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“Sometimes things don’t happen, and when they don’t, they can be the
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NOTA

Devido ao grande volume de gréficos e dados numéricos apresentados nesta tese, e
a fim de compatibilizar a transferéncia de resultados entre aplicagdes de software e a
escrita do texto, tomamos a liberdade de utilizar o padrao norte americano como marcador
decimal, no qual o simbolo “ . ” (ponto) representa o separador decimal em vez do
simbolo *“, ” (virgula) adotado na lingua portuguesa.



RESUMO

A formacdo de satélites em um disco circumplanetéario € tida como sendo similar a for-
macao de planetas em um disco protoplanetério, especialmente super Terras rochosas.
Dessa forma, € possivel utilizar sistemas com satélites massivos para se testar teorias de
formacdo que podem ser aplicadas a planetas extrassolares. Um melhor entendimento
sobre a origem dos satélite nos dard importantes informacdes sobre a vizinhanca do pla-
neta durante suas ultimas fases de formacao. Neste trabalho nés utilizamos simulag¢des
de N-corpos e hidrodinadmicas para investigar a formacao e migracao dos satélites galile-
anos. Nos modelos de N-corpos nés simulamos um disco circumplanetério estitico (sem
a entrada de material vindo de fontes externas), com baixa viscosidade, onde a acdo do
disco gasoso sobre os satélites foi aproximada a partir de prescricdes analiticas para a
migracao do tipo I e o amortecimento da excentricidade e inclinacdo. O disco de gas é
representado por um perfil de densidade superficial radial. Um estudo detalhado sobre
os parametros do disco mostraram que o nimero final de satélites ¢ muito influenciado
pela distribuicao inicial dos embrides e pelo perfil inicial da nébula gasosa. Para distri-
bui¢des de gas com baixa dependéncia radial a formacao de satélites massivos proximos
da regido dos satélites galileanos € favorecida. Ainda, mostramos que a formacdo de sa-
télites tdo massivos quanto Ganimedes e Calisto pode ser atingida apenas em discos mais
quentes, onde a linha do gelo estd inicialmente localizada em torno de 30 R ;. Em nossas
simula¢des hidrodindmicas foram testadas diferentes condi¢cdes de contorno, distribuicao
superficial de gds e de temperatura para o disco circumplanetario. Nossos resultados in-
dicam que Jupiter ainda acretava material durante a migracdo dos satélites galileanos, os
satélites migraram em um regime do tipo I na maior parte de sua evolugdo e a probabi-
lidade de formacao de satélites massivos entre os satélites galileanos é baixissima, nesse
caso se mais satélites se formassem no disco joviano sua massa deveria ser menor do que
a observada para os satélites galileanos.

PALAVRAS-CHAVE: Simula¢des numéricas. Formacao de satélites regulares. Migra-

cado. Satélites galileanos.



ABSTRACT

The formation of satellite systems in circumplanetary disks is believed to be similar to
the formation of rocky planets in a protoplanetary disk, especially Super-Earths. In this
way, it is possible to use massive satellite systems to test the theories of planetary for-
mation. A better understanding of the satellites origin could give important informations
about the environment near the forming planet during its late stages of formation. In
this work we used N-body and hydrodynamic simulations to study the formation and mi-
gration of the Galilean satellites. With the N-body models with simulated a static, low
viscous circumplanetary disk, where the actions of the gaseous disk was modeled using
analytical prescriptions for the type I migration, eccentricity and inclination damping. A
detailed study of the disk parameters showed that the final number of satellites is strongly
influenced by the initial distribution of the embryos and by the initial gas density profile.
For flatter gas distributions the formation of massive satellites close to the region of the
Galilean satellites. Furthermore, we show that the formation of satellites as massive as
Ganymede and Callisto can be achieved only in hotter disks, where the ice line is initially
located around 30 R;. In our hydrodynamic simulations we tested different boundary
conditions, gas density distributions and temperature distribution for the circumplanetary
disk. Our results indicate that Jupiter was still forming during the period of migration
of the Galilean satellites, the satellites migrated in a type I regime for most part of their
evolution and the probability of formation of massive satellites between the Galilean sa-
tellites is very low, in this case if more satellites were formed in the Jovian disk, the mass

of these bodies should be smaller that what is observed for the Galilean satellites.

KEYWORDS: Numerical simulations. Formation of regular satellites. Migration. Gali-

lean satellites.
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1 INTRODUCAO

Atualmente satélites planetarios sdo encontrados apenas no nosso Sistema Solar, de-
vido ao tamanho desses corpos, a detec¢ao desses corpos em sistemas extrassolares ainda
nao foi possivel, mas hd a expectativa de que com novas técnicas € equipamentos esses
corpos sejam a ser encontrados em algum momento. Com isso, a grande maioria dos estu-
dos envolvendo satélites dedica-se a explicar a formagao ou captura dos satélites presentes
no nosso Sistema Solar. Os satélites planetarios podem ser divididos em duas categorias,
os satélites regulares e os satélites irregulares, para cada um desses grupos o objeto de
estudo costuma ser diferente.

As pesquisam sobre satélites irregulares dedica-se em sua maioria a estudar a ori-
gem desses corpos, sua composi¢do, sua estabilidade e os mecanismos que levaram a
sua captura, sendo esse ultimo topico o mais explorado (CUK; BURNS, 2004; JEWITT;
HAGHIGHIPOUR, 2007; NESVORNY; VOKROUHLICKY; MORBIDELLI, 2007; GAS-
PAR; WINTER; VIEIRA NETO, 2011, 2013). J4 os autores que preferem trabalhar com
os satélites regulares, em sua maioria, estdo preocupados em descrever um cendrio favora-
vel para a formacao desses corpos, dentre todas as possibilidades destacam-se os modelos
que descrevem a formagao de satélites acontecendo em um disco circumplanetario, mode-
los Minimum Mass SubNebula (LUNINE; STEVENSON, 1982; MOSQUEIRA; ESTRADA,
2003A,B; ESTRADA et al., 2009) e Gas-Starved Disk (CANUP; WARD, 2002, 2006,
2009), e em um anel ancestral ao redor do planeta, modelo piramidal (CRIDA; CHAR-
Noz, 2012).

Os satélites regulares dos planetas gigantes costumam chamar muita atencdo pelo seu
tamanho e distribuicdo, dentre eles destaca-se a familia de satélites galileanos ao redor de
Japiter. Essa familia de satélites foi a primeira a ser descoberta pelo ser humano (ap6s a
Lua obviamente) ainda no século XVII por Galileo Galilei e deste entdo tem sido objeto
de estudo por suas caracteristicas peculiares. A familia de satélites galileanos é formada
por lo, Europa, Ganimedes e Calisto, ordenando do mais préximo para o mais afastado
em relacdo a Jupiter, esses satélites estdo em Orbitas praticamente circulares e coplanares,
o que indica que eles devem ter se formado em um disco circumplanetario ao redor do
planeta. Porém, como os quatro satélites tem composicdes diferentes, acredita-se que eles
se formaram em partes diferentes do disco e que o proprio disco circumplanetario apre-
sentava uma distribui¢do de temperatura tal que satélites rochosos pudessem se formar
na parte interna do disco enquanto que satélites contendo camadas de gelo se formariam

na parte externa do disco. Ainda, os trés satélites galileanos mais internos, lo, Europa
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e Ganimedes, apresentam uma relacdo de comensurabilidade de movimentos médios co-
nhecida como ressonancia laplaciana, fato que faz dessa familia de satélites ainda mais
Unica e, consequentemente, mais dificil de se estudar.

A maneira mais comum de se estudar a formacgdo de satélites regulares, em geral, €
através de simulagdes numéricas. Aqui dois tipos de métodos numéricos sao comumente
utilizados, as simulac¢des de N-corpos e as simulacdes hidrodinamicas, cada uma com um
papel e um objeto de estudo diferente. As simulagdes de N-corpos tem como objetivo
analisar a formacao de satélites desde sua fase embriondria até o momento onde ele se
torna massivo, devido a acre¢do de corpos menores. Esse tipo de simulacdo pode ser
utilizada pra investigar a migracao dos satélites desde que o recurso numérico seja capaz
de simular os efeitos de um disco de gds. Simula¢des hidrodinamicas, por sua vez, sao
muito tteis para se estudar as condi¢des do disco de gas no qual os satélites estao imersos,
a partir dessa andlise € possivel estudar as condi¢des para o perfil de temperatura do disco,
o perfil de densidade superficial do gés, os efeitos dos satélites no disco gasoso, os torques
sofridos pelos satélites devido a interacdo com o disco, o tipo de migrac@o que os satélites
realizam entre outros aspectos que podem ser analisados devido a presenca do disco de géds
e sua evolugdo. No entanto, simulagdes hidrodinamicas ndo costumam ser uteis, devido

ao alto custo computacional, quando se deseja ter acre¢io de material que nfo seja gés'.

1.1 OBIJETIVOS

Este trabalho foi desenvolvido com o intuito de se estudar a formagdo dos satélites
galileanos e as caracteristicas do disco circumplanetario no qual esse satélites se forma-
ram. Para isso utilizamos simula¢des de N-corpos, onde satelitesimais (corpos pouco
massivos que serdo acretados) e embrides sdo expostos aos efeitos de um disco gasoso, e
hidrodindmicas, onde sdo simulados apenas satélites e o disco de gés.

Como recurso numérico para as simulacdes de N-corpos, optamos pelo pacote MER-
CURY (CHAMBERS, 1999) devido a familiaridade do autor com o programa, o c6digo
original foi alterado para que ao invés de uma estrela o corpo central fosse um planeta e
ainda foi adicionado uma rotina que leva em conta os efeitos de um disco de gds sobre o
sistema. Nessa parte do trabalho foram exploradas algumas caracteristicas do disco como,
a distribuicdo superficial de gds, a altura do disco, sua temperatura, a distribui¢do radial
de embrides, a massa dos embrides e a massa dos satelitesimais, tudo com o propésito de
encontrar condicdes iniciais propicias para a formacgao dos satélites galileanos.

Na parte hidrodinamica do trabalho, o integrador escolhida foi o FARGO 2D (MAS-
SET, 2000) pelo mesmo motivo que o MERCURY, a configuracdo original do FARGO
2D também foi alterada de modo que o corpo no centro do sistema fosse um planeta e

'Durante a fase de preparagio dos resultados o autor tomou conhecimento de um integrador numé-
rico hidrodindmico que simula simultaneamente ao disco de gds um disco de pebbles (CHRENKO; BROZ;
LAMBRECHTS, 2017) que poderia ser utilizado para o estudo de acrecdio dos satélites, no entanto ndo
houve tempo hébil para se fazer testes com esse recurso.
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ndo uma estrela. Diferentemente das simulagdes de N-corpos, na maioria das simulagdes
hidrodinamicas os efeitos do Sol foram levados em conta, porém ao invés de se integrar
o Sol ao redor de Jupiter, preferimos adicionar alguns termos no potencial gravitacional
padrdo do cédigo, de forma a fazer uma aproximacdo do que seriam os efeitos do Sol

sobre o sistema.

1.2 ORGANIZACAO DO TRABALHO

O presente trabalho estd organizado na seguinte sequéncia de capitulos.

Comecaremos com capitulos introdutérios apresentando o problema a ser abordado
nesse trabalho e as ferramentas utilizadas. No capitulo 2 fazemos um apanhado dos tra-
balhos envolvendo formacgdo dos satélites galileanos, destacando a contribui¢do de cada
trabalho para a construcao de uma teoria s6lida sobre a formacao e migracdo dessa familia
de satélites. No capitulo 3 definimos e apresentamos certos termos, regides, modelos e
condicdes as quais citaremos durante o trabalho com alguma frequéncia. No capitulo 4
realizamos uma revisdo geral sobre as caracteristicas que destacam os satélites galileanos
dos demais sistemas de satélites regulares, comentamos sobre a distribui¢do radial des-
ses corpos, as correntes de ressondncia presentes nesse sistema, a distribui¢do de massa, a
composic¢ao e o interior desses corpos. No capitulo 5 apresentamos os recursos numéricos
que foram empregados nesse trabalho, os pacotes MERCURY e FARGO 2D, destacando
a maneira com que cada pacote trata o problema de formagao de corpos celestes.

