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RESUMO

Neste trabalho estudamos as trgjetérias de planetesimais , onde as Orbitas decaem
devido ao efeito de arrasto gasoso e sdo perturbadas pela gravidade de um satélite
planetério cuja orbita € excéntrica. Cada planetesimal sofre basicamente uma dessas
trés possibilidades: (1) captura em ressonancia com o satélite, (2) colisdo com o
satélite, acrescendo a massa do satélite, ou (3) difusdo, passagem pelo satélite
continuando a decair. Para algumas combinacbes da constante de arrasto e da
excentricidade do satélite, mais de 10% dos planetesimais que encontram o satélite séo
capturados numa ressonancia 1/1 com o satélite. Na maioria dos casos, captura
ocorre devido a méxima aproximacdo desses planetesimais em relagdo ao satélite.
Neste estudo, as condi¢des iniciais sdo tais que ndo existe mais o ponto L4, porém,
para atas excentricidades (0.05), ele acaba reaparecendo. A contribuicdo para a
acrecdo de massa do satélite é de cerca de 30% do total das simulacBes. Na maioria
dos casos, essa acrecdo planetaria ocorre para pequenos valores da constante de arrasto
e da excentricidade do satélite. Finalmente, as difusdes representam o0 maior numero

das simulacdes e estéo diretamente ligadas ao valor da constante de arrasto gasoso.
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ABSTRACT

In thiswork, we study trajectories of planetesimals whose orbits decay due to gas drag
and are perturbed by the gravity of a planetary satellite on an eccentric orbit. Each
planetesimal ultimately suffers one of the three possible fates: (1) trapping in a mean
motion resonance with the satellite, (2) collision with the satellite increasing the
satellite mass, or (3) diffusion, crossing the orbit of the satellite. For some
combinations of drag rate and planetary eccentricity, over 10% of the planetesimals,
which encounter the satellite, are trapped in the 1/1 resonance. In most of the cases,
this trapping occurs due to a close approach between the planetesimal and the satellite.
In this study, the initial conditions are such, that in theory, L4 does not exist anymore,
but to a large satellite eccentricity (0.05), it reappears. The contribution for the mass
accretion of the satellite is about 30% of the whole ssimulations. In most of the cases,
this satellite accretion occurs for a low gas drag and satellite eccentricity. Finaly, the
diffusions represent the larger part of the simulations and are directly connected to the

value of the drag rate.

KEYWORDS:. Resonance; Trapping; Gas Drag; Diffusion; Accretion;
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INTRODUCAO

O problema circular restrito de trés-Corpos planar apresenta cinco pontos de

equilibrio chamados pontos Lagrangianos. Trés destes séo os pontos colineares (L4, L,

e L) e estéo sobre a linha que une o corpo principal e secundario (17, e IT,), 0s outros

dois pontos de equilibrio (L4 e Ls) sdo os pontos triangulares e estdo sobre os vértices
dos tridngulos eqjiilateros formados juntamente com os dois corpos. Orbitas estaveis
do tipo girino podem existir a partir de oscilagdes ao redor dos pontos L, ou L,
enquanto que Orbitas estaveis do tipo ferradura podem existir a partir de oscilagcdes ao
redor dos pontos L4, L3 € Ls (Brown & Shook, 1964).

Confirmando a demonstrac8o tedrica da existéncia desses tipos de Orbitas
estavels, em 1906 ocorreu a observacdo do asterdide 588 Achilles, librando ao redor
do ponto L, do sistema Sol-Japiter. Atualmente, aproximadamente duas centenas
desses asterdides, denominados Troianos, ja foram descobertos librando ao redor dos
pontos L, e Ls do sistema Sol-Jupiter.

Em 1980, foram observados objetos orbitando ao redor dos pontos de equilibrio
triangulares de sistemas que envolvem o planeta Saturno e um de seus satélites. O
sistema Saturno-Tétis tem dois satélites, de massa muito menor do que Tétis, oscilando
ao redor dos pontos triangulares. Um deles, chamado Telesto, oscila ao redor de L, e
tem uma amplitude de librag&o de +2 graus; o outro, denominado Calipso, oscila ao
redor do ponto Ls com uma amplitude de libragéo de +4 graus. O sistema Saturno-
Dione apresenta um satélite de massa muito menor do que Dione, denominado Helene,
orbitando ao redor do ponto L, com amplitude de libragdo de— 13 a+ 17 graus.

Também em 1980 foi descoberto um par de satélites coorbitais no sistema de
Saturno, denominados Jano e Epimeteu, o qual apresenta uma evolucdo orbital
peculiar em funcdo de suas massas serem comparavels (a massa de Jano é
aproximadamente quatro vezes o valor da massa de Epimeteu). Yoder et a. (1983)
estudaram a dinamica deste sistema de satélites coorbitais mostrando a existéncia de
novos pontos de equilibrio. A evolugdo da localizagdo dos pontos de equilibrio em

funcdo de diferentes razbes de massa entre os satélites coorbitais foi estudada por
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Mouréo (2001). Mour&o também monitorou as minimas aproximagdes angulares entre
as Orbitas para as diferentes razdes de massa.

Estudos indicam que as orbitas do tipo girino e ferradura sdo estaveis quando
sujeitas a perturbacdo devido ao achatamento do corpo central. A Unica ateracéo
observada diz respeito a um incremento na excentricidade orbital (Borelli, 2001,
Mouréo, 2001).

A estabilidade da orbita de asteréides Troianos quando sujeitos a forcas
dissipativas como um arrasto devido ao gas da nebulosa solar primitiva tem sido um
foco de divergéncias encontrado na literatura (Peale, 1993). Como 0s pontos de
equilibrio Lagrangianos correspondem a pontos de maximo no potencial do sistema
girante, varios autores interpretaram que qualquer dissipacéo da energia orbital levaria
a desestabilizac@o e consequiente escape desta regido (por ex., Colombo et a., 1966).
Todavia, Yoder et al. (1983) afirmam que o simples argumento da energia ndo é
suficiente para inferir a desestabilizacdo devido a forgas dissipativas. Afirmam que
cada processo dissipativo deve ser analisado em detalhe para saber se a amplitude de
librag&o aumenta ou diminui.

Murray (1994) analisou a estabilidade para peguenas librages mostrando que
certas classes de forgas de arrasto levam a estabilidade assintética. Em particular,
Murray demonstrou que isto ocorre para 0 caso de uma forca proporciona a
velocidade no sistema inercial. Considerando este mesmo tipo de forga dissipativa,
Borelli (2001) estudou a evolucdo de particulas coorbitais para diferentes valores da
constante de proporcionalidade. Seus resultados mostraram que as amplitudes de
oscilacdo radial e angular das orbitas decrescem assintoticamente, convergindo para
um dos pontos de equilibrio estavel existentes. A escala de tempo para este decaimento
esta diretamente relacionada com o valor da constante de proporcionalidade da forca
dissipativa.

A possibilidade de captura de corpos num sistema coorbital devido a este tipo
de forca dissipativa parece depender sensivelmente da excentricidade orbital do corpo
secundario. No caso circular, a captura mostrou-se improvavel (Borelli, 2001),
enquanto que, no caso de excentricidades de moderadas a altas, a captura se mostrou
factivel (Kary e Lissauer, 1995).
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No proximo capitulo faremos uma revisdo bibliografica, apresentando o que ja
foi feito na literatura sobre captura, acrecéo, estabilidade de sistemas coorbitais e os
efeitos do arrasto de uma nebulosa na formagdo desses sistemas. Os objetivos do
presente estudo seréo também apresentados neste capitulo.

No capitulo 2, mostraremos o problema restrito de trés corpos no caso circular-
planar desenvolvido por Murray e Dermott (1999) e os pontos de equilibrio
L agrangianos.

No capitulo 3, sera feito 0 estudo do efeito de arrasto gasoso, apresentando as
equacdes do movimento no sistemainercia e suas correspondentes no sistema girante.
Para algumas forcas de arrasto, a andlise da constante de Jacobi ndo pode ser usada
para determinar a estabilidade dos pontos de equilibrio. Um método alternativo é achar
alocalizacéo dos pontos de equilibrio deslocados pela forca de arrasto.

