistas 1:2 e 3:4. Desta maneira, nosso trabalho sera elaborar um modelo
que calcule as velocidades relativas de colis3do entre os planetésimos nos pontos de

intersegdo dessas Orbitas e verificar se estas colisdes resultardo em fragmentagdo ou ndo

dos planetésimos.
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Figura 3.2. Coordenadas heliocéntricas correspondentes as orbitas de dois planetésimos com razdo de

tamanhos igual a 10, capturados na ressondncia 2:3, num referencial girante com Jupiter.
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3.2.1. Algoritmo para o calculo das velocidades relativas de colisao

O algoritmo para calcular as velocidades relativas de colisdo entre os
planetésimos consiste em determinar onde ocorreu a interse¢do das orbitas. Para isto,
inicialmente, o algoritmo toma dois pontos de cada Orbita ¢ determina uma equagdo de

reta para ambas as orbitas. A figura 3.3 define as coordenadas dos pontos.

(x“’y“’v‘n’v)’n) (x22’y22’v121’vhz)

o

Py ¥is¥5 5%, )

(X215 Y215 Vs, 5 V5, ) (%12 V125V Vi )

Figura 3 3a Definigdo das coordenadas dos pontos usados para o calculo das velocidades relativas de

colisdo.

A seguir sdo determinadas as coordenadas (x,,y,)do ponto de intersegdo P, as

quais sdo dadas pela solugdo do sistema de equagdes (equagdes das retas r e r).

Yo — ¥ Yu—Vy

rl‘ y:l.___._z_z..x+yzl —M'xﬂ (37)
Xy =X Xop =X

s y= Y~ Vi X+, _Yn "V X, (38)
X~ X2 X~ X2

Com essas coordenadas, sdo calculados dois parimetros auxiliares dados por
(39)

(40)

P =(x —x ) (5 —x3)

Py = (X%, = x3) (x5 — X3,)
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Somente os pontos que satisfagam a condigdo: p, <0 e p, <0 tera a intersegdo

das retas definidas pelos mesmos entre os pontos extremos. A figura 3.3b mostra o caso

em que a intersegdo esta fora dos pontos que definem as retas r; e r.

Iz

Figura 3.3b. Coordenadas de dois pares de pontos mostrando que a intersegdo das retas r; e r; € exterior

aos pontos. Neste caso, a condigdo: p; <0 e p, <0 ndo ¢ satisfeita.

Uma vez que os pares de pontos satisfagam a condigdo p, <0 e p, <0, ¢é feita
uma aproximacdo linear para o calculo das componentes das velocidades (v, ,v, ) e
(v,,v,,) no ponto P.

Essas componentes serdo dadas por

vfi = vﬁl +i-::r]—l(vxu —Vx”) (41)
Xz =X

v*’: = v’n + x} _xn (vxz:- - v-‘n) (42)
Xy = Xy

v)‘l :v}'n ¥ yl ~h (v)’lz —vJ’n) (43)
Yiz = Wn
W=y

vh - vJ"n + . = (v)‘u -v)’n) (44)
Yo=Yy

Assim, obtém-se a velocidade relativa de colisdo pela expressdo

V= ,fA Vit AVj | (45)

onde,

AV, =v, —v, e AV, =v, —v (46)

¥
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Com auxilio deste algoritmo foram calculadas as velocidades relativas de colisdo
entre pares de planetésimos capturados nas ressonancias 1:2 (8,25AU), 2:3 (6,81AU) e
3:4 (6,30AU) em fungdo dos coeficientes de arrasto ou tamanhos dos planet€simos.

Para a ressondancia 2:3 for considerado um gas com viscosidade igual a

10 g/cm-s (figura 3.1) e foram considerados os arrastos Stokes, para uma densidade

do gas com valor iguat a 10" g/cm’, V'* para uma densidade igual a 10 g/cm’ ¢

V' para uma densidade igual a 10~ g /cm’ .

Nas figuras 3.4 ¢ 3.4 sdo mostrados os graficos da velocidade relativa de colisdo
(minima e maxima, respectivamente) em fun¢do do coeficiente de arrasto e do raio do
planetésimo para o modelo e respectivamente. Para estes graficos, a intersegdo das
retas (curvas) com o eixo das ordenadas da o valor do coeficiente de arrasto (raio) do
planetésimo projétil. As retas mostradas nestas figuras sd3o ajustes lineares aos pontos
obtidos e as curvas mostradas nas figuras 3.5 e 3.7 foram obtidas usando a expressao

06 _04
:5,947} yel (47)

K
Rl.ﬁpp

obtida por meio da segunda das Eqgs. (36).
Observamos que a distribuigdo dos pontos para o caso da 2:3 e 314 se

aproximam muito de uma distribuigdo linear enquanto que a 1:2 se aproxima de uma
distribuigdo quadratica. Talvez possa haver uma razio tedrica para que isso acontega
dessa maneira.

Pela figura 3.4, uma colisdo entre um projétil “de K=0,01” com um alvo “de
K=0,004" se daria a uma velocidade aproximadamente igual a 106m/s e pela figura 3.5,

uma colis@o entre um projétil com raio igual a 45,0m com um alvo de raio igual a

450,0m se daria a uma velocidade aproximadamente igual a 17,0m/s.
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Figura 3.4. Grafico das velocidades relativas minimas de colisdo em fungdo dos coeficientes de arrasto

dos planetésimos alvo para projéteis com K (AU **ano™®) iguais a 0,01; 0,007; 0,005; 0,003 e 0,001.
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Figura 3.5. Relagdo velocidade de colisio em fungdo do raio do planetésimo alvo para trés planetésimos

projéteis com raios aproximadamente iguais a 10,8m, 16,7m e 45,7m.
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Figura 3.6. Mesmo da figura 3.4 exceto pelo fato das velocidades serem as mais altas.
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Figura 3.7. Mesmo da figura 3.5 exceto pelo fato das velocidades relativas serem as mais altas.