Os capitulos 6 e 7 sdo dedicados unicamente a apresentar os modelos utilizados nesse
trabalho e seus respectivos resultados. No capitulo 6 descrevemos os resultados apre-
sentados em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018), mostrando nossos modelos de N-corpos
onde explicitamos as prescri¢coes utilizadas para modelar a migracdo e o amortecimento
da excentricidade e inclinacao dos corpos simulados, comparamos os efeitos de se variar
a distribui¢do e a massa dos embrides, bem como alguns parametros do disco gasoso,
como distribuicdo do gds, temperatura e altura do disco. No capitulo 7 apresentamos a
parte hidrodinamica do trabalho, onde € mostrado as adaptacdes feitas no FARGO 2D
e os resultados a respeito do comportamento do disco gasoso quando os efeitos da es-
trela sdo adicionados, a migracdo de satélites massivos e a estabilidade e probabilidade de
formacdo de satélites massivos entre os satélites galileanos.

Por fim, no capitulo 8 apresentamos nossos projetos futuros.
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2 REVISAO BIBLIOGRAFICA

Acredita-se que os satélites galileanos se formaram em um disco circumplanetario ao
redor de Jupiter durante a fase final de acrecdo de gds do planeta. Ha diversas teorias
que discutem se esse disco circumplanetario era estatico (ndo havia entrada de material
vindo do disco protoplanetério) ou estava em evolu¢do (com entrada de material, s6lido
e gas, vindo do disco protoplanetdrio), mas em todas as vertentes hd um consenso de
que esse disco era composto de sélidos e gds e que os satélites se tornaram massivos
através de acrecdo da parte sélida do disco e migraram devido ao arrasto produzido pelo
disco composto de gas. Dessa forma, € necessdrio que as técnicas numéricas aplicadas no
estudo da formacgdo dos satélites galileanos levem em conta os efeitos do disco gasoso.
Em simula¢des de N-corpos € necessario adicionar os efeitos do disco gasoso a mao, uma
vez que esse método lida apenas com a interacdo gravitacional dos corpos.

Simulacdes hidrodinadmicas sdo dedicadas a simular o proprio gés junto com o0s cor-
pos e se utilizam de equagdes de movimento que descrevem a evolucao do disco gasoso.
Ja em simulagdes de N-corpos, as mais comuns para o estudo de formacao de satélites,
deve-se incluir o arrasto gasoso como uma forca extra as equagdes de movimento, uma
vez que por padrao integradores de N-corpos levam em conta apenas a interagdo gravi-
tacional mutua dos corpos e a atracao gravitacional do corpo central. Nesse caso ndo ha
lei especifica que defina o perfil de densidade para o disco de gés, apesar de haver certas
condicdes referentes ao modo que o disco circumplanetério € entendido. Por exemplo, em
um disco que recebe material do disco protoplanetario, € necessario adicionar um fator
que leve em conta o fluxo de material, nesse caso gds, entrando no disco, como foi feito
em Canup; Ward (2002), Canup; Ward (2009), Sasaki; Stewart; Ida (2010) e Ogihara;
Ida (2012), para citar apenas alguns trabalhos. Em um disco estético, o termo de entrada
de gds ndo € necessario, porém o perfil de densidade deve ser tal que a temperatura do
disco seja condizente com a composi¢do dos satélites galileanos, como exemplo podemos
citar os perfis de densidade propostos por Mosqueira; Estrada (2003a), que divide o disco
circumplanetdrio em trés regides onde para cada regidao € utilizado uma lei de poténcia
diferente, e por Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) que utiliza uma unica lei de poténcia
para todo o disco circumplanetario, em alusdo aos modelos tradicionais de formagao pla-
netdria, mas considera arrastos diferentes dependendo do tamanho do corpo que sente os
efeitos do disco gasoso.

A formulag@o para o arrasto gasoso proposta por Adachi; Hayashi; Nakazawa (1976)

€, apesar de um pouco antiga, uma das melhores aproximagdes para se levar em conta
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efeitos de um disco de géds em corpos, porém essa formulagcdo s6 € valida para corpos pe-
quenos, de forma que ela € aplicada em estudos sobre a captura de satélites irregulares dos
planetas gigantes (CUK; BURNS, 2004; VIEIRA NETO; WINTER, 2009) e outros obje-
tos pequenos no nosso Sistema Solar (BRASSER; DUNCAN; LEVISON, 2007). Por sua
aplicabilidade em corpos menores, tal formulacdo pode ser utilizada para planetesimais
(IZIDORO; MORBIDELLI; RAYMOND, 2014) em estudos de formagdo planetdria e sate-
litesimais (MORAES; KLEY; VIEIRA NETO, 2018) em estudos envolvendo a formagao
de satélites massivos.

Uma vez que o arrasto gasoso proposto por Adachi; Hayashi; Nakazawa (1976) ndo é
recomendado para corpos maiores, uma vez que esse arrasto modela os efeitos das coli-
soes das particulas do gds com os corpos simulados, como planetas e satélites regulares.
Deve-se encontrar algum outro tipo de formulacido para dar conta desses corpos, como
dito acima h4 diversos métodos para se fazer isso, porém um que vem se destacando €
o proposto por Papaloizou; Larwood (2000), Tanaka; Ward (2004) e Cresswell; Nelson
(2008), que consiste em prescrever escalas de tempo para a migracao e amortecimento da
excentricidade e inclinagdo dos corpos através de aproximagdes numéricas de resultados
obtidos a partir de simulacdes numéricas hidrodinamicas tridimensionais. Por essas esca-
las de tempo terem sido derivadas de simulacdes hidrodinamicas elas carregam um alto
grau de precisdo para modelar a migragao de corpos massivos devido a integracdo com o
gas.

No caso das simulacdes hidrodinamicas, elas vem sendo extensivamente utilizadas em
estudos sobre formacao planetéria, especialmente no caso de planetas gigantes que con-
tém gds em sua composi¢do. Os primeiros trabalhos relevantes a aparecerem nessa linha
sdo os estudos realizados por Kley (1999) e Lubow; Seibert; Artymowicz (1999), ape-
sar de serem estudos contemporaneos em Lubow; Seibert; Artymowicz (1999) os autores
utilizam as condicdes inicias dadas em Kley (1999) para suas simulacdes. Ambos os tra-
balhos tem como objetivo estudar a fase de acre¢dao de gas de um planeta gigante com
as caracteristicas de Jupiter e encontram que mesmo apds o planeta abrir uma falha no
disco, devido a diferenca entre os torques exercidos pelo planeta e pelo disco, material
continua sendo transportado para o planeta por meio de bracos espirais que conectam o
disco circumplanetério, ao redor do planeta, ao disco protoplanetario, no qual o planeta
estd imerso. Vale ressaltar que esses resultados dizem respeito a entrada de gés no disco
circumplanetdrio e nao material sélido, que deve ser escasso no disco circumplanetario
nesse ponto da formagdo dos planetas (MOSQUEIRA; ESTRADA, 2003A).

Mesmo que seja dificil estabelecer um disco ideal para a formagdo dos satélites galile-
anos, diversos trabalhos vem nos dando informac¢des importantes sobre as caracteristicas
desse disco, quando compiladas essas informagdes podem servir para criar um disco cada
vez mais realista. A partir de simulacdes hidrodindmicas adicionando equacdes para a
evolucdo da energia e para o transporte radioativo, em Szuldgyi et al. (2016) os autores

estudaram diversos perfis de temperatura para o disco circumplanetério ao redor de Jupi-
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ter e encontraram que as caracteristicas do disco, como temperatura, massa e direcao de
rotacdo, sdo determinadas pela temperatura do gés nas proximidades do planeta ao invés
da massa do planeta, ainda os autores argumentam que, para um planeta formar um disco
circumplanetario, ndo é necessdrio que uma falha seja aberta no disco protoplanetario,
uma vez que planetas com massas inferiores a uma massa de Jupiter podem formar enve-
lopes circumplanetdrios se a temperatura do gas proximo do planeta for bem alta. Esses
resultados apontam para um disco circumplanetdrio muito quente proximo do planeta,
mas que esfria de maneira radial a ponto de comportar satélites que retém camadas de
gelo. Em Lunine; Stevenson (1982), os autores sugerem que a linha do gelo, local a partir
do qual hd uma condensagdo de material volétil, deveria estar localizada em torno de 30
raios de Jupiter, tal que Ganimedes e Calisto teriam se formado além dessa distancia e
migrado em dire¢do ao corpo central a0 mesmo tempo que a linha do gelo também teria
se movido na mesma dire¢@o ao passo que o disco se tornava mais frio, dessa forma esses
satélites ndo passariam por um processo de derretimento de seu material congelado. Em
Miguel; Ida (2016) e Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) os autores utilizam essa mesma
prescri¢do e conseguem reproduzir a formagao e migracdo de satélites massivos. Mesmo
sendo importante, a temperatura do disco ndo € o tnico parametro a ser estudado em um
disco joviano, a questao das turbuléncias no disco também sdo importantes, uma vez que
em sistemas planetérios ela € fundamental para o tipo de migracao dos embrides dos pla-
netas. Assim, utilizando simula¢cdes magneto-hidrodindmicas Turner; Lee; Sano (2014),
Fujii et al. (2014) e Fujii et al. (2017) mostraram que o disco circumplanetario no qual os
satélites galileanos se formaram ndo possui regides de instabilidade magneto-rotacional,
o que indica um disco pouco turbulento, tal que o parametro de viscosidade « descrito
por Shakura; Sunyaev (1973) deve ser baixo, menor que 1073,

A configuracdo ressonante dos satélites galileanos também € um ponto que deve ser
atendido em modelos que desejam reproduzir sua formacdo, porém a partir apenas da
evolucdo orbital dos satélites essa configuracao ¢ muito dificil de se reproduzir, dessa
forma foram desenvolvidos alguns métodos que aumentam significativamente a probabi-
lidade da captura de corpos em ressonancias de primeira ordem. A primeira técnica € a
inser¢do uma cavidade interna no disco. Como estudado por Takata; Stevenson (1996) a
interacdo do campo magnético do planeta com o disco circumplanetério faz com que o
disco seja truncado no raio de corrotacdo do planeta (aproximadamente 2.25 raios de Ji-
piter), assim Sasaki; Stewart; Ida (2010) propuseram que dentro do raio de corrotagcao de
Jupiter os efeitos do gds sobre os satélites fossem minimos e que a evolucao desses corpos
dependesse exclusivamente da interacdo gravitacional com o planeta. Ao adicionar essa
cavidade interna no disco, Sasaki; Stewart; Ida (2010) constataram o aumento na forma-
cdo de correntes de ressonancia de primeira ordem, especialmente 2:1 e 3:2, na borda
externa da cavidade. Miguel; Ida (2016) e Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) também
utilizaram a mesma cavidade interna e corroboraram os resultados de Sasaki; Stewart; Ida

(2010), ainda em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) os autores encontraram que ao adici-
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onar essa cavidade no disco, se os satélites migram com uma taxa compardvel é possivel
que vdrios satélites se empilhem em diversas correntes de ressondncia proximos da ca-
vidade, o que € um comportamento semelhante ao encontrado no estudo de super Terras
(IZIDORO et al., 2017). O segundo método para aumentar a probabilidade de se ter a
formacdo de correntes de ressonancia é conhecido como “armadilha de excentricidade”
e foi proposto por Ogihara; Duncan; Ida (2010), esse mecanismo fisico serve para inter-
romper a migracao tipo I dos satélites proximo a borda interna do disco. Esse mecanismo
surge quando um corpo em Orbita eliptica atinge a borda interna do disco, nesse momento
o corpo sofre um torque positivo do disco gasoso que compensa o torque negativo que
faz com que ele migre, dessa forma, assim como acontece no caso da implementacao da
cavidade interna no disco, os satélites tendem a se empilhar em correntes de ressonancia.
Esse mecanismo também foi utilizado por Ogihara; Ida (2012) com relativo sucesso.