No capitulo 4, apresentaremos 0 modelo de arrasto nebular descrito por Peale
(1993) e 0 modelo de arrasto nebular descrito por Murray (1994)

No capitulo 5, uma andlise detalhada das simulagdes numeéricas e dos resultados

obtidos sera feita visando a conclusao de nosso trabal ho.
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Capitulo 1

Revisdo deliteratura e objetivo da pesquisa
1.1 Trabalhosjarealizados

Peale, en The effect of the Nebula on the Trojan Precursors (1993), estudou
a estabilidade dos pontos L agrangianos no model o de gas de uma nebul osa, como visto
anteriormente nesta pesquisa. Ele considerou a massa de Jupiter como sendo 13
massas terrestres. Nesse caso, Jupiter ndo afeta a nebul osa.

A excentricidade da orbita de Japiter tende a fazer crescer, no caso de arrasto
gasoso, a estabilidade do ponto Ls, enquanto a estabilidade do ponto L, decresce.
Assim, Peale mostrou que o limite minimo de tamanho de um planetesimal, para
permanecer um certo tempo estavel na sua Orbita, € de 14 metros no ponto Ls,
enquanto ele € de 30 metros no ponto L4. Se Jlpiter afeta a nebulosa criando uma
separacdo, o tamanho do planetesimal, neste caso, tem que ser maior que 3 km para
permanecer estavel na orbita.

Kary e Lissauer, em Nebular Gas Drag and Planetary Accretion (1995),
estudaram a probabilidade de capturas em ressonancia de planetesimais sofrendo o

efeito de arrasto nebular. As relagdes de massa 1, foram da ordem de 10° a10°® para

0 corpo secundario. Utilizando o modelo de arrasto nebular similar ao de Malhotra
(1993), eles conseguiram provar que, com uma pequena excentricidade da orbita do
planeta, é possivel uma captura em ressonancia 1/1 para planetesimais decaindo de
umadistanciade 10 a 25 esferas de Hill da orbita do planeta.

Ainda Pollack et al., em Formation of the Giant Planets by Concurrent
Accretion of Solids and Gas (1996), propuseram um modelo de gas nebular com uma
densidade diretamente proporcional a distancia do planeta em relacdo ao Sol. Para
Jupiter, a densidade considerada foi de 5 x10™** g/cm®; para Saturno, 2.5 x10™* g/cm®;
paraUrano, 1 x10™* g/em?®,

Mazzari e Sholl, em Capture of Trojans by a Growing Proto-Jupiter (1997),
trabalharam com um modelo de gas nebular similar ao de Malhotra, ssmulando 6rbitas

de planetesimais de raio com tamanho compreendido entre 70 m e 200 km. Eles
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mostraram, como no caso de Peale (1993), que existe uma assimetria entre as capturas
em L, e Ls para uma orbita do proto-Jupiter com pequena excentricidade. Se o arrasto
é forte, neste caso o ponto L, tende a desaparecer. Eles também mostraram que isso
favorece um alto grau de colisdes em L5 na medida em que a variagdo angular entre os
planetesimais e o proto-planeta € maior devido a seus pequenos tamanhos.

Namouni e Murray, em The effect of Eccentricity and Inclination on the
motion near the Lagrangian Points L4 and L5 (2000), mostraram que a presenca
da excentricidade e inclinag&o no problema restrito de trés corpos desloca L4 e L5 de
sua configuracao equiilateral.

Bordlli, na sua tese de mestrado Um estudo numérico do Efeito Dindmico do
Achatamento e do Arrasto na Estrutura e Estabilidade de Sistemas Coorbitais
(2001), estudou a estabilidade das orbitas do tipo ferradura e girino com modelo de
arrasto inercial apresentado por Murray (1994). Nesse modelo, no sistema girante
circular planar, ele testou a possibilidade de captura em ressonancia de pequenos

COrpos numa raz&o de massa entre o corpo primério e o secundario v, da ordem de 103

e 10°. Como resultado, ele mostrou que nd ha possibilidade de captura em

ressonancia 1/1 no sistema onde o corpo secundario tem uma oOrbita circular.
1.2 Objetivos da pesquisa

- Explorar o processo dindmico de planetesimais que se aproximam da érbita de um
corpo secundario (M,,onde M, << M,). Esses planetesimais sofrem um decaimento
orbital devido ao arrasto de uma nebul osa.

- Investigar as possibilidades de captura temporéria em ressonancias. Ressonancias
gue podem ser externas do tipo j / (j+1) ou 1/1 quando o planetesimal é coorbital
ao corpo secundario. No caso daressonancia 1/1, sdo investigadas as condic¢des que
favorecem este tipo de captura. Como por exemplo, os valores limites de
excentricidades do corpo secundario, assim como os valores limites da constante de

arrasto para que isso ocorra.
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Estabelecer estatisticas da taxa de colisdo que implica em um aumento da massa do
corpo secundario. Essas estatisticas estabelecem as condi¢bes que favorecem este
tipo de aumento.

Estabelecer estatisticas da taxa de difusdo que represente a passagem para uma

Orbitainterior a do corpo secundario sem que haja captura.

Figura A: Esquemamostrando no plano atrajetéria de uma particula sofrendo
o efeito do arrasto devido a uma nuvem de gas.

Figura B: Esguema mostrando as trés possibilidades de trajetdria de uma particula
guando €ela se aproxima da zona coorbital com o satélite.
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Capitulo 2
Problema restrito detrés cor pos em caso circular - planar

Consideremos um sistema de trés corpos. 0 Sol de massa M, um planeta de massa
m; e um asterdide de massa m,, onde M >my>>m,.

O Sol e o planeta se movem em Orbitas circulares em torno do centro de massa, e
0 asterdide se move sob a influéncia gravitacional dos dois primeiros, mas sem
perturbé-los. Temos ai um problema restrito de trés corpos circular-planar.

Como o Sol e o planeta se movem com uma velocidade angular constante, é
conveniente neste caso considerar 0 movimento do asterdide num sistema girante

centrado no sol e com o eixo x passando nos centros do Sol e do planeta.

G(M +m)

rr—
3 3

a a

Da n’=

Se tomarmos G = 1, M como unidade de massa e a separacdo entre o Sol e 0

planeta como unidade de distancia, entdo o movimento médio n do planetafica

n>=1+m (2.1)

As equacbes do movimento do asteroide séo

X- 2ny = TW/ X (2.2)
¥+ 2nx = W/ fy (2.3)
com aintegral
X* +y*=V?=2W- C, (2.4)
onde
2W=2/r +r*+m(2/D+ D) (2.5)

e C; éaconstante de Jacobi. Ainda,
r’=x?+y? (2.6)

e D éadistancia planeta-asteroide.
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Substituindo X =y =X =Yy =0 nas equacbes (2.2) e (2.3) eresolvendoemr e
D, obtemos os pontos de equilibrio Lagrangianos colineares L4, L, e L3, € 0s pontos de
equilibrio triangulares L, e L5 (Fig.C).

Figura C: Esguema mostrando os pontos de equilibrio Lagrangianos e as regides criticas das curvas

de velocidades zero. O sistema de coordenadas é centrado no Sol e gira com o planeta.

Os pontos L4 e L5 correspondem as solucdes quando r =D e, aplicando uma
andlise de perturbagdo de primeira ordem para 0s objetos na vizinhangas desses
pontos, pode-se mostrar que as subsequientes libragdes séo estaveis quando m;<0.040.

Essas sd0 as chamadas solugbes girino do problema restrito de trés corpos, e
representam oscilages estaveis em torno dos pontos Lagrangianos 60° a frente e 60°
atrés do planeta. Os asterdides chamados Troianos séo conhecidos por se moverem em

oOrbitas do tipo girino em torno dos pontos L4 e L5 de Japiter.
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Capitulo 3

O efeito de arrasto gasoso

O asterdide no problema restrito de trés corpos raramente pode ser considerado
isolado. Na realidade, cada pequena particula € sujeita a um nimero de forgas externas
de diferentes magnitudes que se adicionam as perturbacOes gravitacionais. Varios
estudos foram conduzidos sobre o efeito da pressdo de radiacdo no problema de trés
corpos (ver e.qg. Colombo et a 1966, Schuerman 1980 e Simmons et a 1985). Vamos
considerar o efeito dindmico das forcas de arrasto numa particula feito por Murray
(1994) no seu estudo dos efeitos do arrasto gasoso no problema restrito circular de trés

COrpos.