Estes graficos mostram que a velocidade relativa de colisio (entre pares de
planetésimos) pode ser tdo baixa quanto 10m/s, o que poderia resultar em um ganho de
massa do planetésimo alvo na colisdo, para o caso da colisdes ocorrem nos pontos onde

as velocidades relativas sdo as menores possiveis.
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3.2.2. Calculo das velocidades relativas de colisio para pares de

pianetésimos capturados nas ressonancias 1:2, 2:3 e 3:4

Continuamos as simulagdes agora tomando valores para a viscosidade do gas
(além da densidade) variando com a distidncia heliocéntrica. Essa consideragdo deve ser
feita visto que nos modelos de nebulosa, a densidade, a temperatura e a viscosidade, no
plano médio da nebulosa, sdo geralmente expressas por leis de poténcia. -

Foram consideradas as ressondncias 1:2, 2:3 e 3:4 com valores para a
viscosidade do gas iguais a 4,44x107g/cm-s, 489x107g/cm-s e 5,09x107°,
g/cm-s, respectivamente. Esses valores foram escolhidos a partir de um modelo de
nebulosa que serd descrito na segdo 3.5.

Nas figuras 3.8, 3.9 e 3.10 sdo mostrados os limites de aplicagdo dos arrastos

dados pelas Eqs. (36) nas regides das ressonancias 1:2, 2.3 e 3:4.

. Ressonancia 1:2

T Y orrreg T L R | T T Ty

10

T T VI

LERLERE R AR |

10'

10° e . — '
10 10" 10" 10" 10"

o

p(g/cm’)

Figura 3.8. Grafico mostrando os limites de atuagdo dos arrastos dados pela 1" Eq. (36) em fungdo dos

tamanhos dos planetésimos e da densidade do gas na regido da ressondncia 1:2.
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. Ressonéancia 2:3
10 LR B L A A T T T | A A 0
E
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Figura 3.9 Grafico mostrando os limites de atuagdo dos arrastos dados 2* Eq. (36) em fungdo dos

tamanhos dos planetésimos e da densidade do gas na regido da ressondncia 2:3.
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Ressonancia 3:4
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Figura 3.10. Grafico mostrando os limites de atuagdo dos arrastos dados 3" Eq. (36) em fungdo dos

tamanhos dos planetésimos e da densidade do gas na regido da ressonancia 3.4,

Para essas tré€s ressondncias foi considerado o arrasto Stokes para um gas com
densidade igual a 10 g/cm’®, o arrasto V! e para um gas com densidade igual a

102 g/cm’ e o arrasto V' para um gés com densidade igual a 10™° g/cm’.



3.2.1.1.Graficos Vi) x K e V. x R para a ressonancia 1:2

A seguir sdo apresentados os resultados para as simulagdes de colisdes entre

pares de planetésimos capturados na ressonancia 1:2 e arrastos Stokes, V' e V2.

400

T T Y T T
0,0000 0,0001 0,0002 0,0003 0,0004

K(ano')

Figura 3.1l Velocidade relativa de colisio em fungdo do coeficiente de arrasto para o arrasto Stokes.
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Figura 3.12. Velocidade relativa de colisio em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 66,8m e 86,2m e para o arrasto Stokes.
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Figura 3.13. Velocidade relativa de colisdo em fungdo do coeficiente de arrasto para o arrasto V' 4
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Figura 3.14. Velocidade relativa de colisao em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 17,1m, 60,3m e 143,3m e para o arrasto V o :
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Figura 3.15. Velocidade relativa de colisao em fungao do coeficiente de arrasto para o arrasto V' *.
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Figura 3.16. Velocidade relativa de colisdo em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 1234,2m, 2468,4m e 4113,9m ¢ para o arrasto V2.
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3.2.2.2.Graficos Vo x Ke Vi x R para a ressonancia 2:3

A seguir sdo apresentados os resultados para as simulagdes de colisdes entre

pares de planetésimos capturados na ressonancia 2:3 e arrastos Stokes, V" e V2.

V. (m/s)
° 8 g g

T ™

T T T T T T
0,000 0,002 0,004 0,006 0,008 0,010
-1
K{ano )

Figura 3.17. Velocidade relativa de colisio em fungdo do coeficiente de arrasto para o arrasto Stokes.
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Figura 3.18. Velocidade relativa de colisio em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 10,9m, 18,8m e 26,6m e para o arrasto Stokes.
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Figura 3.19. Velocidade relativa de colisdo em fungdo do coeficiente de arrasto para o arrasto 88
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Figura 3.20. Velocidade relativa de colisdo em fungao do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 17,1m, 60,3m e 143,3m e para o arrasto V' "* .
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Figura 3.21. Velocidade relativa de colisio em fung¢do do coeficiente de arrasto para o arrasto V2.
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Figura 3.22. Velocidade relativa de colisio em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 41,1m, 123,4m e 205,7m e para o arrasto Vz.
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3.2.2.3.Graficos Vg4 x Ke V. x R para a ressonincia 3:4

A seguir sdo apresentados os resultados para as simulagdes de colisGes entre

. - - 4
pares de planetésimos capturados na ressonancia 3:4 e arrastos Stokes, V"* e V2.
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Figura 3.23. Velocidade relativa de colisao em fungao do coeficiente de arrasto para o arrasto Stokes.
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Figura 3.24. Velocidade relativa de colisdao em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 8,9m, 13,3m el8,8m e para o arrasto Stokes.
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Figura 3.25. Velocidade relativa de colisdo em fun¢do do coeficiente de arrasto para o arrasto 2
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Figura 3.26. Velocidade relativa de colisio em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 11,0m, 15,1m e 30,1m e para o arrasto /&8
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Figura 3.27. Velocidade relativa de colisdo em fungdo do coeficiente de arrasto para o arrasto 2,
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Figura 3.28. Velocidade relativa de colis@do em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 61,7m, 41,1m e 205,7m e para o arrasto V2.
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Estes graficos mostram que as velocidades relativas de colisdo, em geral, sdo
maiores para o arrasto Stokes e menores para o arrasto ¥, isto implica que estas sdo
maiores nas regioes onde a densidade do gas € menor, o que era de se esperar ja que
uma maior densidade tem um efeito maior sobre a circularizagio da 6rbita. E observado
também que as colisdes entre planetésimos capturados numa mesma ressonancia podem
se dar a uma velocidade relativamente baixa o que poderia levar a um ganho de massa
na colisdo entre dois planetésimos. Contudo ndo sabemos se as colisdes se dardo
preferencialmente nestes pontos mas, espera-se que a probabilidade seja maior nos
pontos de menor velocidade, ja que sendo os dngulos de intercessio das orbitas
menores, os planetésimos ficardo mais tempo em posi¢des onde a colisdo seja possivel.

Por fim, € importante notar que foi feito um ajuste quadratico aos pontos para a
ressondncia 1:2 e ajustes lineares para as 2:3 e 3:4.