Por fim, para definir um disco circumplanetério condizente com os satélites galileanos
deve-se encontrar uma distribuicdo de sélidos e gis que seja capaz de reproduzir tanto a
acrecao quando a migracdo dos embrides. Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) mostraram
que uma distribui¢ao superficial de gds radialmente uniforme tende a produzir uma me-
lhor migracdo dos satélites, uma vez que os satélites mais afastados do centro do sistema
migrariam mais rapido nesse tipo de configuracio e seriam bons candidatos a satélites ga-
lileanos. No mesmo trabalho, os autores encontraram que os embrides inicialmente mais
proximos do planeta tendem a colidir com o corpo central assim que se tornam massi-
vos dependendo de seu perfil de migrac@o, nesses casos nem mesmo a cavidade interna
¢ capaz de prevenir esses corpos de serem perdidos, dessa forma os embrides localizados
em regides mais externas do disco seriam candidatos melhores a se tornarem satélites. A
questdo da formacgao de novas geracdes de satélites foi estudada por Miguel; Ida (2016),
nesse trabalho os autores mostram que € improvavel que novas geracdes de satélites se
formem apos a colisdo de um satélite com o corpo central, para esse experimento os au-
tores adicionavam uma novo embrido na parte externa do disco toda vez que um embrido
colidia com o com o planeta, esse novo embrido era inicialmente 100 vezes menor do que
embrido antigo. A partir de seus resultados os autores concluem que nao haveria mate-
rial suficiente no disco (gas e sdlidos) para que o novo embrido se tornasse massivo e/ou
pudesse migrar para regides mais internas no disco.

Mesmo com todos os estudos e resultados mencionados acima, o problema da for-
magcao dos satélites galileanos estd longe de estar fechado. Nesse trabalho pretendemos
adicionar mais pecas a esse quebra cabeca, detalhando os modelos e resultados apresen-
tados em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) e trazendo novas simula¢des hidrodinamicas

com satélites imersos no disco de gas.
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3 CONCEITOS PREVIOS

Neste capitulo vamos definir e explicar certos termos e expressdes chaves que serdo
utilizadas nesse trabalho. Nosso objetivo através dessas defini¢des, é familiarizar o lei-
tor com os termos utlizados na area, evitando duvidas que poderiam prejudicar o bom
entendimento do trabalho.

3.1 RAZAO DE ASPECTO DE UM DISCO

Como o préprio nome diz a razdo de aspecto em um disco € a razdo entre duas dimen-

soes desse disco. Aqui, definiremos a razdo de aspecto como,
h=H]/r, Y]

onde H € a altura relativa do disco e r 0 seu comprimento. Veja que se tomarmos a razao
de aspecto como constante, a altura do disco dependerd apenas do seu comprimento, tal
que proximo do corpo central o disco serd mais baixo enquanto que na parte externa do
disco ele serd mais alto. Também € possivel exprimir a razao de aspecto em termos da

velocidade do som no disco, assim,

h = cs(r)/Q, (2)

onde ¢,(r) é a velocidade do som no disco e €, € a frequéncia orbital kepleriana. Nesse
caso, escolher a razdo de aspecto como constante implica em tomar a velocidade do som
como constante por toda a extensao do disco.

Além de alterar toda a estrutura do disco, a razdo de aspecto também € importante
na determina¢do da temperatura do disco. Em um disco localmente isotermo o perfil de

temperatura é dado por,

T =1, (%)‘1, 3)

onde Tj é a temperatura em R, contudo 7j € escrito como

_ W*GM.p

Th =

) “4)

onde G € a constante gravitacional, M, é a massa do corpo central, 1« é o massa molecular
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média e R € a constante dos gases. Note que 7 depende de 5, tal que se a razdo de aspecto
fosse uma fungéo de r, ou seja h — h(r), o perfil de temperatura ndo seria 7' o . Com
isso, é possivel modificar o perfil de temperatura apenas trocando o valor de h.

A dependéncia da temperatura em relacio a razdo de aspecto serd explorada em mais
detalhes no capitulo 6.

3.2 DENSIDADE VOLUMETRICA E DENSIDADE SUPERFICIAL DE GAS
EM UM DISCO

Em nossas simulagdes utilizaremos um disco de gis para medir os efeitos desse disco
nos corpos nele imersos. Para isso levaremos em conta dois tipos de densidades, a densi-
dade volumétrica e a densidade superficial do gas.

A densidade volumétrica é dada como uma razdo entre a massa total (M) e o volume
(V) do disco, assim,

=T 5)

de forma que a densidade volumétrica mede a quantidade de material distribuida em um
dado volume. A densidade superficial por sua vez, calcula a distribuicdo de massa em uma
determinada drea, assim, pode-se escrever a densidade superficial como um quociente da
massa total (M) e a drea (A) do da superficie do disco,

o= (6)

Em nosso trabalho assumiremos uma dependéncia entre a densidade volumétrica e a den-

sidade superficial de gés, tal que,

b as 7t —z?
) = 22 ey (35 )

Egas(1) = gas0 (%) 75 3)

onde Y40 € a densidade em K. Em nosso trabalho optamos por usar as expressoes
7 e 8 para modelar as densidades volumétrica e superficial, respectivamente, por serem
expressoes utilizadas frequentemente em estudos sobre formagao planetaria, porém outros
modelos podem ser utilizados. Bem como pode-se inserir dissipagdes na nébula gasosa
de forma que X,,(r) passe a depender do tempo.

Discussdes mais amplas sobre as expressdes acima, bem como a forma de se levar em

conta a dissipagdo sao feitas no capitulo 6.
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3.3 ESFERA DE HILL

A esfera de Hill, também conhecida como esfera de Roche, € uma regiao do espaco no
qual a influéncia gravitacional de um corpo sobre corpos ao seu redor € maior do que as
perturbacdes gravitacionais vindas de um terceiro corpo. Como exemplo, tomemos um
sistema composto por uma estrela (corpo principal), um planeta (corpo secundério) e um
satélite, tal que o satélite orbite o planeta enquanto o planeta, por sua vez orbita a estrela.
Dizemos entdo que a esfera de Hill do planeta € a regido do espaco no qual seus efeitos
gravitacionais sobre o satélites suprimem as perturbagcdes causadas pela estrela.

A influéncia da esfera de Hill vem de trés forcas basicamente: forca gravitacional
do corpo principal, forca gravitacional do corpo secunddrio e a forca centripeta, cuja
referéncia é o corpo principal e a frequéncia angular do corpo secundério. A esfera de
Hill do planeta se estende do ponto de Lagrange L, até o ponto L e é o local onde os
efeitos da soma das trés forcas enunciadas anteriormente resultam na atracao de material
para o corpo secunddrio, por exemplo, € a esfera de Hill que faz com que um satélite do
corpo secundario permanece orbitando esse corpo sem ser atraido em direcdo a estrela. Na
figura (1) ilustramos um sistema com trés corpos (estrela, planeta e satélite), e mostramos

a regido no plano da esfera de Hill do corpo secundério (circulo vermelho).

Figura 1: Ilustragdo Esfera de Hill.

.—

Corpo Principal

Corpo Secundario

Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Uma medida importante quando tratamos de esfera de Hill € o raio de Hill, que como

o préoprio nome diz € o raio da esfera de influéncia gravitacional, dado por,

) ©)

rg =a(l —e) <M

onde a, e € m sd0 0 semieixo maior, excentricidade e massa do corpo secunddrio e M € a

massa do corpo principal. No caso do corpo secundario ter uma Orbita quase circular (o
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que € uma consideracdo bem comum quando o corpo secundério € um planeta do nosso

Sistema Solar) a equacio 9 pode ser aproximada por,

m

rH R a <M>1/3. (10)

3.4 FORMACAO PLANETARIA

As teorias mais aceitas atualmente mais aceitas sobre formagdo planetdria, sejam a
formacdo de planetas terrestres ou e planetas gasosos gasosos, concordam que tal forma-
cdo ocorreu em um disco protoplanetdrio composto por uma mistura de gas e material
condensado. Esse material teria sobrado da nébula solar que deu origem a uma ou mais
estrelas. Ainda que o tempo de vida de um disco protoplanetdrio possa variar muito,
dependendo do sistema, observagdes mostram que o disco de poeira no disco protopla-
netdrio tende a se dissipar entre 1 e 10 milhdes de anos (HAISCH; LADA; LADA, 2001;
MAMAIEK, 2009), o que significa que a formacdo niicleo dos planetas gigantes deve
ocorrer também com esse intervalo de tempo. Nesses termos surgiram varios modelos
que tentam explicar a formagdo dos planetas gasosos, dos quais se destacam o modelo de
acrecao do nicleo (M1ZUNO, 1980; POLLACK et al., 1996) e o modelo de instabilidade
gravitacional (Boss, 1997).

A seguir discutiremos esses dois modelos.

3.4.1 Modelo de Acrecao do Nucleo

O modelo de acrecao de nicleo € um modelo abrangente, uma vez que se propde a
explicar tanto a formacao dos planetas terrestres quanto a dos planetas gasosos do nosso
Sistema Solar (MIZUNO, 1980; POLLACK et al., 1996).

Esse modelo prevé que particulas de material condensado presentes no disco proto-
planetério colidam entre si em colisdes acretivas formando um ntcleo sélido com massa
superior a massa da Terra, e ao exceder uma determinada massa critica, o protoplaneta
passaria a acretar gds até o disco entrar em colapso e dissipar toda o material ndo acretado
nesse processo, desse material dissipado € que se formariam os satélites regulares.

Pode-se dividir o modelo de acrecdo do nicleo em quatro estagios: a formagdo do
nucleo sélido; o crescimento hidrostético; o estidgio de runaway growth e a fase de término
da acrecdo. Essas fases sdo mostradas esquematicamente na figura 2 e serdo explicadas
detalhadamente a seguir.

No primeiro estdgio o niuicleo protoplanetario solido cresce via uma sucessao de coli-
soes de dois corpos até tornar-se massivo o suficiente para reter uma atmosfera ou camada
gasosa significativa (ARMITAGE, 2010). Como dito anteriormente, os planetesimais pre-
sentes na zona de alimentacao do disco sdo compostos por material condensado que restou
da nébula solar, em sua maioria rocha e gelo. Para que o nicleo do protoplaneta se forme

nesse estagio € necessdrio que as colisdes entre os planetesimais sejam acretivas, dessa
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Figura 2: Esquema de formacao de um planeta gigante gasoso pelo método de acrecdo de
nucleo.

o Crescimento
Formagio do hidrostatico
micleo
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Contracio de -
Kelvin-Helmholtz b

Runaway growth

Fonte: Moraes (2014).

forma, entende-se que ao se colidirem os planetesimais devem ter velocidades baixas.
Essa condic@o extra sobre a velocidade dos planetesimais no momento da colisdo nao
chega a ser um problema para o modelo, uma vez que o arrasto gerado pela porcao gasosa
do disco tende a desacelerar os corpos nele imerso, gerando regides 6timas para a colisao
de planetesimais, onde a velocidade relativa seria baixa o suficiente para gerar colisdes
totalmente inelasticas (MORAES, 2014).