3.1 Equacgdes do movimento

Consideremos duas massas m, e m, (m> m,) que se movem em Orbitas
circulares em torno do centro de massa e definimos

. m - m
- , - 3.1
m m+m, m, oy (3.1)

Consideremos um sistema inercial com os eixos X e h centrado em O.

Figura D: Sistemainercia centrado em O
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Fazendo o eixo X encostar na linha que une as massas IT; e T, notempot= 0
com o eixo h perpendicular a ele. Sendo que as coordenadas das duas massas no
sistema de referéncia sdo (x,,h;) e (X,,h,), e fazendo a distancia que separa as duas

massas como sendo a unidade de distancia. Neste caso 0 movimento médio do sistema

dos dois corpos sera a unidade.

As equacdes do movimento de uma particula com o vetor posicdo (X ,h )séo

).(. _ ITle '3X + rTEXZ '3X + FX (X,h,X.,h') (32)
r1 r2
h’=mw+mzh2'3h +F, (x,h,x H) (3.3)
g P!
ondedaFig D,
r12 = (X, - x)? +(h, - h)? (34)
r; =X, - x)*+(h,-h)? (3.5)

e F, e F, sfo as componentes X e h daforca de arrasto que pode ser expressa como
funcdo das componentes de posi¢éo e velocidade no sistemainercial.

Agora consideremos um sistema girante de coordenadas que tem a mesma
origem que o sistema X e h mas gue esta girando uniformemente, com uma taxa de
variagdo positiva, no sentido anti-horério (Fig. D). A direcéo do eixo x € escolhida de
tal modo que as duas massas sempre encostam nela com as coordenadas (X; yi) =

(- m,0)e(xy) =(N,0). Assim, daFig.D temos

= (x+m)’+y’ (36)

ry = (x- m)?+y? 3.7)
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onde (X, y) sdo as coordenadas da particula que se refere ao sistema girante. Essas
coordenadas estéo relacionadas com as coordenadas do sistema inercial pela smples

rotacao,

a5 O %OSt sent

§1 %) ésent cost :gyﬂ (59)

Tomando a primeira e a segunda derivadas no tempo de cada equacéo na Eq.
(3.8) temos

aao geost sent - Y9
:g (3.9
i gsent cost &Y+ Xg
e
agost sent
ao - 2y- X
=¢ y-x9 (3.10)

5 gsent cost :gnyZX Yo

Agora, fazendo as devidas substituicdes e operacdes na Eq.(3.2) e (3.3) as

equacdes do movimento da particula no sistema girante sdo:

o X+ X- 1 o
X-2y- Xx=-m r32_ m, r31+F(x,y,x,y) (3.11)
1 2
y+2x- y:-g—g+ﬂ3g y+F(X Y, XY) (3.12)
I P

onde

aF, g_gecost sent O, 0 _ gost - sentO

é Fy o é sent cost§ " 2 ésent cost = é 549

r,, F eF, sdo expressos como fungdes de x,y, % e y usando as Eq.(3.6-3.9).
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Observe-se que as Eq (3.11) e (3.12) sdo independentes do tempo com excegéo
de uma possivel dependéncia nos componentes de arrasto. No entanto, das definicoes

de F, e F, dadas naEq.(3.13), e o fato de que as transformagtes dadas pelas Ed.(3.8)

e (3.9) sdo rotacOes, as magnitudes dos vetores posicdo e velocidade no sistema

inercial definidas por

r=yx2+h? = /x?+y? (3.14)

V = X2 +h2 = /(X- )2 +(y+X)? (3.15)

s80 independentes do tempo. Além do mais, das Eq.(3.9) e (3.15) esta claro que

qualquer forca de arrasto que tem as componentes X eh da forma

§ T=g(r, V)é1 ; (3.16)

onde g € umafuncéo escalar der eV, tera as componentes X e y dadas por

=g(r, V)gy % (3.17)

F z

Portanto, as forcas de arrasto nesta forma sempre resultardo em equacdes do
movimento no sistema girante independentes do tempo. Na pratica, isso quer dizer que
podemos adotar as Eq.(3.8 - 3.10) com t = 0 para todas as transformagdes entre os dois
sistemas de referéncia, sendo que estamos interessados em coordenadas angulares em
relacdo a uma posicao fixada; efetivamente redefinimos continuamente a direcdo de

referéncia como sendo a linha que une o corpo primério e o secundario.

3.2 Andlise da constante de Jacobi

O asteréide se move sob a atragéo gravitacional de m e m,, e de uma forca
arbitréria, F = (F4, Fy), que representa uma funcéo da posicdo e velocidade da
particula.

Assumimos que |[F| = O (k) onde k é geralmente uma quantidade pequena. Dai, as

equacdes do movimento da particula no sistema girante séo
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U

X - ZyZW"' FX (318)
V+2X=%+ Fy (3.19)

1 nm, A . .
ondeU = E(XZ +y?)+—L+—-2 er asdistanciasentre aparticulae m, (i = 1, 2)
r1 r2

Se multiplicarmos a Eq (3.18) por X aEq (3.19) por Yy, e somando as duas temos

XX+ Yy - ?(E + ymg: XF, + yF, (3.20)
ix Ty o
Como a constante de Jacobi no problema padrdo pode ser escrita como
C, =2U - x*- y® temos
dC,
dt

= - 2(5F, + yF,) (3.21)

Desde que k < 0 para uma forga que se oponha a0 movimento, o sinal de C, é oposto
a0 sinal de xF, + yF, . Do estudo das curvas de velocidade no problemarestrito de trés
corpos, sabemos que aumentar o valor de C;implica o aumento das éreas de exclusao,
e 0 movimento se afasta dos pontos L4 € L.

Jeffrey (1929) usou técnica para investigar uma forca de arrasto

proporcional avelocidade da particula no sistema girante, neste caso F = kv =k(X,y) e

C, =-2k(x*+y?)>0 (3.22)

Dai, essa forca de arrasto, causa movimento longe dos pontos L, e Ls,
independentemente da trajetoria da particula. Por extensdo, as orbitas do tipo ferradura
sd0 todas instaveis nesta forca de arrasto.

Entretanto, se a forca de arrasto € proporcional a velocidade do asterdide no sistema
inercial, entdo a situagdo ndo € tdo simples. Por exemplo, tomando F, =kx e

Fh =kh
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F=k(X-yy+X) (3.23)
e obtemos

C, =-2k(5* +y?) + 2k(Xy - ¥X) (3.24)

Para determinar o sinal dessa expressdo, temos que conhecer a trgjetoria da
particula e como o problema restrito é ndo integrével, esta ndo pode ser determinada
por condic¢Oes iniciais arbitrérias. Portanto, para algumas forcas de arrasto, a andlise da
constante de Jacobi ndo pode ser usada para determinar a estabilidade. Um método
aternativo é achar a localizacdo dos pontos de equilibrio deslocados e usar uma

andlise linear de estabilidade para estabelecer seus comportamentos locais.

3.3 Evolucéo dos pontos de equilibrio devido a forca de arrasto

A forga de arrasto produz uma modificacgo na estrutura do problemarestrito de
trés corpos, deslocando os pontos de equilibrio Lagrangianos.

Consideremos uma forca geral de arrasto daforma
F =kvVg(x Yy, X, y) (3.25)

onde V =(X- y,y+X) éavelocidade da particula no sistema inercial (subentendendo
que x=x-y el =y+x ) e g(xyXYy) que é funcdo da posicdo e velocidade.
Assumimos que 0 tempo ndo aparece explicitamente nas componentes do arrasto.
Assim F, representa a forca que é funcdo das posicéo e velocidades da particula no
sistemainercial. Essaforca é chamada de forca de arrasto inercial.

Para estudar a evolucdo dos pontos de equilibrio, chamamos g~ = g(x,y,0,0), que
representa a funcdo g avaliada nos pontos de equilibrio. Assm fazendo

Xx=y=x=y=0 nasEq. (3.11) e (3.12) temos



X+rT2 X' rTl *
-m 3 m, 3 +X- kyg =0
r, r

] g'_g+ﬂ3 1%y +keg =0
A PR

Eliminando k das equacdes (3.26) e (3.27) temos

2,3.3 3

r2e’n, + mrd(mx- r?) - mr’(mx+r?) =0

comr,t0er,?0

A figura E ilustra este deslocamento dado pela Eq (3.28).