A seguir vamos determinar analiticamente, a partir de um modelo para
fragmentagdo entre colisoes, uma expressdo para o calculo da velocidade relativa de
colisio entre dois planetésimos para o caso em que ha um ganho de massa do
planetésimo alvo. Com isto poderemos investigar em que condigdes uma colisdo entre

dois planetésimos capturados numa mesma ressonancia poderia levar favorecer a um

crescimento de massa.

3.3. Modelo para calculo de fragmentacio em uma colisdao

entre pares de planetésimos

Uma colisdo entre dois planetésimos de massas M, (alvo) e M, (projétil) pode
resultar em perda ou ganho de massa do planetésimo alvo. Nessa se¢do, vamos
determinar qual a condigdo para que uma colisdo entre dois planetésimos resulte em
ganho de massa do alvo. Seguindo as condigdes de fragmentagdao dadas por Wetherill e
Stewart (1993) define-se inicialmente a velocidade de impacto ¥, em relagdo ao centro

de massa, a qual € dada por

'sz = mez + ;/u:cz (48)
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onde, V,,, € a velocidade relativa de colisdo entre os planetésimos e V. € a velocidade

de escape do conjunto dada por

" = 2G(M, +M ) (49)
(R, +R,)

A energia de fragmentagdo (), ) em relagdo ao centro de massa ¢ dada por

ky ... MM,
Oy =LV ——2_ (50)
2 (M, +M,)
onde k£, =0.5 € chamado coeficiente de efici€éncia do impacto. Este coeficiente mede a
fragdo da energia de umpacto que ndo ¢ dissipada como calor.

A massa do material fragmentado (M , ) devido ao impacto € dada por

i g ; (51)

onde a energia de esmagamento (. € tomada comol0’erg/ g, pois foi considerado
planetésimos com densidade 2g/cm®. Para planetésimos com densidade 3g/cm® ¢
usado o valor 10°erg/ g para (. (valor considerado para materiais mais duros).

A massa do matenial fragmentado (M,) devido a colisdo que escapa

gravitacionalmente ¢ dada por

Me " k3Mf'Vesc e (52)

onde, k, = 3x10°(cm/s)** .
A condigao para que haja ganho de massa do planetésimo alvo € dada por
M, <M, (53)
A partir da curva obtida analiticamente pela Eq. (53) podem-se determinar os
tamanhos limite de um planetésimo alvo € um projétil, para que em uma colisdo ndo
haja nem perda nem ganho de massa do planetésimo alvo. Chamaremos esta solugdo de

“solucdo limite” de ganho de massa.

A figura 3.29 mostra as curvas velocidade relativa de colisdo em fungdo do raio
do planetésimo alvo para um projétil de 45,7m capturado na ressondncia 2:3 e arrasto
V! A curva pontilhada mostrada no grafico foi obtida a partir da Eq. (53). Observa-se,
que as “solugdes limite” de gaﬁho de massa do planetésimo alvo sdo dadas pelas

intersegdes das duas curvas do grafico. Neste exemplo as “solugdes limite”
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correspondem a alvos de raios aproximadamente iguats a 47,3m e 844,7m para colisdes
com o projétil de raio igual a 45,7m, ou seja, se o raio do alvo for menor que 47,3m (e

maior que o projetil) ou maior que 844,7m, havera ganho de massa do alvo.

25

204

15 -

10

V.(m/s)

800 2 1000

Figura 3.29. Grafico velocidade relativa de colisao e velocidade relativa limite de colisao para ganho de
massa (curva pontilhada) em fungdo do raio do planetésimo alvo para colisdes com um planetésimo

projétil de raio aproximadamente igual a 45, 7m. Abaixo da linha pontilhada nas itersegdes, ha ganho de

massa.
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3.4.Solucoes limite de ganho de massa para os modelos de arrasto V' e
2

As “solugbes limite™ para ganho de massa do planetésimo alvo sio dadas pela
intersegoes das duas equagdes V' = V(R ) conforme foi mostrado pela figura 3.29.

Da figura 3.30 até a figura 3.34 sdo mostradas as “solugdes limite” (obtidas
analiticamente, ja que as duas curvas sdo analiticas) de ganho de massa para as

ressonancias 1:2, 2:3 € 3:4 com os arrastos dos tipos V'* e V'? e orbita planetaria
circular. Nessas curvas sdo colocados os pontos de interse¢do vistos na figura 3.29. A

regido do plano R, x R, exterior a curva, representa a regido de ganho de massa em

qualquer colisdo (representada na figura 3.30).

1) Ressonancia 1:2:

R,(m)

10" +— . i e
10' 10 10°

R,(m)

Figura 3.30. Solugdes limite de ganho de massa no plano R, x R, para o arrasto e
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11) Ressondncia 2:3:

R.(m)

R, (m)

Figura 3.31. Solugdes limite de ganho de massa no plano R, x R, para o arrasto V' b,
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Figura 3.32. Solugdes limite de ganho de massa no plano R, x R, para arrasto V2,
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Figura 3.33. Solugdes limite de ganho de massa no plano R, x R, para arrasto Jels,
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Figura 3.34. Solugdes limite de ganho de massa no plano R, x R, para arrasto 72,
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3.4.1. Anilise dos resultados para o caso de 6rbita planetiria circular

Analisando estes graficos conclui-se que havera ganho de massa para colisges:
1) Entre planetésimos de tamanhos semelhantes, sempre.
i1) Entre alvos com qualquer tamanho (maior que o projétil) com projéteis maiores que
300m, para a ressondncia 1:2, 100m para a ressondncia 2:3 ¢ 80m para a ressonancia 3:4
e arrasto V',
i1) Entre alvos com qualquer tamanho (maior que o projétil) com projéteis maiores que
300m, para a ressonincia 2:3 ¢ 200m para a ressonancia 3:4 ¢ arrasto V2.
1v) Para projéteis muito pequenos ¢ alvos muito grandes, por exemplo, uma colisdo

entre um projétil de 50m com um alvo de 5000m (figura 3.32).

Desta analise podemos afirmar que as colisdes entre pares de planetésimos cujos
movimentos estdo vinculados a uma Orbita ressonante exterior a um planeta que
resultam em ganho de massa de um dos planetésimos, devem ocorrer de maneira
restrita, pois de acordo com o modelo de formagdo planetaria adotado, com um planeta
gigante previamente formado, devemos pensar que estejam formados muito mais
planetésimos de menor tamanho que os de maior tamanho. De modo que o ganho de
massa deve ocorrer a partir de colisdes entre os planetésimos menores mas com a

aglutinagdo dos mesmos para formar os matores.