Esse primeiro estagio € considerado rdpido, cerca de 0.5 milhdes de anos depois da
formacdo da estrela, e € nessa fase em que os planetas terrestres se formam. Seguindo a
teoria cldssica de Safronov (1969) podemos escrever a taxa de acrecao dos planetesimais
como

Mnucleo = 7TRZO'nucleoSZFWg (1 1)

onde R € o raio do corpo acretado, 0, ¢ a densidade superficial do planetesimal na
nébula solar, €2 € a frequéncia orbital e F}, € o fator de aprimoramento gravitacional. Este
fator estd relacionado com as velocidades de dispersdo e de escape da superficie do corpo
que acreta e pode ser escrito como

2 2
r R R
g = ——=

02 (12)
onde v, e v, sdo as velocidades de dispersao e de escape da superficie do corpo, respec-
tivamente. Da relagdo (12) podemos claramente notar que se v, > v, o planeta crescera
mais rapido, visto que a taxa de acréscimo (11) aumentard. Esse cendrio ocorre no caso
de um planeta crescendo em um disco de planetesimais onde a temperatura do disco é
relativamente baixa (ARMITAGE, 2010), que € o caso dos planetas gigantes do nosso
Sistema Solar, principalmente para os dois mais externos, Urano e Netuno. Por vezes, a

taxa de acrecdo mostrada na equacgdo 11 aparece escrita apenas como sendo proporcional
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a frequéncia angular €2, que pela terceira lei de Kepler pode ser escrita como,
Q oca 32 (13)

onde a € o semieixo maior do protoplaneta que estd acretando material. Dessa forma a
taxa de acrecdo de planetesimais que cruzam a orbita de um protoplaneta de semieixo

maior a pode ser aproximada por,
Mnucleo X a_3/2- (14)

No segundo estdgio o protoplaneta e seu envelope gasoso encontram-se em um cené-
rio chamado de equilibrio hidrostético, isto €, o gradiente de pressdo em cada ponto no
interior no protoplaneta contrapde a pressao gravitacional exercida pelo envelope gasoso
(figura 3).

Figura 3: Tlustra¢do do equilibrio hidrostatico.

Gradiente de Pressiao
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Matematicamente o equilibrio hidrostético pode ser descrito como

@ B _GMp
dr r2

p(r) (15)

onde GG é a constante gravitacional universal, P é a pressdo do envelope gasoso, r € a
distancia do até o centro do planeta, 1, é a massa do protoplaneta e p € a densidade do
envelope.

O equilibrio hidrostdtico é quebrado quando o protoplaneta excede um certo valor
de massa, chamado de massa critica. A massa critica ndo € uma valor constante para
todos os corpos, mas sim uma fun¢do que depende da taxa de acre¢do de planetesimais

e da opacidade do envelope gasoso. Se a opacidade do envelope for kr > 10 2cm?2g~!,
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Armitage (2010) estima que a massa critica de um nicleo pode ser aproximada por

q

Mnucleo KRR °
M u~=T7 M 16
! 107" Mgyr—! (1cm291> © (16)

onde ¢ e s sdo ambos valores estimados entre 0.2 e 0.3 e a taxa de acrecao de planetesimais
Moo € dada por (11). Os valores para a massa critica sao definidas em um intervalo que
vai de 5 Mg até valores que podem ultrapassar 20/ (POLLACK etal., 1996; HUBICKY]J;
BODENHEIMER; LISSAUER, 2005), onde Mg, é a massa da Terra. O que sustenta a ideia
de que o nucleo s6lido dos planetas gigantes gasosos em nosso Sistema Solar t€ém massas
superiores a algumas vezes a massa da Terra.

Uma vez que a massa critica € excedida o protoplaneta entra em um estagio conhecido
como runaway growth, ou crescimento descontrolado em uma traducdo livre, essa fase
recebe esse nome pela grande quantidade de massa acretada em um curto espago de tempo
pelo planeta nesse estdgio. Nessa etapa do processo de formacao a taxa de acrecdo de gas
aumenta bruscamente e todo o material s6lido que o protoplaneta acumulou durante os
estdgios anteriores colapsa para o seu nucleo, fruto da pressdo gravitacional exercida pelo
envelope gasoso. Para planetas mais massivos a maior parte do envelope planetédrio €
acretado durante esta fase, o que € um processo considerado rapido e dura por cerca de
10° anos.

No estdgio final de formagdo o planeta tem sua taxa de acrecdo diminuida quase que
completamente, devido a abertura de uma falha local no disco e a prépria dissipagdo
da nébula (ARMITAGE, 2010). Apesar da abertura dessa falha, Kley (1999) e Lubow;
Seibert; Artymowicz (1999) mostraram que a acrecao de material pelo planeta ainda é
possivel através de bragos espirais que ligam o planeta ao disco protoplanetério.

A energia liberada pela acre¢do de gds aumenta consideravelmente a temperatura do
planeta e de seu envelope gasoso, dessa forma os planetesimais congelados que foram
acretados nas fases iniciais se dissolvem fazendo o niicleo ser composto apenas pelo ma-
terial mais rochoso, encerrando assim todo o processo de formacao de um planeta gigante
£as0so0.

Dentro do modelo de acrec@o do nucleo, pode-se destacar o cendrio de Minima Massa
da Nebulosa Solar (Minimum Mass Solar Nebula) que foi proposto para responder as
questdes acerca da quantidade de material sélido e gasoso que um disco protoplanetario

deveria conter para a formacdo de um determinado sistema planetario.

3.4.1.1 Cenario de Minimum Mass Solar Nebula

Como o préprio nome induz o cendrio intitulado Minimum Mass Solar Nebula trabalha
com a ideia de que todo um sistema se formaria através de uma quantidade minima de
material condensado (HAYASHI, 1981; HAYASHI; NAKAZAWA; NAKAGAWA, 1985),

ou seja, a grande maioria do material s6lido que compde o disco protoplanetério seria
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acretado pelos planetas e satélites que se formariam nesse sistema sem perdas significati-
vas de material devido a ejecao.

No nosso Sistema Solar o cendrio de Minimum Mass Solar Nebula € proposto para
a formacdo dos planetas gigantes e consiste em um disco protoplanetdrio que contém a
quantidade de metal necessdria para a formacdo dos oito planetas e do cinturdo de aste-
roides. De acordo com a massa e composi¢cao de cada corpo a quantidade de material em
partes do disco é diferente. A massa desse disco protoplanetdrio € estimada entre 0.01
e 0.002 massas solares e Hayashi (1981), ao assumir que os planetas gigantes tem um
nucleo solido de cerca de 15 massas da Terra e que Jupiter acretaria todo material dis-
posto desde 1.55 UA até 7 UA, encontrou um perfil de densidade superficial de gis de
Y(r) = 1700(r/1AU)~3/2 g - cm™2, que é uma distribui¢io com perfil radial semelhante
as que foram encontradas por Weidenschilling (1977) e Lissauer (1993).

3.4.2 Modelo de Instabilidade Gravitacional

Atualmente, o modelo para formagado dos planetas gigantes que concorre com o modelo
de acrecdo de nicleo € o modelo de instabilidade gravitacional. Proposto por Boss (1997)
esse modelo baseia-se na ideia de que um disco protoplanetdrio massivo o suficiente para
ser instdvel poderia entrar em colapso devido a sua propria auto-gravidade, formando
assim planetas massivos.

Para verificar sob quais circunstancias um disco protoplanetdrio serd instavel ou ndo
em decorréncia de sua interagdo com um envelope gasoso ou uma estrela, utiliza-se um
parimetro conhecido como pardmetro () de Toomre (equacdo 17), em decorréncia da

andlise dos efeitos de instabilidades gravitacionais feitas em Toomre (1964),

cs§)

@ Gry’

7)

Para () = 1, temos que () = Q., ou seja, () assume um valor critico minimo ne-
cessario para que um disco seja instavel, dessa forma o disco serd instdvel toda vez que
Q <1 (TOOMRE, 1964), ou de outra forma,

Q < Qerit- (18)

O critério de Toomre mede a relacdo entre a auto-gravidade que atua desestabilizando
o disco e a pressdo e rotacdo do disco, que atuam estabilizando o sistema (BINNEY;
TREMAINE, 2008).

A formacgdo de um planeta gigante segundo o processo de instabilidade gravitacional
pode ser dividido em trés estigios:

Na fase inicial do disco protoplanetario, todo o material condensado e o gas presentes
no disco estdo misturados. Como ainda a instabilidade gravitacional ndo foi gerada, uma
vez que () > .., a auto-gravidade ndo exerce nenhum papel fundamental sobre a
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formacdo dos protoplanetas.

No estdgio seguinte a interagdo gravitacional do material condensado com a parte ga-
sosa do disco faz com que esse material seja compactado em uma espécie de sub-disco de
planetesimais, proximo do plano z = 0. Durante esse processo hé interagdo gravitacional
entre esses corpos provoca colisdes acretivas entre os planetesimais gerando os primeiros
embrides planetdrios.

Finalmente, no ultimo estdgio, o sub-disco se torna instavel de acordo com as condi-
coes estabelecidas anteriormente em (18), devido ao aumento da densidade superficial no
sub-disco e a baixa velocidade de dispersao das particulas. Essa instabilidade no sub disco
gerard uma série de colisdes acretivas entre os planetesimais formando assim o nticleo dos
planetas gigantes que mais tarde acretardo seu envelope gasoso presente no disco.

Apesar de efetivo na descricdo da formacao dos planetas gigantes do nosso Sistema
Solar e ter aplicabilidade explorada na formagdo dos planetas gigantes em sistemas ex-
trassolares, o modelo de instabilidade gravitacional encontra problemas ao ser ineficaz
para explicar a formacao dos planetas terrestres e sistemas de satélites planetarios (AR-
MITAGE, 2010).

3.5 MODELOS PARA A FORMACAO DE SATELITES

A formacao dos satélites regulares estd diretamente relacionada com a formacgao do
planeta em si. Acredita-se que os satélites se formaram durante o periodo final de for-
macao do planeta que o hospeda em uma espécie de disco em torno desse planeta. Esse
disco seria formado por material que ndo foi acretado pelo planeta. Atualmente, existem
diversos modelos que se propoem a explicar a formacgao dos satélites regulares, em espe-
cial destacam-se o modelo de Minimum Mass SubNebula, o modelo de Gas-Starved Disk
que discorda do MMSN no sentido de que os satélites ndo teriam se formado em um disco
com uma massa minima estipulada, mas sim em um ambiente onde matéria poderia ser
transportada do disco protoplanetdrio para o disco circumplanetdrio. Por fim, destaca-se
também o modelo de formagao piramidal, que apesar de nao explicar a formacao dos sa-
télites galileanos, pode ser aplicado para grande parte dos sistemas de satélites existente

no nosso Sistema Solar.

3.5.1 Modelo de Minimum Mass SubNebula (MMSN)

Esse modelo é uma adaptacdo do modelo de Minimum Mass Solar Nebula para o pro-
blema de formacao de satélites onde ao invés de um disco em torno da estrela temos um
disco em torno do planeta, esse modelo € conhecido como Minimum Mass Subnebula.
Em Mosqueira; Estrada (2003a,b) os autores aplicam esse modelo para a formacdo dos
satélites galileanos, de Saturno e de Urano.

Com relagao aos satélites galileanos, o MMSN prediz que um disco ao redor de Japiter

deve conter 2 x 1072 M, em gés e 2 x 10~ M; em s6lidos afim de reproduzir tal sistema
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desde a fase de sateletesimais até a formacdo dos corpos que sdo observados hoje em
dia. Ainda, o MMSN desconsidera qualquer tipo de fluxo de material de fora do disco, o
que significa que os satélites se formardo apenas do material distribuido inicialmente, tal
modelo € capaz de reproduzir a possivel formagao tardia de Calisto (ver capitulo 4), bem
como a diferenca na composi¢do dos satélites mais externos (Ganimedes e Calisto).

Quanto a sua aplicabilidade a outros sistemas, o modelo foi capaz de reproduzir os
maiores satélites de Saturno, como Tita, lapetus e Hiperion, esse tltimo se encontra preso
em uma ressonancia 4:3 com Titan. No caso dos satélites de Urano o modelo ndo explica
a formagdo desses corpos proximo do planeta e indica que uma possivel migracdo seja a
responsdvel pela presenca dos satélites em Orbitas tdo proximas a de Urano.

Por fim, o modelo € ineficiente em reproduzir o sistema de satélites em Netuno, devido

a forte perturbacdo que o sistema deve ter sofrido apds a captura de Tritdo.