(3.26)

(3.27)

(3.28)
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Figura E: Diagrama esquemético mostrando a evolugdo dos pontos de equilibrio

Lagrangianos, parao caso dem << 1, sendo k < 0 (linhas solidas) e

paraum hipotético k> 0 (linhas tracejadas) (Murray, 1994)

NaFigura E, o ponto L, caminha em diregdo ao ponto L; e para um determinado valor

de k deixara de existir, ja 0 ponto Ls caminha em diregdo oposto para uma juncdo com

ospontosL, eL,.
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3.4 Casodaforcadearrastoinercial

Como k n&o aparece na Eq (3.28), a Figura E ndo da informagcdo sobre a
localizagcdo dos pontos de equilibrio para valores especificos de k. Assm podemos

rescrever as equacoes (3.26) e (3.27) da seguinte forma

i3 (3.29)

QIIO

Lae
m g

N&o é possivel fazer generalizagbes sobre a mudanca de comportamento sem fazer

algumas consideracdes sobre a forma da fun¢dio g . Para uma maioria de forca de

arrasto, afuncéo g’ tem aforma

g =9,(r) (3.30)

onde g, é puramente uma funco de r =/x*+y?. Como r »1 paralL; ,L,els e

fazendo g, = g, (1) temos

2 »1 r2»(2- x)¥? (3.31)

A figura F é gerada pela expressdo y :L:sen - 1% gue foi

1
a g(z - 2cosq)*/?
derivada da Eq. (3.29) e transformada em coordenadas polares com o raio

unitério onde k = g,k
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Figura F: Relagio entre o pardmetroy e o deslocamento angular dos pontos de equilibrio Ls, L4

e Ls, no caso de pequenas razdes de massas para uma forca de arrasto inercial
(Murray, 1994).

Essa funcéo foi plotada para 30° £q £ 330° e descreve a mudanca para qualquer

ponto de equilibrio que se situe perto do circulo unitario. Note-se que em todos os

casosonde g, (r) =r", sendo n um numero real, temos g, =1, neste caso k =k .

O minimo da funcdo ocorre quando g =108°.4 para E/ m, =-0.7265 e 0 maximo é
quando q =251°.6 para k/m, = +0.7265. Assim, sobre o efeito desta forca de arrasto
0s pontos Lagrangianos Ls e L4 podem sair de suas posi¢des para uma posicao comum
de q=108"4 antes de desaparecer para valores de k/m, <-0.7265. Este
comportamento € independente daformaded, .

Se g, <1 entéo k <k elLselL, podem sobreviver de uma forca de arrasto maior que
no sistema g, =1. Esses resultados mostram que podem existir Orbitas ao redor do

ponto Ls mesmo quando L4 deixa de existir.



Capitulo4

M odelo de Nebulosa

Peale (1993) escolheu um modelo nebular (Weidenschiling, 1977) para
investigar os efeitos do arrasto nebular sobre planetesmais perto dos pontos
LagrangianosL4 e L5.

Num estado estavel da nebulosa onde todo gés esta se movendo em orbita
circular, adensidade r é constante a cada distancia radial r com o movimento sendo
governado por

r Y RE - RP (4.1)
dt

onde v € a velocidade, F € o potencial gravitacional por unidade de massa, P € a

pressao onde os efeitos da viscosidade séo desprezados.
Como i,2f,r e 2 sdo todos nulos num estado estavel, a Eq (4.1) em coordenadas

cilindricasr,f , zfica

Crrf2=op TP
i qr
0=.11P
r qif
o:-r%-% (42)

com P(r,2)=r (r,2)KT(r)/m para uma temperatura T = Ty, (plano mediano), constante
na direcéo z, onde m é a massa molecular média ( @3,8 x 10* g) e k é a constante de

Boltzman ou com P=PR, (r)[r (r,z)/r ,(r)]° paraum gradiente de temperatura
adigbético na diregdo z, e com F =-GM | I(r?+z*)Y2para uma massa do disco

desprezivel, onde G € a constante gravitacional e M o € amassado proto-sol.
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Assim, a solucéo da equagéo (4.2) fica

r(r,2)=r,(re" (4.3)

ou
_ g-12° %1 4.4
r (r,2) rmp(r)g St (4.4)

para os dois gradientes de temperatura na direcéo z.

E provavel que o gradiente vertical da temperatura possa estar entre o caso

isotermal e adiabatico. Aqui g é arelacdo entre calores especificos e H é a dimenséo

da escala dada por
|2KT, or°
GMQm

Finalmente as formas das equagdes (4.3) e (4.4) sesimplificamsez<< I

As densidades superficiais de massa s(r) para os dois casos seguem da integracéo das

equacdes (4.3) e (4.4) sobre z

S(r)=.pr ,H (isotermal),

S(r) = %\Er - H (adiabético), (4.6)

onde g = 7/5 e H é adimensdo da escala avaliada para temperatura no plano mediano.

A densidade superficial de massa da nebulosa e a temperatura no plano mediano
foram definidas por Weidenschilling (1977) e Beckwith et al. (1990).

Assim, Peadle assumeque S=S, (a/r)e T=Ty(a/r)* ,onde S, e Ty Sfo 0s
valores da densidade superficial de massa e da temperatura no plano mediano a uma
distancia a entre Jupiter e o Sol. Weidenschilling (1977) mostrou alguns model os com
0.5 £ g £ 1.0. Observagdes de discos em torno das estrelas T-Tauri implicam uma

distribuicéo de temperatura na superficie com q » 1/2 a 3/4 (Beckwith et al., 1990).
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A densidade superficial de massa ndo pode ser descrita por meio de observagéo,
mas valores tedricos de p sdo limitados entre 1/2 e 2 (Kusaka, Nakano e Hayashi,
1970; Cussen e Moosman, 1981; Lissauer, 1987). Se a massa total da nebulosa é

fixadaa 0,04 M, parauma massa da nebulosa minima confinada entre 0,05 e 50 UA,
S, a5,2 UA é uma func&o do valor assumido p com um méximo de 364 g/cm’ e S, =
105 g/cm” para p= 0,5. Pedle fixa de maneira usual S, a 145 g/lcm” e assume pe q

aplicados somente a uma regido de interesse local.

Como Jupiter provavelmente cria uma larga e simétrica reducdo axia na
densidade nebular quando ele se aproxima de sua massa atual (Lin e Papaloizou,
1980), e assumindo-se que até 13 Mt €le ndo perturba a distribuicdo da massa da

nebulosa, temos

S(r)
M p(r) =
" JpH(n)
S, metiE | 0
TR 1 st @9
0 8 B
KT, a0’
P :_0 — = , 48
() mgrgrmp(r) (48)

onde0 < b< 1. Como p= 0n&o é reaista para a nebulosa inteira, deste modo uma

falha na distribuicdo de densidade deveria persistir em torno da regido onde os
precursores dos troianos foram confinados.
Com we f , substituindo as equacGes (4.7) e (4.8) naprimeira da Eqg. (4.2) nos da

@-ad
aesz .3 15H "2&8 b 02 bgg' §9e oo
—T :8@9 AL R c—+ +g%@9 e o (4.9
Ng €rg 2ea ge? 200l g _asri';c_sz
1- be EHo o
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para uma velocidade angular do gas nebular onde n, =,/GM,/a’ é o movimento

medio de um planetesimal a uma distancia de Japiter até o sol. O periodo néo
dimensional de umamassainfinitesimal é 2p .

Na Eq. (4.7), vemos que r ., depende do parametro p como da densidade
superficial de massa S,. Essa densidade no plano mediano diminui mais lentamente

com g para valores maiores do parametro g porque um gradiente radial de
temperatura mais inclinado significa que a dimensdo da escala aumenta mais
lentamente com .

Na fata de uma falha (b = 0), a Eq.(4.9) mostra que o gradiente radial de
pressdo conduz a uma reducdo na velocidade angular do gas nebular em relacdo ao
valor kepleriano paratodos osraios. A presenca de intervalo significa que o gradiente
radial de pressdo negativo € acentuado dentro do intervalo reduzindo ainda mais a
velocidade angular do gés nebular, mas o gradiente de pressdo € revertido fora do

intervalo levando a uma velocidade angular que excede o valor kepleriano.
4.1 Abordagem de arrasto Nebular descrito por Peale

Como o gas nebular gira em torno do sol a uma velocidade angular menor que o
valor kepleriano, um planetesimal orbitando a uma velocidade kepleriana sofrerd um
vento frontal que reduzird continuamente sua energia orbital e momento angular
(Weidenschilling, 1977).