Nesta seg¢do, procuramos estabelecer as condigdes para que uma colisdo

resultasse em ganho de massa do alvo. Estas condigdes foram estabelecidas para trés
importantes ressonancias (1:2, 2:3 e 3:4) e dois modelos de forga dissipativa (V'** ¢
¥'*). O arrasto Stokes nio foi considerado pois este s6 tem aplicagdo se for considerado
um modelo de nebulosa em que a densidade seja ~107"* g/cm’, para as regides de

ressonancia em questdo, sendo este um valor muito abaixo dos encontrados na literatura

para estas distincias heliocéntricas (Patterson 1987, Weidenschilling 1987). Outra
consideragio aos resultados obtidos deve ser feita com relagio ao arrasto ¥'*. Observe

que entre os regimes ¥ e ?, um planetésimo pode estar sob um arrasto proporcional a

uma poténcia diferente de 1,4 e que esta sendo considerado como 1,4. Vejamos
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novamente as figuras 3.6, 3.7 e 3.8. Um planetésimo com raio igual a 200m em um gas
de densidade igual 10" g/cm’ estaria na regido do arrasto ¥*, embora o ponto no
plano Rx p esteja mais para um arrasto com expoente da velocidade proximo de dois

do que para um arrasto com expoente igual a 1,4. Desta maneira o resultado de uma
simulagdo de colisdo com este planetésimo ndo dara um resultado preciso. Sendo assim,
tentaremos melhorar as solugdes obtidas considerado um modelo de arrasto que varia

continuamente como o coeficiente da forga dissipativa. Com isto esperamos obter

resultados mais precisos.
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3.5. Solugdes limite de ganho de massa para um modelo de arrasto

variavel

Qs resultados obtidos com o modelo de arrasto intermediario considerado

(~V"*) ndo modela com precisdo o arrasto sofrido pelo planetésimo na regido do plano
Rx p, consequentemente os resultados obtidos com este modelo ndo sdo muito
precisos. Uma alternativa para este problema seria o de considerar um modelo de arrasto
variavel de tal modo que a expressdo da forga dissipativa variasse continuamente de
Stokesa V.

O modelo € construido a partir dos dados empiricos que relaciona o coeficiente
de arrasto adimensional (Cp) com o numero de Reynolds (Prandt 1952). Para estes
dados foi feito um ajuste aos pontos usando um polindmio do 6° grau (figura 3.37).
Com 1ss0, obtém-se uma expressdo pontual para o modelo de forga dissipativa em

fungdo de parametros fisicos da nebulosa.
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Figura 3.37. Ajuste polinomial de 6* ordem para os pontos empiricos que relaciona o nimero de Reynolds

com o coeficiente de arrasto adimensional Cp (Prandt 1952).
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No modelo considerado a densidade e temperatura no plano médio da nebulosa
sao representadas por leis de poténcia (Weidenschilling 1977), ou seja,

p(ry=pylalr)y™ e T(r)=T,(a/r)™", onde r e a sdo distdncias de um ponto da
nebulosa ao Sol. Os parametros fisicos da nebulosa usados foram: p, =107 g/cm’ e

Iy =500K (densidade e temperatura do gas) a r=1AU e foi considerado m=2 ¢ n=]
para as leis de poténcia. Um outro pardmetro importante do modelo é a viscosidade

molecular do gas, a qual ¢ dada por

my, c

=2 54

3 (54)

onde, ¢ = Lo (55)
amy

2

onde, my. € massa do hidrogénio molecular e k£ é a constante de Boltzman, ¢ ¢ a

velocidade térmica média das moléculas do gas e o =2x10™"°cm? € a segdo de choque
do H,. Por conseguinte n o »™'? no modelo de nebulosa considerado.

A figura 3.38 mostra as curvas no plano V4 x R para colisdes entre alvos (a
partir de 40m de raio) com um projétil de raio igual a 40m. Neste caso, para determinar-
se as solugdes Itmite foram feitos dois ajustes polinomiais “locais” de 3* ordem, nas
vizinhangas das solugdes limite, as quais sdo dadas por R,=40,5m e R,=2643,4m. Os
ajustes aos pontos sdo mostrados na Fig. 3.39. Com essas considera¢des foram feitas

varias simulagdes com raios para os planetésimos variando de 10m até Skm para as

ressondncias 1:2, 2:3 e 3:4.
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Figura 3.38 Grafico da velocidade de colisio e da velocidade de colisdo limite para ganho de massa em
fungdo do raio do planetésimo alvo para um planetésimo projétil com raio aproximadamente igual a

40,0m. Ressonancia 2:3.
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Figura 3.39 Ajustes polinomiais de 3* ordem em torno das solugdes limite Ra=40,5m e Ra=2643,4m.

84



1) Ressonancia 1:2
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Figura 3 40. Velocidade relativa de colisao em fungdo do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 30,0m, 55,0m, 95,0m e 400,0 para o arrasto variavel.
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Figura 3.41. Solugdes limite de ganho de massa no plano R, x R, para o arrasto variavel.
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11) Ressonancia 2.3
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Figura 3.42. Velocidade relativa de colisio em fungdo do raio do planetésimo alvo para deis projéteis de

ratos iguais 50,0m, 100,0m, 350,0m, 600,0 e 850,0m para o arrasto variavel.
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Figura 3.43. Solugdes limite de ganho de massa no plano R, x R;, para o arrasto variavel.
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i) Ressondancia 3:4
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Figura 3 44, Velocidade relativa de colisdo em fung3o do raio do planetésimo alvo para dois projéteis de

raios iguais 30,0m, 70,0m, 350,0m e 500,0 para o arrasto variavel.
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Figura 3.45. SolugGes limite de ganho de massa no plano R, x R, para o arrasto variavel.
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3.5.1. Analise dos resultados para o modelo de arrasto variavel

As figuras 3.41, 3.43 e 3.45 mostram a curva limite de ganho de massa para cada

ressonancia. Analisando essas figuras, conclui-se que:

1) Ha sempre um ganho de massa para colisdes entre planetésimos de tamanhos
semelhantes.

11) Colisbes entre planetésimos alvos quaisquer com projéteis de raio acima de 450m
para a ressondncia 1:2, 200m para a ressondncia 2:3 e 100m para a ressondncia 3:4

sempre ocorrem com ganho de massa.

111) Colisdes com projéters pequenos € alvos muitas vezes maiores resultardo também
em ganho de massa.