3.5.2 Modelo de Gas-Starved Disk (GSD)

Esse modelo surge como uma alternativa apds o cendrio de MMSN apresentar proble-
mas em relacdo ao perfil de densidade superficial ao reproduzir a formacgao dos satélites
Galileanos.

Canup; Ward (2002) verificaram que o perfil de densidade superficial proposto no
MMSN era demasiadamente rico em gas, o que ndo condizia com as caracteristicas de
tais satélites, dessa forma os autores propdem um disco onde a densidade superficial de
gds ¢ menor comparada a utilizada no MMSN. O disco proposto também € mais viscoso e
a temperatura no interior do disco é menor. Porém, a grande diferenca entre esse modelo e
o MMSN € o fato de que, uma vez que a densidade de material considerada aqui € menor,
deve haver uma adi¢do de material ao disco inicial. Os autores do modelo argumentam
que mesmo apds a abertura da falha por Jupiter, ainda hd um fluxo de material sendo
transportado para o disco em torno do planeta devido aos ‘“bracos"espirais que conec-
tam o disco interno e externo (KLEY, 1999; LUBOW; SEIBERT; ARTYMOWICZ, 1999).
Dessa forma os autores propdem que o material necessario para formar os satélites gali-
leanos ndo estavam inicialmente presentes no disco protoplanetdrio, mas foi adicionado
através desse fluxo de material, assim foi proposto uma lei fluxo de material que deve,
ao final da simulagdo, todo o material necessdrio para a formacao dos satélites dentro de
uma periodo de tempo adequado. Sob essas condigdes os autores mostram que o cend-
rio de GSD consegue reproduzir melhor as baixas temperaturas encontradas na superficie
de Europa e a formacdo tardia esperada para Calisto, alias nesse modelo a acrecdo de
massa pelos satélites acontece de forma mais lenta, de modo que o tempo de formagao
desses corpos seria mais longo do que aquele encontrado para o MMSN. Esse cendrio
vem sendo aplicado para a formacdo de sistemas de satélites de outros planetas do nosso
Sistema Solar e também para sistemas extrassolares (HELLER; PUDRITZ, 2015A,B).

Contudo, em Mosqueira; Estrada (2003a) os autores refutam esse modelo, alegando

que o mecanismo responsdvel por atrasar a coagulacao de material, e consequentemente
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aumentar o tempo de formacao dos satélites, pode levar a perda de massa pelo disco de

forma a, ndo apenas atrasar mas sim, prevenir a formacao dos satélites.

3.5.3 Modelo de Formacao Piramidal

Diferente dos modelos anteriores, 0 modelo de formagdo piramidal ndo é baseado em
um disco circumplanetario, mas sim em um anel primordial em torno do planeta. Nesse
modelo a distribuicdo final de massa dos satélites é importante para caracterizar o modelo.

O modelo de formacao piramidal (CRIDA; CHARNOZ, 2012), comeca descrevendo
um anel de matéria ao redor do planeta, similar aos anéis de Saturno, tal que a forca de
maré imposta pelo planeta faz com que ndo haja coagulagdo de matéria dentro do seu raio
de Roche, dessa forma enquanto o anel estd contido dentro do raio de Roche do planeta
os satélites ndo se formam, no entanto devido a migra¢do por forcas de maré o material
comega a cruzar esse limite fisico e os primeiros embrides de satélites comegam a se
formar. De maneira didética, os autores dividem esse processo em trés regimes: regime
continuo, regime discreto e regime piramidal.

No regime continuo o material comeca a deixar o limite de Roche do planeta e um
embrido se forma, esse embrido passa entdo a ser alimentado diretamente pelo fluxo de
massa vindo do anel massivo. Quando o embrido migra até uma certa distancia critica,
comega o regime discreto, onde um novo embrido se forma. Nesse ponto o primeiro
embrido ainda estd migrando e acretando material. Por fim, quando o primeiro embrido
atinge uma distancia, maior que a soma de um determinado raio critico com o raio de
Hill do planeta, comeca o regime piramidal, onde vérios outros embrides se formam,
acretam material e migram no sentido oposto ao planeta, repetindo o processo do primeiro
embrido.

O nome modelo piramidal remete ao fato de que o modelo prevé que a distribui¢do de
massa dos satélites segue um perfil piramidal, tal que quanto mais préximo do planeta me-
nos massivo serd o satélite. O argumento apresentado em Crida; Charnoz (2012) é de que
o primeiro satélite a se formar além do raio de Roche do planeta consumird mais material
do disco do que os satélites que se formam posteriormente. Devido a essa imposi¢do, a
utilizacdo desse modelo se limita a apenas uma certa classe de sistemas de satélites.

Devido a imposi¢do sobre as massas dos satélites, o modelo falha em reproduzir os
satélites galileanos, uma vez que tais corpos ndo apresentam uma distribuicdo de massa
piramidal. Os autores justificam que esse sistema deve ter se formado em algum processo
que envolva um disco circumplanetério tradicional, como os modelos citados anterior-
mente, devido a baixa excentricidade e inclinacao desses satélites. Contudo, para o caso
do satélites saturnianos, a distribui¢do dos oito satélites entre as Orbitas de Pandora e Tita,
concorda muito bem com a distribuicdo de massa prevista pelo modelo. Os autores tam-
bém argumentam que, ao menos os satélites menores de Urano, provavelmente, nio se
formaram em um disco circumplanetario e que o modelo de formacao piramidal pode ser

utilizado. O mesmo acontece para o sistema de satélites de Netuno, que tem na presenca
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de Tritdo o maior empecilho para a utilizagdo de modelos que envolvam um disco circum-
planetdrio. Toda via, a ideia de formacao primordial ndo € afetada pela captura de Tritdo,
uma vez que a formacao dos satélites regulares se dard muito proximo do planeta.

Além dos satélites dos planetas gigantes, o0 modelo de formagdo piramidal também
pode ser empregado para outros sistemas, pois o0 modelo concorda muito bem com si-
mula¢des de N-corpos para explicar a origem de Caronte no sistema de Plutdo, também
Fobos no sistema de Marte (a existéncia de Deimos ndo € explicado pelo modelo e pode
indicar que esse satélite tenha sido capturado por Marte) e da Lua. Ainda, os resultados do
modelo mostram que a Lua parou seu crescimento durante o regime discreto, o que indica
a possibilidade de existéncia de um segundo satélite por um periodo curto de tempo.

Apesar da ideia de formacdo de satélites através de uma espécie de anel em torno do
planeta, os autores alertam que os anéis de Saturno e Urano, por exemplo, ndo devem
ser tomados como sistemas remanescentes da formacao dos satélites, uma vez que esses

anéis sdo, provavelmente, oriundos de processos de acrecdo e colisdo entre satélites.

3.6 MIGRACAO PLANETARIA

Quando um planeta interage com o disco em que ele estd imerso alguns efeitos funda-
mentais aparecem, tais como troca de momento angular e energia. Esses efeitos, em geral,
agem sobre o semieixo maior do planeta e sua excentricidade. A interacao de corpos ce-
lestes, como planetas e satélites, com um disco gasoso tende a circularizar a 6rbita desses
corpos enquanto o seu semieixo maior decai em dire¢do ao corpo central (PAPALOIZOU
etal., 2007).

A troca de momento angular entre o planeta e o disco pode levar o planeta a migrar
devido aos torques exercidos pela porcdo interna e externa do disco (GOLDREICH; TRE-
MAINE, 1980). A resposta do disco a essas interacOes definird o tipo de migracao pelo
qual o planeta passard, podendo ser uma migragdo do tipo I, se a resposta do disco for
linear e ndo houver a abertura de uma falha, do tipo II, se a resposta do disco for ndo
linear havendo a abertura de uma falha ou do tipo III, quando a resposta do disco também
€ ndo linear e o planeta abre uma falha no disco.

A existéncia de sistemas planetdrios em ressonancias e planetas gigantes em Orbitas
estdveis proximas de estrelas em sistemas extrassolares sdo, em geral, atribuidas a efeitos
migratorios.

A seguir um estudo mais detalhado dos tipos de migragao.

3.6.1 Migracao do tipo I

A quantidade total de toque em um planeta imerso em um disco protoplanetdrio pode
ser separado em duas categorias, os torques devido a ondas, que sdo gerados na res-
sonancia de Lindblad e se propagam para longe do planeta e os torques de corrotagdo,

que sao gerados na vizinhanca do planeta na regido onde o material do disco estd em
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corrotacdo com o spin do planeta (GOLDREICH; TREMAINE, 1979; PAARDEKOOPER;
PAPALOIZOU, 2009). Quando a massa do corpo € da ordem de 1 — 15 massas da Terra
(PAPALOIZOU et al., 2007), os torques devido as ondas geradas por esse corpo em geral
prevalecem sobre os torques de corrotagdo, tais ondas podem ser modeladas linearmente
€ como tais torques sdo negativos o corpo migra em dire¢do ao centro do sistema (WARD,
1997; NELSON et al., 2000).

A escala de migracdo do tipo I tem como caracteristica ser rapida, Ward (1997) mos-
trou que para um planeta com massa comparavel a uma massa terrestre, localizado inici-
almente a 5 UA, o tempo de migragdo é da ordem de 10° anos, enquanto que se o planeta
possuir 10 massas terrestres e estiver localizado na mesma regido, sua migracao do tipo I
durara por cerca de 10* anos. Porém essa escala de tempo é menor que o tempo de vida
esperado do disco, dessa forma os planetas gigantes, por exemplo, ndo teriam tempo hébil
para a formacdo do seu nucleo sélido Papaloizou; Nelson (2005). Dessa forma, a migra-
cdo do tipo I pode causar problemas para o acumulo de material em ndcleos massivos, o
que gera problemas para a formacdo dos planetas gasosos. Com isso vdrias técnicas que
levariam a uma migragao do tipo I foram estudadas, como por exemplo a acdo de campos
magnéticos (TERQUEM, 2003; NELSON; PAPALOIZOU, 2004), diferentes gradientes de
densidade (MASSET et al., 2006) ou ainda incluir efeitos de radiag¢do, de forma a levar
em conta de maneira mais apropriada a evolucdo da energia no disco (PAARDEKOOPER;
MELLEMA, 2006, 2008; BARUTEAU; MASSET, 2008; PAARDEKOOPER; PAPALOI-
Z0oU, 2008). Essa série de modelos com mais efeitos fisicos adicionados tem ajudado a
diminuir a escala de tempo da migracao do tipo I, possibilitando assim a formacdo dos
planetas gasosos.

3.6.2 Migracao do tipo II

Conforme o planeta aumenta sua massa, a resposta do disco a presenca desse corpo
J4 ndo pode mais ser modelada com perturbagdes lineares. Uma vez que as perturbagdes
se tornam nao lineares ondas de choque surgem na vizinhanca do planeta, essas ondas de
choque fazem que o material localizado na proximidade do planeta se dissipe e uma falha
¢ aberta no disco. A largura da falha depende das for¢as que atuam sobre ela. Assim,
para uma falha de largura aproximadamente constante, as forcas devido a viscosidade e a
pressdo, que tendem a fechar a falha, devem estar em equilibrio com os torques gravitaci-
onais, que agem de forma a expandir a falha (PAPALOIZOU et al., 2007). Para um disco
considerado tipico, com razdo de aspecto h = 0.05 e constante de viscosidade ov = 10~°
a razdo de massa entre planeta e estrela para que uma falha visivel se forme no disco é
M,/M, 2 4.0 x 107%, ou seja, em um disco protoplanetério tipico é esperado que um
planeta com uma massa superior a massa de Saturno seja capaz de abrir uma falha visivel
no disco, veja Lin; Papaloizou (1993); Bryden et al. (1999); Crida; Morbidelli; Masset
(2006) para mais condi¢des necessdrias para a abertura de uma falha em um disco proto-

planetario. Kley (1999) e Lubow; Seibert; Artymowicz (1999) mostraram que, apesar da
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abertura da falha o disco circumplanetario continua conectado com o disco protoplane-
tario através de “bragos” espirais por onde material (s6lidos e gas) € transportado, dessa
forma a abertura da falha ndo cessa completamente a acre¢do de material pelo planeta.