A resisténcia ao movimento do corpo devido ao gés € produzida por diferencas
de pressdo e fricgdo. Quando as velocidades relativas v, sd0 grandes, as diferencas
de pressdo dominam, assim a resisténcia € proporcional a pressdo dindmica
(r V4, /2)ou aforcade arrasto F, pu r v4S, onde S é a secgo de corte. Em baixa

velocidade, a fricgdo domina, ento a resisténcia é proporcional av,, . E habitual adotar

a representacdo v e usar um coeficiente de arrasto, varidvel, para acomodar todas as
velocidades relativas.
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Assim, podemos escrever para uma particula esférica (Prandtl, 1952)

F c,pR?r 3c,r
—4=- aP VreIVreI =- 8Lvre|vre| (410)

m, 2mIO ro R

onde m, e r , G0 a massa e densidade do planetesimal , R € o raio do planetesimal, r
€ adensidade do gas e ¢4 € 0 coeficiente de arrasto.

Paraumav,, pequena, temos que cy= cteeF, p v°.

O coeficiente de arrasto ¢y € uma funcdo do niimero de Reynolds A onde

v,y Rr
h

A =

(4.11)

com h sendo a viscosidade molecular. A dependéncia empirica de log ¢y com logA

de Prandtl (1952) para um corpo esférico é aproximada por um polindmio de sexta

ordem em log A . Esta dependéncialevaacy~20/ A para A =0,05ecy ~ 0,43 para

A =500. Weidenschilling (1977) determinou o arrasto nebular sobre um corpo solido

e esférico para valores extremos do nimero de Reynolds para valores tipicos dos

parametros nebulares a uma distancia de Japiter a0 Sol (r ,, »10 " g/cm’) , R » 5m

para A = 1, embora para planetesimais de 2 metros ou menos um modelo de arrasto

Viscoso torne-se questionavel. Finalmente,
Vig =V = Vs = (X+ YW@ + (V- XW)éy (4.12)

onde V é a velocidade do planetesimal com as componentes X e Yy nas direcOes
ortogonais denotadas pelos vetores éx e éyno plano mediano da nebulosa e W € a

velocidade angular do gas dada pela Eq(4.9). Todos os movimentos séo confinados no

plano mediano da nebulosa.
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4.2 Abordagem de arrasto Nebular descrito por Murray

Murray (1994) utiliza uma forma simplificada da forca de arrasto de Peale

descrita por Mahotra (1993), onde ¢4 = 0.5 € constante e a velocidade angular do gas é
dada por W=(1- n')n, onde n=r"¥? é o movimento médio do planetesima e

n »0.005é uma constante que mede a diferenca entre a velocidade do gés e a

velocidade circular local. Malhotra utilizou os valores fixados de r =10 °g cm™,

r,=29 cm®  Nessas unidades o vaor numérico da constante

k=-(3/8)cy(r 4/ 1)/ R, €-0.014/UA para R, = 100m.

Com a notacéo de Murray, as componentes da forca de arrasto no sistema girante séo

dadas por

F, =-KV. (x- y+(1- n")ny) F, = +KV,q (Y +x- (1- n)nx)
onde

1/2

Vi = [(%- y+@- n)ny)? +(y+x- @- n")ng?]

Dessa definicdo temos
F, =-k(- @- n)n)?ry F, =+k(@- - n")n)?rx
e para resolver as equacbes da localizacio dos pontos Lagrangianos, teremos g da

forma g" =g, (r). Sendo que n=r"*? | os pontos Lagrangianos se deslocardo na
mesma trajetoria que os do arrasto inercial. Todavia, fazendo r = 1 teremos g, =h"’e

assim k = kh*’.
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Capitulob

Simulages e analise dosresultados
5.1 Simulagbes Numéricas

Neste trabalho temos como objetivo estudar o sistema de Saturno e seus satélites.
Assumimos gue a particula e o satélite tém suas oOrbitas no plano médio do disco
nebular. Foi escolhido o modelo de Nebulosa descrito por Peade (1993), com a
diferenca de que a densidade do gas, neste caso, é aplicada somente a uma regiéo local

de nosso interesse. Como na maioria dos casos, r =10"° g/lem® ( Malhotra, 1993;

Lissauer e Kary,1995; Marzari e Scholl, 1997). A dinamica é estudada através do
problema eliptico restrito de trés corpos no sistemainercial com o semi eixo maior a =

1UD (distancia Planeta —satélite) e uma raz&o de massa n,=10°. Para a dindmica do

gas foi escolhido 0 modelo de Malhotra (1993) com W =(1- 0.005)n sendo que W é a
velocidade angular do gés. O integrador numérico para as simulactes é o Burlirsh-
Stoer e as condicOes iniciais para cada particula foram dadas de tal forma que as

posicdes iniciais, onde a particula é colocada de 30° em 30°, véo de 10 a 30 esferas de
Hill em relag&o a orbita do satélite. Sendo que se a = 1, temos h=0.007 param, =10°°.
Consideramos que 0 gas ndo tem efeito sobre a érbita do satélite e que a orbita da

particula é circularizada por causa do gas. Em todos os casos que estudamos,

teoricamente ndo existe mais L4, pois segundo Murray para o caso de um satélite com

2
e : V,
uma orbita circular L4 e L3 migram e desaparecem quando k > 0.7265—'§ m,.

g

Por exemplo, se Vq /vK =0.005, todos os valores da constante de arrasto maiores que

k » 0.029 satisfazem essa condicdo . Para cada posicéo inicial das particulas fazemos
variar k de 0.025 a 1.0 e a excentricidade do satélite e de 0 a 0.7, dando um total de
mais ou menos 80.000 condigdes iniciais.

Se adisténcia entre a particula e o satélite for menor que Ry = 0.05h aintegracdo sera
interrompida. O tempo de integracdo é de 10° unidades de tempo, ent&o sabendo que o

periodo do satélite € de 2p , teremos » 16000 periodos.
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Se a particula fica numa érbita em torno do planeta com seu semi-eixo maior dentro de
uma faixa de 1h de distancia em relacéo a drbita do satélite, entdo podemos assumir
que ela foi capturada numa ressonancia 1/1. Consideramos as difusdes se 0 semi-eixo
maior da particula fica menor que 0.9.

Os dados sdo armazenados em quatro arquivos, um para as colisdes, um para as
capturas em ressonancia 1/1, um para as difusdes e o Ultimo para 0s outros casos, 0S
gue ndo se enquadram nos trés primeiros. Os graficos e as figuras foram gerados com
o auxiliodo MATLAB.



42

5.2 Resultados e analise

Figura 1: Gréfico mostrando o comportamento do semi-eixo maior de uma particulano
processo de captura em ressonancia 1/1 com o corpo secundario (satélite).
A massado satélite € 10° M, e as condigBes iniciais neste caso s30 1, =1.16
paraaparticula, e = 0.056 para o satélite e k = 0.075 para a constante do gés.
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a)

b)

0)

Figura 2: Gréficos mostrando o comportamento a) do semi-eixo maior da particula
b) da excentricidade de sua érbitae c) davariagdo de sualongitude com o
satélite, no processo de captura em ressonancia 1/1. A massa do satélite & 10° M,
e as condigdes iniciais neste caso sdo ro =1.16 para aparticula, e = 0.056 para o
satélite e k= 0.075 para a constante do gas.



a)

b)

0)

Figura 3: Gréficos mostrando o comportamento @) do semi-eixo maior da particula
b) da excentricidade de sua drbitae c) davariacdo de sualongitude com o
satélite, no processo de captura em ressonancia 1/1. A massa do satélite € 10° M,
e as condigdesiniciais neste caso sdo ro =1.19 para aparticula, e = 0.07 parao
satélitee k =0.025 paraa constante do gés.
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a)

b)

0)