Pode ser observado que nao ha uma mudanga muito grande em relagdo a analise
feita na seg¢ao anterior, contudo, se comparada as velocidades de colisdo dos modelos de
arrasto fixo com o varniavel, percebemos que em alguns casos ha um aumento das
velocidades mas que em outros ha uma diminuigdo. Isso sugere que o modelo de arrasto
variavel corrige exatamente o problema da descontinuidade entre os modelos.

Deve ser salientado que todos os resultados mostrados até aqui foram obtidos
considerando-se uma Orbita planetaria circular. Para o caso de uma o6rbita planetiria
excéntrica deve ser esperado um aumento no valor das velocidades relativas de colisdo,
visto que essas sdo dependentes da excentricidade planetaria. Contudo ha de se
investigar se mesmo com um aumento das velocidades relativas de colisdo havera

mesmo que restritamente um crescimento de massa nas colisdes entre os planetésimos.
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3.6. Caso de orbita planetiria excéntrica

Os resultados apresentados até aqui foram obtidos para o caso em que o planeta
tem oOrbita circular. Nesta segdo, serdo feitas simulagdes considerando o planeta com
orbita excéntrica. Sabemos que para 6rbitas planetarias excéntricas existe possibilidade
de captura em ressondncia corrotacional na qual planetésimos colidem, em geral, com
baixas velocidades. Investigaremos, neste capitulo, como estas velocidades se dardo
quando as capturas passam para libra¢gdes e também o caso de possiveis colisdes entre
planetésimos capturados em libragdo com outros capturados em corrotagdo.

No caso de oOrbita planetiria circular as orbitas dos planetésimos sdo sempre as
mesmas (num referencial girante com 0 planeta) mesmo quando se muda a longitude do
planeta. Veja, por exemplo, duas orbitas para longitudes do planeta 0° ¢ 120° que sdo
mostradas nas figuras 3.46a e 3.46b. Todavia, para 6rbita planetaria excéntrica, isso ndo
ocorre. Neste caso usaremos o termo lugar geométrico para nos referirmos a possiveis
posigoes dos planetésimos para uma longitude especifica do planeta. A figura 3.47
mostra os lugares geométricos de um planetésimo com um especifico coeficiente de
arrasto para diferentes longitudes do planeta. Estes lugares geométricos podem também
ser considerados como Orbitas osculadoras no referencial girante e, neste sentido, serdo
também chamados abusivamente de “6rbitas “ entre aspas. Desta maneira, a intersegdo
de dois lugares geométricos para dois tamanhos de planetésimos diferentes vai dar os
pontos onde os mesmos podem estar simultaneamente. S6 ai poderdo ocorrer as colisdes
e as velocidades de colisdo podem ser dadas pela velocidade relativa de um em relagio
a0 outro nestes pontos de interseg@o. Assim, para o caso de oOrbita planetaria excéntrica
serdo feitas simulagGes de colisdes para pares de planetésimos capturados em

ressonancias variando os valores da longitude do planeta.
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Figura 3.46. “Orbita” girando com o planeta de um planetésimo capturado na ressonéncia 2:3 com Jupiter
tendo érbita circular e longitudes iguaisa A =120°(a)e A = 0° (b).
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Figura 3.47. Lugares geométricos de um planetésimo capturado na ressondncia 2:3 com Jipiter com

orbita de excentricidade igual a 0,05 ¢ longitudes iguaisa 4 =0°, 1 =245° 1 =60" ¢ 1 =120°.
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Para o caso de orbita planetaria ndo circular, ocorre a formagao de l6bulos nas
“Orbitas” dos planetésimos como pode ser observado na figura 3.48. Esta figura € uma
ampliagdo de uma regido da figura 3.47(a). O algoritmo (descrito a se¢ao 3.2.1.) foi

usado para determinar as velocidades relativas de colis@o nas intersegoes das orbitas.

Figura 3.48. Ampliagdo de uma regido de uma “orbita” de um planetésimos capturado a ressonancia 2:3

com Jupiter de e=0,05e A =0.
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3.6.1. Estudo das velocidades relativas de colisdo para as ressonincias

2:3 e 3:4 e arrasto Stokes

A figura 349 mostra as “oOrbitas” de dois planetésimos capturados na
ressondncia 2:3 por Jupiter sobre agdo do arrasto Stokes. Um planetésimo tem
coeficiente de arrasto igual a 0,01 ano™ e o outro 0,001 ano™. Isso simula as “6rbitas”
de planetésimos “proximo da regido de corrotagdo”. Nessa simulacdo a saida dos dados
¢ feita sempre que a longitude do planeta ¢ igual a 360°. A seguir, sdo apresentadas as
posigdes das intersegdes dos lugares geométricos e as velocidades relativas de colisdo
nestes pontos. Inicialmente (ponto 1 da Fig. 3.49) a posigdo de intersegdo das orbitas foi
calculado em torno de (x=-3,0) e as velocidades relativas de colisdo foram calculadas
em torno de 90m/s. No pontos 2 (x=-2,1) ocorrem diversas intersegdes devido as
interse¢des ocorrerem passando por um lébulo. Nessa regido algumas velocidades
relativas de colisdo sdo baixas como Sm/s ou 30m/s € outras muito altas como 650m/s.
No ponto 3 (x=6,7) as velocidades sdo proximas a 50m/s. No ponto 4 (x=2,0) as
velocidades estdo em torno de 670m/s sendo muito altas. Nos pontos 5 (x=-3,3) ¢ 6
(x=-4,6) elas estdo em torno de 90m/s e no ponto 7 (x=-6,35) em torno de 490m/s.
Percebe-se entdo que existe uma maior quantidade de pontos de intersegio onde se dido
colisbes a velocidades relativas altas. Essas mesmas Orbitas foram anteriormente
simuladas considerando uma orbita planetaria circular. Comparando estes valores de
velocidade aos obtidos para orbita planetaria circular (entre 350m/s ¢ 500m/s) conclui-
se que as velocidades neste caso sdo mais altas, contudo, para o caso anterior nio havia

possibilidade de colisdes a velocidades relativas baixas, o que ocorre quando se

considera drbita planetaria excéntrica.
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Figura 3.49. Orbitas de dois planetésimos com K,;=0,01ano™ e K,=0,001ano™ capturados na

ressondncia 2:3 por Jupiter sobre agdo do arrasto Stokes.