Em simula¢des numéricas hidrodindmicas os planetas imersos no disco sdo tratados
como pontos massivos, tal que a influéncia do disco sobre a evolucdo desses corpos atra-
vés de torques gravitacionais faz com que eles migrem, quando o planeta abre uma falha
no disco dizemos que ele estd migrando em um regime do tipo II (LIN; PAPALOIZOU,
1986; WARD, 1997). Em geral, para um planeta ndo tao massivo capaz de abrir uma fa-
lha no disco sua migragdo se assemelha ao movimento de uma particula do disco de gas,
ou seja, o planeta se move em direcdo ao corpo central em uma escala de tempo ditada
pela evolugdo viscosa do disco, cerca de 10° anos Lin; Papaloizou (1986), essa migracio
€ muito mais lenta do que a descrita no regime de migracao do tipo I. No caso planeta
atingir uma massa superior a massa do do seu disco circumplanetério, a migracdo € ainda
mais lenta uma vez que deve ser levado em conta a inércia do planeta (SYER; CLARKE,
1995; IVANOV; PAPALOIZOU; POLNAREV, 1999; PAPALOIZOU et al., 2007).

3.6.3 Migracao do tipo III

A migracdo do tipo III, também conhecida como runaway migration, ¢ um mecanismo
de migracgdo introduzido por Masset; Papaloizou (2003), no qual € analisado o torque de
corrotacdo sobre o protoplaneta exercido por um elemento de fluido que se encontra em
uma 6rbita do tipo ferradura (horseshoe) na vizinhanga do planeta.

Esse mecanismo foi estudado devido a existéncia de planetas gigantes muito préximos
as suas estrelas hospedeiras em sistemas extrassolares, uma vez que a formacao desses
corpos in situ é pouco provdvel, a teoria mais aceita € que esses corpos teriam migrado
para suas posi¢des atuais. Em Masset; Papaloizou (2003), os autores mostraram que para
protoplanetas com tamanhos variando entre uma massa de Saturno at¢ uma massa de
Jupiter a migragdo devido ao torque de corrotagdo € rapida, inferior a 1000 anos, podendo
inclusive substituir a migracdo do tipo II que é bem mais lenta. Essa rdpida migracao
possibilita que protoplanetas gigantes sobrevivam em distancias que variam desde 0.1
UA até 1.0 UA. No regime de migragao do tipo III os planetas abrem falhas parciais no
disco, diferentemente do que acontece na migracdo do tipo II, onde a falha aberta pelo
planeta € visivel.

A direcdo da migracdo tipo III pode variar entre interna (na dire¢cdo do corpo central) e
externa (na dire¢do oposta ao corpo central). Em discos massivos com uma distribui¢ao de
densidade superficial de gds dada por 3 o< 7~%/2, protoplanetas com massas superiores a
Saturno tendem a executar uma migragao interna, que apesar de mais rapida, se assemelha
a migracdo do tipo II. No entanto, Masset; Snellgrove (2001) utilizando um mecanismo
semelhante conseguiram produzir artificialmente uma migracdo externa utilizando uma
configuracdo com dois planetas gigantes, onde o planeta externo exerce um torque no

planeta interno tal que esse passa a migrar para fora do sistema.
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Seja qual for o tipo da migracdo, ela sempre acontece como uma resposta do corpo
a interacdo com o disco. Dessa forma, as caracteristicas do disco sdo tdo importantes
para a migracao do corpo quanto o proprio corpo, assim, quando se deseja modelar um
disco numericamente um fator muito importante sio as condi¢des de contorno, que dardo
certas caracteristicas ao disco que o fardo apropriado ou ndo ao problema a ser tratado.
Na secdo a seguir, discutiremos algumas condi¢des de contorno importantes que podem

ser utilizadas para caracterizar um disco.

3.7 CONDICOES DE CONTORNO

Um sistema de equacdes diferenciais parciais definido em uma certa regido necessita
de condi¢Oes a serem aplicadas na borda dessa regido, tais condi¢des serdo responsaveis
por caracterizar a solucdo desse sistema, a essas condi¢des é dado o nome de condigdes
de contorno. Nesse trabalho utilizaremos trés tipos de condi¢des de contorno diferentes,
condicdes abertas, rigidas e ndo reflexivas.

3.7.1 Condicoes de Contorno Rigidas

As condi¢des de contorno rigidas impdem velocidade radial nula no contorno da re-
gido, além disso, sob essas condi¢des nenhum material pode ser transportado para dentro
ou para fora da malha, nesse caso a massa total no disco € conservada.

Tais condicdes de fronteira sdo pouco realisticas e tendem a afetar a estabilidade e os
resultados de um modelo numérico. Essas condi¢des impdem uma limita¢do na regiao
integrada e na transmissdo de informacdes entre as paredes da malha. Essas condi¢des
sdo muito utilizadas em testes para aperfeicoamento de cddigos, ndo propriamente para

reproducdo de resultados reais.

3.7.2 Condicoes de Contorno Abertas

Sado condi¢des de contorno impostas em um problema hidrodindmico de fronteiras
abertas, ou seja, problemas que nao envolvem um limite fisico, mas sim um limite imagi-
ndrio para a regido que se deseja modelar.

Condig¢des de fronteiras abertas sdao essencialmente opostas as condi¢des de fronteiras
rigidas, nesse caso o material pode fluir para dentro e para fora da malha sem limitagdes,
ainda se a um disco gasoso € imposto tais condi¢Oes a massa total do disco decai com o

tempo.

3.7.3 Condicoes de Contorno Nao Reflexivas

Sao condicdes de contorno que levam em conta as velocidades caracteristicas do pro-
blema a fim de encontrar condi¢des de contorno necessdrias para que o problema seja

matematicamente bem posto, isto €, condi¢des de contorno que levem o problema a ter
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uma solugdo tnica e que esta solu¢do dependa continuamente das condi¢des de contorno
propostas inicialmente. Enfatizando que se um problema € matematicamente bem posto,
suas chances de solucdo numérica aumentam significantemente, a0 passo que se um pro-
blema nao for bem posto, por vezes € necessdrio incluir hipéteses adicionais. Um exemplo
disso sdo as solucdes suavizadas em uma determinada regido.

Em nossas aplicacdes essa condi¢c@o de contorno visa remover possiveis ondas reflexi-
vas geradas pelo corpo imerso no disco, diferentemente das condi¢des de fronteira rigidas,
as condi¢des nao-reflexivas ndo garantem a conservacdo de massa e momento angular no
disco.
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4 SATELITES GALILEANOS

Sdo chamados de satélites regulares aqueles que apresentam Orbitas prégradas, apro-
ximadamente circulares e aproximadamente coplanares com o equador de um corpo pla-
netario (LUBOW; MARTIN, 2013; BARR, 2016). Esses satélites se formaram proximos
de seus respectivos planetas, em um disco ou anel circumplanetédrio formado a partir do
material que ndo foi acretado pelo planeta durante sua fase final de formacgdo (ver secao
3.5), ou ainda podem ser formados a partir de material resultante da colisdo do planeta
com um corpo externo, como acredita-se ser o caso da Lua na Terra (CANUP; ASPHAUG,
2001; CANUP, 2004, 2012) e de Caronte no sistema de Plutdo (CANUP, 2005). Os sa-
télites regulares estdo distribuidos em um intervalo que vai até algumas dezenas de raios
do planeta, o que indica que os satélites regulares estdo localizados dentro da esfera de
Hill do planeta. Como visto anteriormente, quando um satélite se encontra dentro da es-
fera de Hill do planeta os efeitos gravitacionais do planeta sdo dominantes em relacao
aos efeitos do Sol. Acredita-se que satélites que se formaram t3o préximos do planeta
provavelmente sobreviveriam a migracdo orbital do planeta (DOMINGOS; WINTER; YO-
KOYAMA, 2006), exceto se o planeta migrar para regides muito proximas da estrela cen-
tral, como foi visto em estudos abordando formacao de satélites em sistemas extrassolares
(NAMOUNI, 2010).

Os satélites irregulares sdo aqueles que, apesar de orbitarem um planeta, nio se for-
maram proximos a ele, nessa categoria se enquadram os satélites que foram capturados
por algum mecanismo, dos quais se destacam a atragdo gravitacional (NESVORNY; VO-
KROUHLICKY; MORBIDELLI, 2007) e o arrasto aerodinimico (CUK; BURNS, 2004).
Esses corpos se notabilizam, em geral, por estarem em Orbitas excéntricas, inclinadas e
até retrogradas. Ainda, esses corpos costumam ser pequenos, menores que 100 £m, porem
Tritdo € um contra-exemplo, sendo o maior satélite de Netuno. Grande parte dos satélites
irregulares dos planetas gigantes (Jupiter, Saturno, Urano e Netuno) estdo agrupados em
familias de satélites, em geral essas familias estdo distribuidas a partir de centenas até
milhares de raios do planeta hospedeiro (BARR, 2016).

Neste trabalho abordaremos uma das mais famosas familias de satélites regulares em
nosso Sistema Solar, os satélites galileanos. Na tabela 1 apresentamos as principais pro-

priedades desses satélites.
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Tabela 1: Propriedades dos satélites galileanos, onde as colunas contém o nome do sa-
télite, seu semieixo maior (a), raio ([?), massa (M), excentricidade (e), inclinacdo (/),
densidade (p), a porcentagem de material rochoso e gelo e 0 momento de inercia axial
normalizado (C/M R?), onde C' é o momento de inércia axial do corpo).

Satélites | a R M e I p | Rocha | Gelo | C//MR?
Ry km | 1075M; Deg | g/em? | % %
Io 59 1821.6 4.7 0.0041 0.04 3.53 100 0 0.378
Europa 94 1565.0 2.5 0.01 047 2.99 ~82 ~8 0.346
Ganymede 15.0 2631.2 7.8 0.0015 0.19 1.94 ~55 ~45 0.312
Callisto 26.4 2410.3 5.7 0.007 0.28 1.83 ~44 ~ 56 0.355
Fonte: Schubert et al. (2004) e Ogihara; Ida (2012).
4.1 DISTRIBUICAO RADIAL DOS SATELITES GALILEANOS

Os satélites galileanos estdo distribuidos de 5.9 R ; até 26.4 R, o que é uma configura-
¢do bem compacta quando comparada com a esfera de influéncia gravitacional de Jupiter,
visto que o raio de Hill de Japiter é, ry ~ 744 R; (CANUP; WARD, 2009). Essa confi-
guracdo proxima ao planeta é um resultado no fluxo de material do disco protoplanetdrio
para Jupiter, dessa forma acredita-se que os satélites tenham se formado inicialmente mais
distantes do planeta, e devem ter migrado para sua posi¢ao atual. Os satélites irregulares
de Jupiter por sua vez, apesar de terem massas quase negligencidveis quando compara-
dos com os satélites galileanos, estdo distribuidos a partir de 107 R; e estima-se que
esses corpos tenham sido capturados depois da formacgao dos satélites regulares (JEWITT;
HAGHIGHIPOUR, 2007).

Io, Europa e Ganimedes tem uma razao de semieixos de aproximadamente 1.6, o que

significa que,

a_E—aGN16
=~ 1.6,

ar ag

(19)

onde aj, agp € ag sao os semieixos maior de Io, Europa e Ganimedes, respectivamente.