Figura 4: Gréficos mostrando o comportamento a) do semi-eixo maior da particula
b) da excentricidade de sua érbitae c) davariacdo de sualongitude com o
satélite, no processo de captura em ressonancia 1/1. A massa do satélite € 10° M,
e as condigdesiniciais neste caso sa0 o =1.16 paraaparticula, e = 0.07 parao
satélite e k = 0.225 para a constante do gas.
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Sabemos que a simetria entre L4 e L5 é quebrada na presenca de arrasto gasoso
com O corpo secundario numa orbita ndo circular (Peale, 93). Assim como Kary e
Lissauer (1995), escolhemos valores da constante de arrasto gasoso que sdo
suficientemente grandes para fazer migrar L4 e L3 além dos 108°. Porém, nosso
objetivo aqui € mostrar o gue acontece na hora da captura em ressonancia 1/1 quando a
particula, decaindo na sua Orbita, encontra o satélite. Assm a Figura 1 mostra o
comportamento do semi-eixo maior de uma particula. Durante sua descida até o
encontro com o satélite, podemos ver que ela foi capturada em algumas ressonancias
externas. A Figura 2 nos permite um melhor entendimento sobre este processo
comparando as variagbes do seu semi-eixo, excentricidade e longitude. Como Borelli
(2001) mostrou, a captura em ressonancia externa provoca um aumento da
excentricidade até um certo limite onde ela acaba saindo. Este processo faz que,
suponhamos, a particula perca energia. Continuando na sua descida, ela acaba
cruzando a orbita do satélite. Naquele momento, podemos perceber uma explosdo da
excentricidade que pode ser explicada pela troca de momento com o satélite. Em
seguida, as oscilagbes tanto do semi-eixo maior da particula quanto da sua
excentricidade diminuem, estabilizando a Orbita. Temos ali uma captura em
ressonancia 1/1 e, observando a longitude, podemos ver que ela ocorreu no ponto L5.
Como ja foi visto anteriormente, escolhemos valores da constante de arrasto gasoso
que teoricamente excluem o ponto L4 de nosso estudo, poréem Namouni e Murray
(2000) mostraram gue a excentricidade provoca um deslocamento a direita do ponto
L4 e um deslocamento a esquerda do ponto L5. Maior serd a excentricidade, maior
sera este deslocamento. A Figura 3 mostra que, no caso de uma excentricidade de 0.07,
0 ponto L4 acaba reaparecendo para um valor da constante de arrasto perto do limite
estabelecido por Murray (94). Observando a Figura 3, podemos ver gque as oscilagtes
durante e depois do processo da captura S80 muito menores que no caso da captura em
L5. Isso pode ser explicado pelo fato de que a friccdo devido ao arrasto € bem menor
(K = 0.025), caracterizando um tamanho maior para a particula (Mazzari e Sholl,
1997). Se aumentarmos em aproximativamente 10 vezes o valor de k, obtemos a
Figura 4 que caracteriza uma Orbita de tipo ferradura. Essas orbitas aparecem neste

trabalho paravaloresde e> 0.05.



Figur a 5: Histogramas da distribuicdo geral do angulo q entre aparticulae
o satélite na hora de sua entrada na regido coorbital, antes de ser
capturada em ressonancia 1/1, para todos os valores de 0.025< k <1.0
e 0.007< e<0.07
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Figur a 6: Histogramas da distribuigdo do dngulo q entre a particulae
o satélite na hora de sua entrada na regido coorbital, antes de ser
capturada em ressonancia 1/1, paratodos os valores de 0.025< k <1.0
e para as excentricidades da 6rbita do satélite seguintes:
a) e=0.007, b) e=0.014, c) e=0.021 e d) e=0.028.



49

b)

d)

Figura 7: Histogramas da distribuicéo do dngulo q entre a particulae
o0 satélite na hora de sua entrada na regido coorbital, antes de ser
capturada em ressonancia 1/1, paratodos os valores de 0.025< k <1.0
e para as excentricidades da 6rbita do satélite seguintes:
a) €=0.035, b) e=0.042, c) e=0.049 e d) e=0.056.
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b)

Figura 8: Histogramas da distribuicdo do dngulo q entre a particulae
o0 satélite na hora de sua entrada na regido coorbital, antes de ser
capturada em ressonancia 1/1, paratodos os valores de 0.025< k <1.0
e para as excentricidades da 6rbita do satélite seguintes:
a) e=0.063,b) e=0.07.

b)

Figura 9: Histogramas da distribuicdo do dngulo q entre a particulae
o satélite na hora de sua entrada na regido coorbital, antes de ser
capturada em ressonancia 1/1, paratodos os valores de
0.007 <e<0.07epara @) 0.025<k<0.125 e b) 0.9<k<1.0.
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Queremos saber agora quais sdo os angulos entre a particula e o satélite que

favorecem as capturas em ressonancia 1/1 na hora do encontro. A Figura5 mostra essa
distribuicéo geral dos angulos na hora da captura paratodas as condi¢es iniciais.
Uma primeira andlise mostra que, na maioria dos casos, a passagem da particula pela
regido coorbital ocorre perto do satélite em 70% dos casos. A preferéncia dessas
passagens, olhando o plano da érbita, € por cima do satélite na regido entre 0° e 30°.
Parece também que a regido atratora € maior no caso geral do lado do ponto L5,
representando 20 % dos casos. Qual € o efeito da excentricidade em relacdo a regido
atratora?

As Figuras 6-8 dao alguns elementos de resposta a esta pergunta. Quando a
excentricidade do satélite € pequena (até 0.021), olhando paraa Figura 6, amaioria das
passagens se situa na faixa compreendida entre 0° e 30°. Aumentando a excentricidade
para 0.028, a regido em torno do ponto L5 comega a se destacar. A Figura 7 mostra
que esta regido em torno do ponto L5 comecga a se deslocar em direcdo ao satélite.
Quando a excentricidade atinge seu maximo (0.07), a faixa onde o maior nimero de
particulas faz a sua passagem, pelaregido coorbital, se inverte do outro lado do satélite
entre — 30° e 0° (Figura8), representando 45% do total contra 25% no caso gera. O
aumento do arrasto néo € suficiente para mudar a configuracéo, porém ele mostra um
aumento da regido atratora perto da faixa onde se situa o ponto L5 (figura 9). Segundo
Kary e Lissauer (1995), o movimento epicicloidal do satélite, devido a sua
excentricidade, aumenta a velocidade relativa entre a particula e o satélite e amplia o
tamanho da regido atratora. Quando aumenta o tamanho da regido atratora, a particula
tem mais chance de ter uma aproximagdo maxima com o satélite, aumentando suas
chances de ser capturada. Como jafoi visto, 0 aumento da excentricidade do satélite e
do arrasto gasoso aumenta a regido atratora em torno do ponto L5, que se desloca em

direcdo ao satélite.
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Figura 10: Histograma damédiageral dalongitude <Dl > entre o satélitee a
particula durante a captura em ressonancia 1/1, paratodos os valores de
0.025< k<1.0 e 0.007< e <0.07.

b)

Figura 11: Histogramas da media dalongitude <DI > entre o satélite e a particula
durante a captura em ressonancia 1/1, paratodos os valores de
0.025< k <1.0 e para as excentricidades da Orbita do satélite seguintes:
a) e=0.007e b) e=0.014.



Figura 12: Histogramas da media dalongitude <Dl > entre o satélite e a particula
durante a captura em ressonancia 1/1, paratodos os valores de
0.025< k <1.0 e para as excentricidades da Orbita do satélite seguintes:
a) e=0.021, b) €e=0.028, ¢) €=0.035 e d) e=0.042.
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Figura 13: Histogramas da media da longitude <Dl > entre o satélite e a particula
durante a captura em ressonancia 1/1, paratodos os valores de
0.025< k <1.0 e para as excentricidades da 6rbita do satélite seguintes:
a) e=0.049, b) e=0.056, c) e=0.063 e d) e=0.07.
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Figura 14: Histograma da distribuigo das capturas em relagio a excentricidade e do satélite.