Numa outra simulagdo foram considerados dois planetésimos de tamanhos
semelhantes capturados em libragio mas ambos “perto da regido de corrotagdo”. Para
este caso as velocidades relativas variaram de um valor minimo igual a 20m/s até um
valor maximo igual a 650m/s. Para os mesmos tamanhos de planetésimos e Orbita
planetaria circular as velocidades relativas encontradas foram 75m/s e 140m/s
aproximadamente. Confirmando novamente o fato de que com a orbita planetaria

excéntrica a velocidade relativa entre os planetésimos tende a ser maior do que quando

se simula as colisdes com Orbita planetaria circular.



Outras simulagdes foram feitas considerando-se a variagdo na longitude do
planeta. A figura 3.50 mostra as velocidades relativas de colisdo para sete longitudes do
planeta. O mesmo ocorre para a figura 3.51 s6 que para dois planetésimos com
C=0.0055an0" e C,=0.003ano”’. Observa-se que sdo poucas as colis3o a baixas
velocidades relativas e que a medida que o tamanho do planetésimo aumenta (menores

valores para os coeficientes de arrasto) menores sdo as velocidades relativas de colisdo.
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Figura 3.50. Posigdes de intersegdo das orbitas e as velocidades relativas de colisdo para dois

planetésimos com C=0,01ano™ e C,=0,001ano™ para trés diferentes valores de longitude do planeta.
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Figura 3.51. Posiges de intersegdo das oOrbitas e as velocidades relativas de colisio para dois

planetésimos com C=0,005 5ano” e C;=0, 003ano™ para trés diferentes valores de longitude do planeta.

A figura 3.52 mostra duas Orbitas para a ressonancia 3:4 para valores de
coeficientes de arrasto iguais a 0,015an0” e 0,001ano™ e longitude do planeta igual a
360°. As velocidades relativas de colisdo para este caso s3o aproximadamente iguais a

90m/s e 470m/s. Ja para estes mesmas Orbitas e orbita planetaria circular as velocidades

relativas foram iguais a 170m/s e 350m/s.

96



ta
L

Yo(u A

Figura 3.52. Duas orbitas para a ressonancia 3:4 para K,=0,015an0™ K,=0,001an0™ ¢ longitude do planeta

igual a 360°.

A figura 1.1 (capitulo 1) mostra que para a ressonancia 1:2 as 6rbitas de capturas
preenchem uma regido no plano XY e ndo convergem para uma figura unidimensional.
[sso € observado apenas no caso excéntrico. Dessa maneira, as velocidades relativas de
colisdo nao podem ser calculadas com auxilio do algoritmo desenvolvido, por isso nos

ativemos ao calculo das velocidades de colisdo para as ressonéncias 2:3 e 3:4.
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3.6.2. Colisdes entre um planetésimo capturado em libra¢ao com outro

capturado em corrotacio

Nesta se¢do analisaremos o caso das colisdes entre planetésimos capturados um
em libragdo e outro em corrotagao. A figura 2.2 (capitulo 2) mostra que as capturas em
corrotagdo s6 ocorrem para um intervalo limitado de valores dos coeficientes de arrastc
(ou tamanhos dos planetésimos). Capturas em libragdo ocorrem sempre para valores do
coeficiente de arrasto menores que o valor minimo do ponto de corrotagdo (ver a figura
2.2).

Para determinar as velocidades relativas de colisdo entre um planetésimo em
libragao com um outro em corrotagdo foi feito o seguinte procedimento: Foram
determinadas as Orbitas de libragao para trés valores diferentes de coeficientes de
arrasto, um préximo a corrotagio (Kj,=0,0lano™), uma um pouco afastada
(Kl-.b:{),OOIano") ¢ uma ultima muito afastada (KanO,OOOIano‘I), para o arrasto Stokes
e ressondncia 2:3 por exemplo. Os valores dos pontos de corrotagdo estdo no intervalo
0,014<K o (ano™')<0,034. A seguir foram feitas as simulagdes de colisdo entre as 6rbitas
considerando o planeta nas longitudes 2n/6n (n=0...5), visto que para este caso uma
mudanga na longitude do planeta afeta a posigao de intersegdo das Orbitas.

A figura 3.54 mostra uma 6rbita de libragdo (K;,=0,001ano™) e os pontos de
corrotagao para a ressonancia 2:3 e arrasto Stokes. Observa-se que para este caso so6 ha

interse¢do em um dos trés conjuntos separados de pontos corrotacionais.
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Figura 3.54 Coordenadas heliocéntricas de uma orbita de libragdo (k=0,001an0™) e dos pontos

corrotacionais correspondentes a ressondncia 2:3 e arrasto Stokes. Longitude do planeta igual a 0.

As tabelas abaixo mostram os resultados das colisdes entre planetésimos
capturados em corrotagdo com os trés em libragdo. Cada tabela foi feita para cada um

dos trés ramos dos pontos em corrotagdo e as varias longitudes do planeta.

1" RAMO

Vel. Rel. Keor Longitude ( g ) Kiib
(m/s)

54.91716 0.02748 0 0,01
66.80621 0.02329 60 0,01
115.17334 0.02706 60 0,01
31.88676 0.03041 60 0,01
12321342 0.03065 60 0,01
- - 120 -

= = 180 -
100.20164 0.01922 240 0,01
67.65739 0.02317 240 0,01




118.48099 0.03015 240 0,01
180.47299 0.01641 240 0,001
22.31238 0.03312 240 0,001
80.42190 0.01429 240 0,0001
24.20387 0.03311 240 0,0001
60.98036 0.02543 300 0,01
2 RAMO

s - = -
195.26703 0.01543 60 0,01
63.54349 0.02772 60 0,01

- . 120 .