Usando a expressdo 19 e comparando os periodos de movimento médio (n2,, = GM, /a3 ,)

3/2
nr _ (4g ~ 9
e ~ 2,
ng ar

3/2
ne_ (9e\7 L,
e ag '

As equacdes 20 descrevem uma ressonancias de movimento médio de primeira ordem do

desses trés satélites, temos,

(20)

tipo 2:1. A seguir discutiremos em mais detalhes as ressonancias presentes no sistema de
satélites galileanos.
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4.2 RESSONANCIA LAPLACIANA

Como dito anteriormente, lo, Europa e Ganimedes estdo em ressonancia de movimento
médio de primeira ordem do tipo 2:1. Esse tipo de ressonancia se dé através da comen-
surabilidade dos movimentos médios. De maneira geral, sejam dois corpos, um corpo
perturbador e outro corpo perturbado, com movimentos médios n, € n9, respectivamente,
esses corpos estardo em ressonancia de movimento médio se existirem duas constantes

inteiras, p € ¢, tal que,

"2 _PH4 (21)

ny p

A ordem da ressonancia é dada pela constante ¢ e € sempre positiva, enquanto que o grau
da ressonancia € dado pela constante p. A constante p pode ser positiva, quando a Or-
bita do corpo perturbador € interna a orbita do corpo perturbado, ou negativa, quando a
orbita do corpo perturbador € externa a orbita do corpo perturbado. No caso dos satéli-
tes galileanos temos dois pares de ressonancias (Io-Europa e Europa-Ganimedes) entre
corpos adjacente e em ambos os casos, p = ¢ = 1, essa ressonancia recebe o nome de
ressonancia laplaciana e € muitas vezes escrita como um ressonancia do tipo 1:2:4.

A ressonancia laplaciana é um tipo de ressonancia de movimento médio envolvendo

trés corpos em Orbita em torno de um corpo primario, onde vale a seguinte relacao,
ny — 3ng + 2n3 =~ 0, 22)

com n; sendo o movimento médio do corpo ¢ (« = 1,2, 3). Dessa forma o angulo resso-

nante é dado por,
¢ =AM —3X + 2, (23)

onde )\; é a longitude média do corpo 7. No nosso Sistema Solar esse tipo de ressonancia é
encontrada em duas familias de satélites: lo, Europa e Ganimedes no sistema de satélites
galileanos de Jupiter e Miranda, Ariel e Umbriel no sistema de satélites de Urano. Neste
trabalho focaremos nas caracteristicas da ressonancia laplaciana nos satélites galileanos.
No caso dos satélites galileanos o angulo ressonante dado pela equacdo 23 apresenta

uma librag@o em torno de 180° com uma pequena amplitude (< 0.03°), assim
A — 3Ag +2)Mg = 180°, (24)

onde A\;, Ag e A\g sdo as longitudes médias de lo, Europa e Ganimedes, respectivamente.
A partir da equacdo 24 temos que, toda vez que Europa e Ganimedes estiverem em con-
juncdo com respeito a Jupiter (A\g = \¢), lo estard na posicao oposta a eles, uma vez que
Al — Ag = A — Ag ~ 180°, assim um tripla conjun¢c@o do mesmo lado de Jupiter ndo é
possivel (GREENBERG, 1977). Ainda, como Io, Europa e Ganimedes formam dois pares
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de ressonancias 2:1 entre os satélites adjacentes, podemos reescrever o angulo ressonante

como,
¢ = (2 ¢ — Ag) — (2 g — A1), (25)

o que evidencia o fato de que as longitudes da conjunc¢ao dos pares de satélites sdo sepa-
radas por 180°.
Seguindo Greenberg (1977), podemos estudar a evolugdo temporal do angulo resso-

nante derivando a equacao 23 duas vezes em relagdo ao tempo, assim,

¢ d*\ d*\s d* A3
= -3 2 26
dt? dt? dt? * de?’ (26)
utilizando as equagdes planetdrias de Lagrange chega-se a uma equacdo andloga a do
péndulo simples,
d*¢

ﬁ = Clsen(b, (27)

onde C'; é uma constante (ver Greenberg (1977) para os detalhes da constante) . A partir
da equacdo 27, € facil ver que o angulo ressonante, ¢, libra em torno de 180 com um
periodo de cerca de 2042 dias.

Apesar, de ser uma das principais caracteriticas entre os satélites galileanos, sua con-
figuracdo ressonante ndo € a tinica coisa que chama a atencao nessa familia de satélites.
A distribuicdo de massa e a composicao desses satélites, por exemplo, traz diversas in-
formacdes a respeito do disco circumplanetdrio no qual esses corpos se formaram e quais
deveriam ser as condi¢Oes a serem atendidas por modelos que desejam reproduzir esse

cendrio. Nas se¢des a seguir discutiremos em mais detalhes esses topicos.

4.3 MASSA DOS SATELITES GALILEANOS

Os satélites galileanos formam a familia de satélites regulares mais massiva em nosso
Sistema Solar, esses quatro satélites tem massas similares, sendo que Ganimedes, 0 mais
massivo deles, € apenas cerca de 3 vezes mais massivo que Europa, o menos massivo
deles. A massa total dos satélites galileanos é de cerca de My = 2.1 x 107* M, o
que € uma razdo de massa semelhante a razdo de massa encontrada para outros satélites
regulares, quando comparados com seus respectivos planetas.

A distribui¢do de massa dos satélites galileanos também € pouco convencional (figura
4), enquanto que nos sistemas de satélites regulares de Saturno, Urano e Netuno é possivel
tracar um perfil piramidal para a distribuicdo de massa dos satélites, onde os satélites
mais proximos do planeta sdo menos massivos do que aqueles localizados nas regides
mais distantes do planeta. Por esse motivo, 0 modelo de formacgdo piramidal (CRIDA;
CHARNOZ, 2012) ndo pode ser invocado para tentar explicar a formacdo dos satélites
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Figura 4: Distribui¢do Radial de Massa e Densidade dos Satélites Galileanos.
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galileanos.

Uma vez que o modelo de formagdo piramidal ndo pode ser aplicado para essa familia
de satélites, dois modelos baseados na formagdo desses corpos em um disco circumpla-
netdrio sdo os mais utilizados para tentar descrever a formacao dos satélites galileanos, o
modelo MMSN e o modelo GDS (ver secdo 3.5). De acordo com o modelo MMSN, o
disco circumplanetario no qual os satélites galileanos se formaram deveria ter uma quan-
tidade de massa (gds e s6lidos) de cerca de 0.02 M, sendo que a razdo entre a massa
de gds e solidos deveria ser 100, a diferenca entre os modelos MMSN e GSD ¢ a forma
como essa massa ¢ adquirida, enquanto que no modelo MMSN o sistema ¢é fechado e o
disco circumplanetério ja comeca com essa massa negligenciando qualquer acréscimo de
material, no modelo GSD o disco circumplanetdrio comeca apenas com uma por¢ao dessa
massa tal que o restante do material seréd entregue ao disco por meio de um fluxo continuo
de gas e sdlidos.

Apesar de, atualmente, se encontrarem em uma configuracao compacta e terem massas
similares, acredita-se que os satélites galileanos se formaram em diferentes partes do
disco circumplanetario ao redor de Jupiter, isso porque a composi¢do dos satélites difere
muito entre um e outro, por exemplo, enquanto o € totalmente rochoso, Calisto tem uma
porcentagem de gelo maior que a porcentagem de material rochoso. Para entender melhor
essas diferencas na composi¢ao dos satélites, nas se¢des a seguir faremos uma discussao
mais detalhada desse tema.

4.4 COMPOSICAO DOS SATELITES GALILEANOS

A partir da tabela 1 podemos ver que a densidade média dos satélites galileanos tem
uma relagdo forte com a distancia desses corpos em relagdo a Jupiter, quanto mais pro-

ximo do corpo central mais denso o satélite tende a ser (figura 4). Essa densidade, por sua
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vez, estd ligado com a quantidade de material rochoso e gelo na composi¢ao dos satélites.
To, por exemplo, tem densidade média p; = 3.53 g/cm?, o que é compativel com um inte-
rior rochoso/metalico, enquanto que Calisto, que possui uma densidade média po = 1.83
g/cm? deve ter uma concentragdo de dgua em estado s6lido maior do que a concentragio
de material rochoso (SCHUBERT et al., 2004). Com essas informacdes, € possivel esti-
mar como era a distribuicao de temperatura no disco circumplanetdrio. Uma vez que os
corpos mais préximos do corpo central sdo mais rochosos, € plausivel que o disco tenha
sido mais quente e composto por materiais rochosos e metalicos nas regides mais internas
e mais frio e composto por materiais mais volateis nas regides mais externas. Com isso,
Lunine; Stevenson (1982) estimaram que a linha do gelo, local a partir do qual os material
sdo ricos em gelo, estivesse proximo da posi¢ao onde Ganimedes se formou. Porém, Ca-
nup; Ward (2009) estimam que a posi¢ao da linha do gelo poderia ser exterior a Orbita de
Ganimedes devido a migracdo dos satélites em formacdo. Ainda, o pequeno percentual
de dgua em estado sélido presente em Europa, seria um indicio de que a linha de gelo se
moveu para proximo de Jupiter durante a formacgao dos satélites, ou ainda que particulas
ricas em dgua espiralaram em direcao a Jupiter, sendo acretadas por Europa.

As consideracao feitas acima ndo levam em conta a questido da perda de componentes
voléteis durante a migracdo e acrecao de material por parte dos satélites, especialmente
Europa. Em Canup; Ward (2009), os autores discutem a possibilidade de Europa ter tido
uma composi¢cdo com muito mais materiais ricos em gelo do que o que € visto hoje em dia,
dessa forma, esses componentes volateis teriam se perdido durante a evolugdo do satélite,
especialmente apds Europa entrar em ressonéncia laplaciana com Io e Ganimedes. Ainda,
os autores indicam que, no caso de Europa, se todo o calor gerado por sua migragao,
acrecao de material e dissipacdo por maré devido a ressonancia laplaciana (considerando
que Europa tenha ficado preso nessa ressonancia por cerca de 4.5 x 10° anos (PEALE;
LEE, 2002)) fosse convertido em evaporagdo de dgua, Europa teria perdido, em materiais
ricos em gelo, o equivalente a sua massa atual durante sua evolu¢do. Dessa forma, o
mesmo argumento poderia ser utilizado para dizer que lo teve, em algum momento, uma
camada de gelo, principalmente se esses satélites se formaram em regides exteriores a
posicdo atual de Ganimedes.

Apesar do padrdo observado para a distribuicao radial de gelo, entender a real compo-
sicdo do disco circumplanetério no qual se formaram os satélites galileanos est4 longe de
ser algo simples, Estrada et al. (2009) indica que se entre os satélites galileanos tivessem
se formado satélites de tamanhos intermedidrios, esses corpos poderiam nos dar pistas

sobre a real distribui¢do de materiais rochosos e ricos em gelo no disco circumplanetério.

4.5 DIFERENCIACAO DO INTERIOR DOS SATELITES GALILEANOS

Com os dados da missdo Galileo foi possivel inferir o momento de inercia axial dos
satélites galileanos (C') (SCHUBERT et al., 2004). A partir desse momento de inercial

axial é possivel calcular o seu valor normalizado, C'/M R? (ver tabela 1, onde M e R sdo
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a massa e o raio dos satélites), que pode ser usado para restringir o grau de diferenciacao
dos satélites sob a hipétese de que esses corpos estdo em equilibrio hidrostatico (ter forma
quase esférica), o que € razodvel para os satélites galileanos.

O grau de diferenciacdo de um corpo nos diz o quanto a composicao de suas camadas
¢ bem dividida, por exemplo, um corpo composto por um nicleo metalico, um manto ro-
choso e uma superficie composta por material rico em gelo € dito totalmente diferenciado,
enquanto que um corpo com um interior € uma superficie compostos por uma mistura de
material rochoso e gelo € dito ndo diferenciado.