Figura 15: Histograma da distribuic&o das capturas em relagio a constante da forga de arrasto k.
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O estudo da média da longitude entre a particula e o satélite durante a captura
mostra o tipo de orbita e se a particula foi capturada pelo ponto L5 ou L4. Como jafoi
visto, teoricamente, segundo Murray (94) e Lissaeur (95), nossas condicOes para a
constante k de arrasto sdo grandes o suficiente para que o ponto L4 deixe de existir.
Olhando para a Figura 10, podemos ver que a maioria das capturas € em torno do
ponto L5, porém algumas médias da longitude estdo entre 60° e 90°, caracterizando
uma captura em torno do ponto L4 e em torno de 120° caracterizando uma érbita de
ferradura. Se observarmos as Figuras 11-13, percebemos que essas oOrbitas aparecem
guando a excentricidade é da ordem de 0.05. Namouni e Murray (2000) mostraram
que a excentricidade provoca um deslocamento a direita do ponto L4 e um
deslocamento a esquerda do ponto L5. Fica evidente que a partir de uma
excentricidade de 0.05 este deslocamento é suficiente, nas condicdes que estamos
trabalhando em relacéo a k, para o reaparecimento dos pontos L4 e L3. Finamente,
a distribuicdo das capturas em relacdo a excentricidade (Figura 14) e a constante k
(Figura 15) mostra um méaximo para e = 0.021 e k = 0.3, decrescendo linearmente

com 0 aumento dos mesmos.
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Figura 16: Gréfico mostrando o comportamento da excentricidade da particula
durante seu processo de aproximacdo antes da colisdo com o satélite.
A massa do satélite € 10° M e as condigBes iniciais neste caso 30
ro =1.20 paraaparticula, e = 0 parao satélitee k= 0.05 paraa
constante do gas.



b)

d)

Figura 17:Gréficos mostrando o comportamento da excentricidade da particula
durante seu processo de aproximacdo antes da colisdo com o satélite.
A massa do satélite € 10° M, e as condigBes iniciais neste caso si0
ro =1.20 paraaparticula, e = 0 para o satélite. A constante do gés &
a) k=0.05, b) k=0.1,¢c) k=0.2 e e) k=0.3.
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b)

Figura 18: Gréficos mostrando o comportamento da excentricidade da particula
durante seu processo de aproximagcdo antes da colisdo com o satélite.
A massado satélite € 10° M, e as condigBes iniciais neste caso sio
ro =1.08 paraaparticula, e k = 0.050 para a constante do gas.
A excentricidade do satelite & @) e=0 e b) e=0.042.
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Agora vamos visualizar um registro muito importante na formagéo dos corpos do
sistema solar que é a acregdo de massa dos corpos celestes devido as colisfes. Kary e
Lissauer (1995), estudaram de maneira analitica a probabilidade de impacto para um
planetesimal se aproximando em dois limites idealizados. (1) a forca de gravidade do
satélite pode ser desprezada (aproximagdo com 1corpo) e (2) a forca de gravidade do
satélite afeta somente o planetessmal quando os dois sdo suficientemente proximos
para que o efeito do planeta sobre o movimento do planetesimal em relacdo ao satélite
possa ser desprezado (aproximagdo com 2+2corpos). Esses limites analiticos nos
permitem testar 0 nosso modelo numeérico e obter informagdes sobre os fatores fisicos
gue influenciam os resultados numéricos. Geralmente, a probabilidade de impacto para
um planetesmal migrando em diregdo a um satélite pode ser tratada como a
probabilidade media para uma Unica conjuncdo P, , modificada pelo numero de
conjuncdes que o0s corpos tém durante a migracdo do planetesimal através a regido
atratora. No caso circular bidimensiona temos P = 1- (1- P, )™ » N P, onde
N, =3v,Da/4paild), sendo que Da;=2v3h e a»-2Kv2/v,. Asim, uma
excentricidade ndo nula do planetesimal aumentard a magnitude de @ diminuindo N..
No caso da aproximagdo com 1corpo, o planetesimal pode ser tratado como tendo uma
Orbita circular instanténea. Na realidade o efeito dos trés corpos vem a dominar o
comportamento da acrecdo e 0s modelos numéricos tornam-se importantes. Assim, a
Figura 16 ilustra bem este comportamento quando o planetesimal se aproxima do
satélite aumentando sua excentricidade de uma maneira significativa, diminuindo a
probabilidade de impacto por conjuncdo. Fisicamente, esperamos que a excentricidade
diminua quando k aumente. Como o arrasto abaixa a excentricidade do planetesimal
entre as conjuncdes, maior serda o arrasto mais rapidamente a excentricidade diminuira.
A Figura 17 mostra o efeito do arrasto sobre a excentricidade do planetessmal para
diferentes valores de k. Isso significa que o arrasto diminua o efeito das perturbagdes
do satélite, necessitando um tratamento com o efeito dos trés corpos. No caso de um
satélite com uma orbita excéntrica, temos uma velocidade relativa suficientemente
grande para aumentar o efeito perturbador do satélite sobre a excentricidade do

planetesimal, permitindo um desenvolvimento através da aproximacdo com 2+2corpos
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(Kary e Lissauer) ,1995. Sendo que neste caso o planetesimal ndo tem mais uma orbita

circular instantanea, como mostra a Figura 18b.

Figura 19: Histograma da distribuic&o da anomalia verdadeiraf do satélite na hora da colisio
paratodas as condi¢fes inicias.
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b) c)

d) €)

Figura 20: Histogramas da distribui¢do da anomaliaverdadeiraf do satélite na hora da colisio
paratodos os valores de 0.025< k <1.0 e para as excentricidades da 6rbita do satélite
seguintes: a) e=0.007,b) e=0.014, ¢) €e=0.021,d) e=0.028 e € e=0.035.
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Figura 21: Histogramas da distribui¢io daanomaliaverdadeiraf do satélite na hora da colisio
paratodos os valores de 0.025< k <1.0 e para as excentricidades da 6rbita do satélite
seguintes: @) e=0.042, b) e=0.049,c) e=0.056,d) e=0.063e € e=0.07



Por mais preciso que sgja 0 programa para nossas simulagdes numéricas e apesar
de todos aos cuidados tomados, constatamos que no caso circular aparece um lixo
computacional da ordem de 10™* . Esse lixo computacional, porém ndo tem efeito para
os outros casos devido a sua ordem de grandeza infinitesimal. A Figura 19 nos mostra
a distribuicdo geral das colisdes com o satélite em relacdo a sua anomalia verdadeira.
Olhando para a Figura 19, percebemos que a distribui¢cdo ndo € uniforme e que, em
regides perto do pericentro e apocentro do satélite, essa distribuicdo tem algumas
falhas.

As Figuras 20-21 mostram o efeito da excentricidade sobre esta distribuicéo.
Quanto maior € excentricidade, maior é afalha nas regides vistas no caso geral da
Figura 19. As velocidades no pericentro e apocentro do satélite sdo diferentes quando
sua Orbita se torna excéntrica. Consideramos que 0 gés ndo tem efeito sobre a orbita do
satélite e que a oOrbita da particula é circularizada por causa do gas. Assm, a
velocidade angular do satélite desacelera do pericentro até o apocentro e acelera no
caso contrario. 1sso tem como consequéncia aumentar ou diminuir a velocidade
relativa entre a particula e o satélite, criando essas falhas na distribuicéo das colisdes

em relacdo a anomalia verdadeira do satélite.
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Figura 22: Histogramas da distribuicdo das colisdes em relagdo a constante da forga de arrasto k,
para as excentricidades da 6rbita do satélite seguintes:
a) e=0, b) e=0.028,¢c) e=0.049 e d) e=0.07.
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Figura 23: Histograma da distribuic&o das colisdes em relagio a excentricidade e do satélite.

Figura 24. Histograma da distribuic&o das colisdes em relagio a constante da forga de arrasto k.
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Figura 25: Histogramas da distribuic&o das difusdes em relagio a constante da forca de arrasto K,
para as excentricidades da érbita do satélite seguintes:
a) e=0, b) e=0.028,c) e=0.049 e d) e=0.07.



68

Figura 26: Histograma da distribuigo das difusdes em relagio a excentricidade e do satélite.

Figura 27: Histograma da distribuic&o das difusdes em relagdo a constante da forga de arrasto k.
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Se compararmos a distribuic¢des das colisdes em relacdo a constante de arrasto k
para alguns valores da excentricidade e do satélite, poderemos ver que essa
distribuicdo é mais ou menos comparavel, qualquer que sgja a excentricidade e do
satélite com um maximo (15% dos casos) quando k = 0.2 e um decrescimento linear a
partir deste valor (Figura 22).

Este comportamento pode ser verificado na Figura 24, que representa a
distribuicéo das colisdes em relacdo a constante de arrasto k. Observando a Figura 23,
nota-se que a taxa de colisdo é maior (30% dos casos) quando e = 0 até e = 0.007.
Para os outros valores de e, essa distribui¢do € mais ou menos igual, em torno de 8%.
Isso corrobora o trabalho de Kary e Lissauer (1995) que diz que a excentricidade
aumenta a velocidade relativa entre o satélite e a particula e reduz a taxa de acregéo
por contato.