5 " 180 -
204.03186 0.01688 240 0,01
68.03333 0.02975 240 0,01
35.56989 0.03350 240 0,01

. - 300 "

3° RAMO

138.94543 0.01560 0 0,01
82.71461 0.02336 0 0,01
108.11470 0.02645 0 0,01
28.23217 0.03369 0 0,01
43.00372 0.02995 0 0,001
- - 60 -
82.56517 0.02792 120 0,01
135.37065 0.02674 120 0,01
136.93004 0.02686 120 0,01
158.53029 0.02736 120 0,01
170.90245 0.02992 120 0,01
179.21970 0.03078 120 0,01
134.06909 0.01756 120 0,001
72.55106 0.02803 120 0,001
124.85134 0.01653 120 0,0001
74.88628 0.02768 120 0,0001
176.44713 0.02902 300 0,01
83.21353 0.02884 300 0,01
144.78621 0.01746 300 0,001
54.47460 0.03270 300 0,001
136.53743 0.01591 300 0,0001
57.13585 0.03275 300 0,0001
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As tabelas mostram que as menores velocidades ocorrem para 0s menores
valores de K, € que ha praticamente colisdes entre todos os planetésimos capturados
em corrotagao (0,014<Kc0r(ano")<0,034) com algum em libragdo. Este resultado pode
ser, a principio, pessimista no que diz respeito ao processo de ganho de massa nos
pontos corrotacionais, pois os pontos de corrotagdo sdo tidos como sitios para formar
planetésimos cada vez maiores. O resultado das simulagdes mostram que ha sempre
colisdes entre planetésimos capturados em libragdo com os em corrotagdo a velocidades
que nao sdo baixas. Desta maneira, estas colisdes poderiam barrar o processo de ganho

de massa quando os planetésimos capturados migrassem para um mesmo ponto de

corrotagao.
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CONCLUSOES E DISCUSSAO GERAL

Nesta se¢do faremos uma analise geral de todo o estudo que foi realizado até
entdo procurando mostrar a importancia deste estudo como uma contribuigdo ao estudo
da formagdo planetaria.

Inicialmente for feita uma apresentacio dos modelos atuais de formagdo
planetaria. O objetivo desta introdugdo era mostrar como estes modelos operam para
formar os planetas, as vantagnes ¢ os problemas que cada um apresenta e a importancia
dos nossos estudos dentro deste contexto.

No capitulo 1 fo1 feita uma discussdo geral sobre o fendmeno da captura em
ressonancia de planetésimos por um planeta, em que for mostrado o mecanismo em si,
discutiram-se os resultados de alguns trabalhos que foram feitos a respeito do fenémeno
¢ indicou-se o que ainda poderia ser feito a respeito.

No capitulo 2 foram apresentados dois métodos para determinar os pontos de
equilibrio em corrotagdo para o problema restrito eliptico de trés corpos. O primeiro é
um método de primeira ordem que, no entanto, ndo tem nenhuma limitagdo para o caso
de orbitas excéntricas visto que este método nao utiliza o truncamento da fungio de
perturbagdao. Este método pdde determinar os pontos de equilibrio para qualquer
excentricidade planetaria sendo assim mais amplo em termos de aplicagdes que o
método analitico de primeira ordem desenvolvido por Beaugé e Ferraz-Mello (1993),
mostrando solugdes para excentricidade planetaria alta e encontrando solugdes para as
ressondncias internas. Contudo o método falha na determinagdo dos pontos de equilibrio
para as ressondncias extensas (Mothé-Diniz e Gomes 2000) as quais poderiam ser
obtidas usando-se um modelo mais refinado (teorias de ordem maiores). A seguir foi
apresentado o método numeérico, o qual ¢ basicamente um algoritmo numérico
interativo, para determinar os pontos de equilibrio em corrotagdo. Este método fornece
as solugdes de equilibrio em corrotagdo de maneira mais precisa que as encontradas
com o método semi-numérico para todos os casos inclusive corrotagdo extensa. Além
do mais o tempo gasto em computagdo para determinar as solugdes € menor ou da
ordem do tempo gasto com o método semi-numéirco.

Exceto para as capturas em ressonancias corrotacionais extensas, existe um valor

minimo ¢ um maximo do tamanho do planetésimo para o qual captura em corrotagdo
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acontece. Acima deste limite as capturas ocorrem sempre em libragdo. Dependendo dos
parametros fisicos da nebulosa e do planetésimo e considerando um planeta com massa
similar a de Jupiter, os tamanhos dos planetésimos capturados em corrotagdo pode
vanar de poucos metros até proximo de lkm. Para este intervalo o arrasto do gas sobre
os planetésimos ¢ muito eficiente em induzir uma rapida queda orbital dos
planetésimos, asssm a captura em tessondncia por um proto planeta pode deter esta
rapida queda orbital e favorecer o processo de ganho de massa, a medida que os
planetésimo colidem. Além do mais, devido ao fato das capturas em corrotagao colocar
vanos planetésimos de mesmo tamanho em pontos de equilibrio comuns, com
velocidades relativas muito baixas (Mothe-Diniz e Gomes 2000), estes pontos podem
agir como fabricas de planetésimos. Este fato em si serviu de motivagdo para o

desenvolvimento de meétodos mais completos para a determinagdo de pontos de

equilibrio corrotacionais.
Foi encontrado que para algumas ressondncias € massas planetarias ocorrem

capturas em corrotagdo extensa. A principal caracteristica deste tipo de captura € que
ndo ha limite superior do tamanho do planetésimo acima do qual o regime de captura
troca para libragdo. Neste sentido, o processo de acumulagdo de massa poderia ser, em
principio, indefinido, chegando-se a formagdo de embrides planetarios em determinados
locais. Acontece que as capturas extensas foram encontradas somente para algumas
ressonancias de ordem altas (4:7 e 7:9), as quais sdo associadas a uma baixa
probabilidade de captura. Além do mais estas ressondncias de ordem altas sobrepdem
ressonancias de ordem menores o que muito provavelmente fard com que planetésimos
capturasdos em diferentes ressonancias colidam com velocidades relativas altas.

Foram, também, enconradas solugdes de equlibrio para as ressondncias
interiores, as quais mostraram ser extensas (as de ordem mais baixas). S6 que estas
capturas ocorrem soment para planetas com massas similares a de Jupiter e
excentricidades altas (0,1-0,4). Para excentricidade similar a de Jupiter, s6 ocorrem
capturas interiores com massas planetarias muito menores (~1/100M;) e proximas ao
planeta (ressondncias 9:8, 11:10). Em todos os casos de ressonancias interiores foram
observados, a partir de simulagdes numeéricas, que a probabilidade de captura era muito
baixa, fato este que limita a aplicabilidade das capturas interiores ao favorecimeneto do