A distribuicdo das difusdes € bem diferente em relacdo as colisdes. Essa
distribuicéo aumenta junto com o aumento do valor de k. Temos um maximo parak =
1.0 de mais ou menos 13% na distribuicdo geral (figura 27). No caso circular, este
crescimento € maior até o valor de 16%, como mostra a Figura 25.a. Em relacéo ao
valor de e mostrado na Figura 26, podemos falar que as difusdes crescem linearmente
até o valor de 10% para um e igual a 0.028 e depois se estabilizam em torno deste
valor. A taxa de difusdo é diretamente ligada ao valor da constante de arrasto e é

maxima para altos valores de k no caso circular.



70

Figura 28: Histograma da distribuico geral das colisdes, capturas em resonancial/l, difusdes
e outros eventos rel acionados a dinamica de uma particula submetida ao efeito de
arrasto gasoso.

Figura 29: Histogramas da distribuicao das colisdes, capturas em resonancial/l, difusdes
€ outros eventos rel acionados a dindmica de uma particula submetida ao efeito de
arrasto gasoso com 0.025< k <1.0. As excentricidades da 6rbita do satélite so as
seguintes: a) e=0, b) e=0.007.
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b)

d)

Figura 30: Histogramas da distribuigo das colisdes, capturas em resonancial/l, difusdes
e outros eventos rel acionados a dinamica de uma particula submetida ao efeito de
arrasto gasoso com 0.025< k <1.0. As excentricidades da ¢rbita do satélite sdo as
seguintes: a) e=0.014, b) e=0.021,c) e=0.028 e d) e=0.035.
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b)

d)

Figura 31: Histogramas da distribuigo das colisdes, capturas em resonancial/l, difusdes
e outros eventos relacionados a dinamica de uma particula submetida ao efeito de
arrasto gasoso com 0.025< k <1.0. As excentricidades da ¢rbita do satélite sdo as
seguintes: @) e=0.042, b) e=0.049,c) e=0.056,d) e=0.063e € e=0.07
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b)

d)

Figura 32: Histogramas da distribuigo das colisdes, capturas em ressonancial/l, difusdes
€ outros eventos relacionados a dinémica de uma particula submetida ao efeito de
arrasto gasoso paratodas as excentricidades da 6rbita do satélite e nos casos
a) 0.025<k<0.1, b) 0.325< k<04, c) 0.625<k<0.7 e d) 0.925<k<1.0
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Na distribuicdo geral dos dados em relacdo a todas as simulagbes, podemos
afirmar que o maior nimero é representado pela difusdo, com uma taxa de 59%,
seguido pela colisdes, com 28% do total. As capturas em ressonancia representam 7%
€ as ressonancias externas ou outros eventos representam 6% do total (Figura 28).

Chamamos de outros eventos. as ressonancias externas a regido coorbital ou o
fato de que a particula ndo passou o limite para ser considerada difusdo até o final da
simulacédo. Se estudarmos o efeito da excentricidade no total dos eventos para todos os
valores de k, veremos a partir das Figuras 29 a 31 que, no caso circular, ndo existe
captura em ressonancia 1/1 e a taxa deste tipo de captura aumenta até o valor de 10%
do total para uma excentricidade de e = 0.021. No caso circular, a distribuicéo das
difusdes e colisdes € quase igual, com uma taxa de 49% para as colisdes e 48% para
as difusdes. Um dado importante mostra que a taxa de colisdo decresce até o valor de e
= 0.028 (21%) e cresce novamente com 0 aumento da excentricidade. O mesmo
acontece mas de modo contrario para as difusdes com um valor maximo parae = 0.028
de 63%. Se nos preocuparmos somente com o valor da constante de arrasto k para
todos os valores de e, podemos dizer da Figura 32 que, se o valor € menor que 0.1, as
ressonancias externas ou outros eventos representam mais da metade dos casos. Esses
casos ndo representam 1% quando 0.325< k <0.4. Como ja foi visto, a taxa das
difusdes esta diretamente ligada ao valor dek e seu valor é maximo (77%) quando k é
maximo. Finalmente, o valor maximo das colisdes (34%) é atingido quando 0.325< k
<0.4.
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CONCLUSAO

No presente trabalho, estudamos, através do problema restrito de trés corpos, a
formacdo de sistemas coorbitais num sistema planetario nos primordios de sua
formagdo. Nesse sentido, foram mostrados dois tipos de modelo de arrasto nebular, um
definido por Peale (93) e o outro definido por Murray (94). Escolhemos para nosso
trabalho 0 modelo definido por Murray e para a parte da dinamica do sistema
utilizamos as mesmas condi¢bes que Kary e Lissauer, em Nebular Gas Drag and
Planetary Accretion (1995). Vimos que Planetesimais decaem devido ao efeito do
arrasto e sofrerdo basicamente uma dessas trés possibilidades. (1) captura em
ressonancia com o satélite, (2) colisdo com o satélite, acrescendo a massa do satélite,
ou (3) difusdo, passagem pelo satélite. Estabel ecemos estatisticas para mostrar o efeito
do arrasto e da excentricidade nos trés casos. No caso das capturas em ressonancia 1/1
com o satélite, mostramos que, no processo da captura, ocorre uma troca de momento
entre a particula e o satélite , as oscilagbes diminuem e a excentricidade da particula
tende para um certo limite. Vimos que a excentricidade do satélite muda a
configuracdo dos pontos de equilibrio L4 e L5 onde o ponto L4 reaparece, mesmo
com condicoes de arrasto fora do limite definido por Murray (94). A configuragdo com
arrasto e excentricidade aumenta o poder atrativo da regido onde se localiza o ponto
L5 além de seu deslocamento em direcéo ao satélite. Assim teremos mais captura que
no ponto L4 e os corpos terdo dimensdes bem menores com oscilagdes maiores
aumentando a probabilidade de colisbes entre eles.

No caso das colisdes, percebemos que a distribuicdo ndo € uniforme e que, em
regioes perto do pericentro e apocentro do satélite, essa distribuicdo tem algumas
falhas. A excentricidade do satélite aumenta ou diminui a velocidade relativa, criando
essas falhas na distribui¢do das colisdes em relagcdo a anomalia verdadeira do satélite.

A excentricidade aumenta a velocidade relativa entre o satélite e a particula e
reduz a taxa de acregdo por contato. Assim a taxa de colisdo é maior (30% dos casos)
quando e =0 até e=0.007. Qualquer que sgja a excentricidade e do satélite temos
um maximo (15% dos casos) quando k = 0.2 e um decrescimento linear a partir deste

valor. 1sso mostra que no comego da formagdo dos corpos celestes a quantidade de
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impactos de corpos de grande dimensdo era maior, contribuindo para uma acrecéo de
massa mulito rapida.

A distribuicdo das difusdes € bem diferente em relagdo as colisdes. Vimos que a
taxa de difusdo € diretamente ligada ao valor da constante de arrasto e € maxima para
altos valoresde k no caso circular.

Finalmente na distribuicdo geral dos dados em relagdo a todas as simulagdes,
podemos afirmar que 0 maior nimero é representado pela difusdo, com uma taxa de
59%, seguido pelas colisbes, com 28% do total. As capturas em ressonancia
representam 7% e as ressonancias externas ou outros eventos representam 6% do total.
Isso mostra que o arrasto nebular no comego contribui para o espalhamento da
matéria.

Como sugestdo para trabalhos futuros, como fizeram Kary e Lissauer (95),
podemos ver o efeito do aumento ou da diminuicdo do raio de Hill. Por exemplo, no
nosso estudo consideramos Ry = 0.05h, se mudamos 10 vezes para mais ou menos Ry,
a dinémica das colisdes, das capturas e das difusbes ndo serd a mesma. De quanto
serdo as variagdes? Essas variagdes serdo proporcionais a mudanca de Ry ?

Lubow S., H. Seibert M. and Artymowicz P. em Disk Accretion onto High-
Mass Planet.(1999) estudaram a dinémica de uma nebulosa planetéria.Essa dindmica
é diferente da nebulosa Solar apresentada por Peale (93). Um estudo interessante seria

comparar os dois model os no caso daformagéo de sistemas coorbitais.
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