processo de acumulag@o de massa. Desta maneira, parece que a importdncia da captura
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em corrotagdo € parar a queda orbital dos planet€simos, devido ao forte arrasto que
sofrem, ¢ promover a acumulagio dos mesmos (I1-10'm) em pontos de equilibrio
exteriores a orbita do planeta. A partir desta etapa, sertam formados corpos maiores
(>10km), por colisdes de acumulagGes. Estes embrides estariam sujeitos a interagdes
gravitacionais mutuas o que resultaria em colisdes tanto com fragmentagdo como com
acumulagdo mas, com um balango positivo para o ganho de massa. Varias simulagdes
tem mostrado o crescimento de embrides para formar nucleos planetarios (Wetherill e
Stewart 1993, Beaugé et al. 1994, Weidenschilling et al. 1997). Contudo, deve ser
enfatizado que, se um planeta for formado na maneira mais convencional por colisdes
de acumulagdo o mecamismo da captura em ressondncia ndo pode ser evocado para
iniciar o processo de crescimento de massa dos planetésimos. Neste sentido, o
mecanismo da captura em ressondncia € particularmente atil se for considerado o
modelo de formagdo planetiria no cenano proposto por Boss (1997), ou seja, proto
planetas gigantes formados de maneira rapida e o processo de acumulagdo por colisdes
sendo responsavel pela formagdo de outros planetas, satélites, asteroides e cometas.
Uma outra questdo que naturalmente surge ¢: O que acontece com os
planetésimos que vdo sendo carregados para os pontos de corrotagdo e ap6s acumularem
massa e crescerem passam para o regime de libragao? Para este caso ndio h4d nenhum
ponto de acumulagdo. Desde que planetésimos capturados em ressonancia tem
excentricidades maitores que os ndo capturados, ¢ de se esperar que colisdes entre eles
resulte em fragmentagdo total ou parcial dos mesmos pois, as colisdes se dariam a
velocidades relativas altas. Este fato foi primeiro notado por Weidensclling e Davis
(1985) que sugerem que os fragmentos das colisdes entre os planetésimos passariam
pelas ressondncias que encontrassem e sob influéncia do arrasto do gas continuariam
sua queda orbital até serem acumulados pelo planeta em formagdo. Neste raciocinio a
captura em libragdo favorece o crescimento de massa dos proto planetas formados e ndo
dos planetésimos em si. Esta questdo foi estudada com maior detalhe no capitulo 3.
Neste capitulo foi desenvolvido um algoritmo para calcular as velocidades relativas de
colisdo entre dois planetésimos capturados em libragdo. Com auxilio deste algoritmo
foram determinadas inicialmente as velocidades relativas de colisdo para planetésimos
com tamanhos variando a partir de 10m até 10km capturados nas ressondncias 1:2, 2:3 €

3:4 e sob agdo de um arrasto do gas modelado (arrasto proporcional a V, viie Vz). Para
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todas as ressonancias e modelos de arrasto foram encontradas; colisdes a velocidades
relativas baixas, para planetésimos com tamanhos diferentes mas que, vdo diminuindo a
medida que o tamanho do planetésimos alvo vai aumentando. A seguir foi utilizado um
modelo analitico para estudar a fragmentagdo em colisdes. Com este modelo seria
possivel investigar quais as situagdes que poderiam favorecer a um crescimento de
massa nas colisoes.

Uma analise dos resultados obtidos mostrou que as colisdes entre pares de
planetésimos capturados numa mesma ressonancia (exterior a um planeta) que podem
resultar em ganho de massa de um dos planetésimos sdo restritas a planetésimos com
tamanhos similares e colisdes entre qualquer alvo a partir de um determinado tamanho
(>100m), com qualquer projétil. Este altimo caso seria muito interessante mas devemos
ter em mente que o modelo de formagdo dos planetésimos deve ocorrer a partir da
acumulagdo gradual de objetos com tamanhos menores para formar os maiores.

Foi visto que os resultados obtidos com o modelo de arrasto intermediario
considerado (~/"*) ndo eram muito precisos devido a alguns planetésimos estarem
sujeitos a um arrasto intermedidrio mas que ndo seria bem modelado por um arrasto tipo
Vv Isto foi solucionado considerando um modelo de arrasto variavel de tal modo que a
expressdo da forga dissipativa variasse continuamente de Stokes a V> pela variagdo do
coeficiente de arrasto. Para este modelo foi considerado que a densidade e temperatura
no plano médio da nebulosa variavam segundo leis de poténcia (Weidenschilling 1977).
Nio foi observado nenhuma mudanga muito grande em relagdo aos resultados obtidos
com os modelos fixos, contudo, percebe-se quando se compara as velocidades de
colisdo com os modelos de arrasto fixo e o variavel que em alguns casos ha um aumento
destas velocidades mas que em outros ocorre uma diminuigdo. Isto sugere que o modelo
de arrasto varidvel corrige exatamente a determinagdo da velocidade em relagdo ao
modelo fixo, sendo assim mais precisos. Estes resultados foram obtidos considerando o
planeta com orbita circular. No entanto, para obtermos resultados mais confiaveis era
necessario considerarmos o caso de oOrbitas planetarias excéntricas. Vimos que, para este
caso, as velocidades relativas de colisdo sdo menores e maiores que as velocidades
obtidas quando se considera a minima e a maxima velocidade para o caso de 6rbita

circular. Para o caso de 6rbita planetaria excéntrica, existem muito mais velocidades
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relativas de colisdo altas que baixas. Fato este que sugere que colisdes para
planetésimos capturados em libragdo tenham mais chance de ocorrer com fragmentagao.

Por fim foram consideradas as colisdes entre um planetésimo capturado em
corrotagdo com um planetésimo capturado em libragdo. Foram encontradas velocidades
relativas de colisdo altas, o que resultarta em fragmentagdo total ou parcial dos
planetésimos. Este resultado senia muito positivo pois como foi visto os pontos de
equilibrio em corrotagdo sdo semeadores de planetésimo e as colisdes de planetésimos
capturados em libragdo com planetésimos nestes pontos poderia destruir esta
propriedade.

Embora, no geral, a conclusido deste trabalho sobre a possibilidade de acresgdo
de planetésimos capturados em ressonancia seja negativa, sera necessario investigar,
através de simulagdes numeéricas, se esta seria realmente a regra. Uma possibilidade de
haver no geral formagdo de corpos maiores nas ressondncias incluiria os seguintes

passos:
1. Planetésimos ainda pequenos seriam capturados em corrotagdo por um planeta

gigante pré-formado.

Se este processo for bastante eficiente, corpos ja suficientemente grandes poderiam

N

ser gerados a partir dos pontos corrotacionais.

3. Estes corpos grandes, segundo os resultados do capitulo 3, se aglutinariam entre si e
também ganhariam massa pela colisdio de projeteis menores capturados ainda em
corrotagdo ou mesmo em libragdo no limite da corrotagio.

Uma investigagdo deste tipo devera ser feita como trabalho futuro.
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