No caso dos satélites galileanos, devido a sua composicdo e ao seu valor de momento
de inércia normalizado, acredita-se que os satélites internos (Io, Europa e Ganimedes)
sejam totalmente diferenciados enquanto que Calisto deve ser apenas parcialmente dife-
renciado. Para lo, sua densidade e seu momento de inércia normalizado indicam que ele
é composto por ferro e silicatos, tendo um niicleo rico em ferro. Ja o C'/M R? de Europa
indica que o satélite deve ter uma alta concentra¢do de massa em seu nucleo, dessa forma
Anderson et al. (1997) e Anderson et al. (1998) inferiram que Europa deve ser formado
por um nucleo metdlico, com maior concentragao de ferro, um manto formado por silica-
tos e uma superficie formada por gelo e possivelmente dgua em estado liquido formando
oceanos em Europa (a missdo JUICE que deve explorar os satélites galileanos no futuro
poderd comprovar a existéncia ou ndo de tais oceanos). Ganimedes por sua vez, também
¢ completamente diferenciado, um modelo que estima que Ganimedes tenha um interior
dividido em trés camadas propde um nticleo metalico, um manto rochoso € uma super-
ficie coberto por gelo (SCHUBERT et al., 2004), de forma que haveria uma separagao
praticamente completa entre a parte rochosa e a parte com gelo. Apesar de serem quase
que completamente diferenciados, ndo € claro se esse processo ocorreu durante o cresci-
mento dos satélites ou apds a sua migracdo, sendo que apds a sua migracao esse processo
de diferenciagdo seria causado pelo calor associado com a captura desses satélites pela
ressonancia laplaciana.

Calisto € o unico dos satélites galileanos que acredita-se nao ser completamente dife-
renciado, o seu momento de inércia normalizado, C'/M R? = 0.355, é maior que o estipu-
lado para Ganimedes, que € completamente diferenciado, € menor que o valor predito por
McKinnon (1997) (C/M R* ~ 0.38) para o caso de Calisto ser totalmente ndo diferenci-
ado. No modelo de estrutura interna proposto por Anderson et al. (2001), Calisto teria um
interior de cerca de 2100 £m composto de uma mistura de material rochoso e gelo e uma
camada na superficie de cerca de 300 £m composta exclusivamente por material conge-
lado. Dentre as diversas tentativas de se explicar essa parcial diferenciacdo do interior de
Calisto, duas se destacam. A primeira consiste no fato de que Calisto € sim totalmente
diferenciado, porem ndo se encontra em equilibrio hidrostatico, dessa forma Calisto po-
deria ser diferenciado e ter esse valor alto para o seu momento de inércia normalizado por
causa de seu nucleo rochoso, de maneira similar a [o (MCKINNON, 1997), porem, como

dito anteriormente, equilibrio hidrostético costuma ser uma boa aproximagao para corpos
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do tamanho de Calisto (SCHUBERT et al., 2004).

A segunda hipétese para explicar a diferenciacdo parcial de Calisto consiste em deli-
mitar o seu tempo de formacgdo. A diferenciacdo no interior desses corpos € um processo
irreversivel, assim a presenca de uma mistura de material rochoso e gelo no interior de
Calisto implicaria que esse satélite passou por um processo onde o derretimento de grande
parte do gelo acumulado por ele foi evitado durante toda a sua evolucao, inclusive durante
as fases de sua formacdo. Esse derretimento de materiais que foi evitado tras restricoes
quanto ao tempo de acre¢do de material, escala de tempo de acrecio e fim da acrecdo de
materiais por parte de Calisto (CANUP; WARD, 2009). Assim, de acordo com Stevenson;
Harris; Lunine (1986), Calisto deve ter se formado lentamente em um tempo superior a
5 x 10° anos.

A restricdo no tempo de formacgdo de Calisto afeta todo o sistema de satélites galile-
anos, uma vez que, em geral, assume-se que os quatro satélites galileanos se formaram
juntos através do mesmo processo de formagdo, assim, como Calisto se formou lenta-
mente, o mesmo tempo de formacao € esperado para lo, Europa e Ganimedes (CANUP;
WARD, 2009).
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5 INTEGRADORES NUMERICOS: MERCURY E FARGO

Neste capitulo vamos apresentar os integradores numéricos utilizados nas simulacdes
apresentadas nesse trabalho. Tentaremos dar uma visao geral dos dois pacotes, focando

nos recursos utilizados em nosso trabalho.

5.1 MERCURY

O pacote MERCURY (CHAMBERS, 1999) é uma ferramenta numérica para o trata-
mento de problemas de N-corpos que contém vérios integradores numéricos que devem
ser usados conforme a especificagdo do problema. O MERCURY foi escrito em FOR-
TRAN 77 por John Chambers em colaboracdo com Hal Levison e Martin Duncan, a
versdao mais recente do pacote é de 2001 e estd disponivel para o piblico na pagina
http://www.arm.ac.uk/~Jjec/home.html. O pacote MERCURY foi inicial-
mente desenvolvido para o tratamento de problemas de formagdo de planetas terrestres,
mas que com o passar do tempo teve sua utilizagdo ampliada para diversos outros campos
da astronomia que envolvem de alguma forma o problema de N-corpos, como migracao
de planetas gigantes e estudo de asteroides, para isso abriga os seguintes integradores nu-
méricos, um algoritmo simplético de segunda ordem que utiliza varidveis mistas (MVS),
um integrador Bulirsch-Stoer (BS), uma versdo conservativa do integrador BS, o integra-
dor RADAU 15 e um integrador hibrido entre simplético e BS, todos eles devotados a

resolver o problema da atragdo gravitacional de N-corpos.

5.1.1 Modelagem do Problema

Em sua versdo original as equagdes de movimento do MERCURY sdo dadas em rela-
cdo a um corpo central, tal que os outros corpos do sistema interagem gravitacionalmente
entre eles e sofrem a atragc@o gravitacional do corpo central. O MERCURY disponibiliza
uma rotina para que outras for¢as sejam adicionadas ao problema quando forem necessa-
rias, como por exemplo o arrasto gasoso, tal que as equagdes de movimento de um corpo

k podem ser escritas como,

dQ’Fk Fk ol
_ = _GMC—»_ — GM GM = Fea: ra 28
ar mP 2 TrF ot R @Y

onde 7 € a distancia do corpo k£ ao corpo central, M. é a massa do corpo central, M; e

r; S0 a massa e a posi¢cdo do corpo i, tal que i = 1,2,...,n e F..4q s30 as forcas extras
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que podem ser adicionadas ao problema.

Muitas vezes deseja-se simular a evolucdo de planetas em meio a planetesimais, a evo-
lucdo de satélites na presenca de satelitesimais ou, de forma mais geral, a formagao ou
migracdo de um certo grupo de corpos massivos na presenga de corpos de massa insig-
nificante quando comparada aos corpos mais massivos. De modo a facilitar esse tipo de
estudo, o MERCURY permite ao usuério classificar os corpos a serem simulados em duas
categorias, big e small. Os corpos declarados como big sdo 0s corpos massivos que, em
geral, s@o o foco do estudo, assim esses corpos interagem uns com 0s outros, interagem
com os corpos declarados como small e sdo capazes de acretar todos os corpos simulados
(exceto o corpo central obviamente), ja 0s corpos classificados como small sdo, em geral,
varias ordens de grandeza menos massivos que os corpos do tipo big e servem, na maioria
das vezes, para serem acretados pelos corpos corpos mais massivos ou como particulas
testes em experimentos envolvendo estabilidade de alguma regido, os corpos small nao
interagem com outros corpos de mesma classificacdo e ndo acretam outros corpos. Nas
simulagdes mostradas no capitulo 6 os satélites massivos e embrides foram classificados
como big enquanto que os satelitesimais foram classificados como small.

Em nossas simulagdes o codigo original do MERCURY foi alterado de forma a adi-
cionar a migracdo tipo I e o arrasto aerodindmico gerado por um disco de gas. Como
simularemos embrides e satelitesimais, as forcas exercidas pelo disco gasoso em cada um
desses corpos € diferente, de forma que para os embrides utilizaremos prescricdes para
o arrasto gasoso derivados a partir de simula¢des hidrodinamicas por Cresswell; Nelson
(2008), enquanto que para os satelitesimais utilizaremos o formalismo apresentado por
Adachi; Hayashi; Nakazawa (1976) para o arrasto sofrido por esses corpos, essas modi-
ficacdes foram implementadas na rotina mfo_user no cédigo original do MERCURY.
No capitulo 6 descreveremos em mais detalhes a forma das forcas adicionadas.

A seguir descreveremos os tipos de integradores presentes no pacote MERCURY, suas

peculiaridades e em quais situa¢des cada um deve ser utilizado.

5.1.2 Integradores do MERCURY

Todos os integradores presentes no MERCURY pode ser utilizado para resolver algum
problema de N-corpos relacionado a astronomia, porém cada integrador tem suas limita-
coes e sua aplicabilidade, em geral, fica restrita a uma certa classe de problemas, como
especificado em seu manual.

O mapa simplético MVS contém corretores simpléticos simples que melhoram a es-
tabilidade do método (WI1SDOM; HOLMAN; TOUMA, 1996). Esse ¢ integrador é consi-
derado rapido com a limitacdo de nao resolver com precisdo encontros proximos, dessa
forma sua aplicabilidade fica restrita a sistema em que tais eventos ndo existem ou nao
sdo importantes. Ainda, esse integrador deve ser utilizado em simula¢des que envolvem
muito tempo computacional, como por exemplo a evolucdo do nosso Sistema Solar, por

ser rapido e gerar resultados que ddo uma ideia quantitativa sobre o sistema estudado.
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O integrador BS cléssico é uma implementagdo do método de extrapolagdo usado para
resolucdo de equacdes diferenciais ordindrias descrito em Bulirsch; Stoer (1966). O BS
¢ o integrador mais preciso presente no pacote MERCURY, ele pode ser utilizado na
grande maioria dos problemas de N-corpos, sejam eles conservativos ou ndo. Seu passo
de integracdo adaptativo permite ao algoritmo diminuir o passo de integracdo o quanto
for necessdrio para que um fendmeno mais complicado seja resolvido, como por exemplo
um encontro proximo, mantendo uma determinada precisao (definida previamente pelo
usudrio). Como trabalharemos com a formacdo e migracio de satélites, € esperado que
diversos encontros proximos acontecam e que as Orbitas dos satélites se tornem excéntri-
cas em alguns momentos, dessa forma nds escolhemos utilizar o médulo BS em nossas
simulagdes.

O modulo conservativo do BS € uma implementacdo do mesmo método descrito acima
porém que s6 funciona para sistemas conservativos, ou seja, sistemas em que as acelera-
¢oes sejam fungdes apenas das posicdes (@ — @(r)). Devido a essa importante simpli-
ficacdo, o manual do MERCURY indica que o BS conservativo pode ser até duas vezes
mais rapido que sua versao classica. Sendo que sua principal aplicagdo € na solucdo de
sistemas expostos apenas a gravidade newtoniana (£ o< r—2).

O integrador RADAU 15 € uma implementacdo do método de quadratura de Gauss-
Radau de décima quinta ordem descrito em Everhart (1985), tal método esse integrador
€ capaz de trabalhar com sistemas conservativos e nao-conservativos sem problemas. No
manual do MERCURY ¢ indicado que o RADAU 15 pode ser duas ou trés vezes mais
rapido que o tradicional BS e que apresenta problemas em resolver encontros proximos
e acompanhar a 6rbita de corpos muito excéntricos. Dessa forma, esse médulo deve ser
utilizado com moderac@o em problemas em que o usudrio tenha uma ideia da evolucao
dos corpos simulados onde seja possivel garantir que esse corpos ndo sofram encontros
proximos ou atinjam Orbitas excéntricas. Em (REIN; SPIEGEL, 2015) os autores apre-
sentam uma solugdo para os problemas do RADAU 15 utilizando um controle no tamanho
do passo de integracdo capaz de escolher o passo de tempo 6timo para cada tipo de si-
tuagdo, as simulagdes apresentadas pelos autores mostram que a nova implementagao do
RADAU 15 consegue manter o erro atribuido ao método abaixo da precisdo da maquina
em integracdes de longo tempo.

O dltimo integrador do pacote MERCURY € um integrador hibrido entre mapa simplé-
tico (WISDOM; HOLMAN, 1991) e algum outro integrador, em geral o integrador BS mas
0 RADAU 15 também pode ser utilizado em algumas situacdes, por simplicidade vamos
dizer que o integrador simplético € dividido em moédulo simplético e médulo BS. A ideia
do integrador hibrido € fornecer uma ferramenta capaz de acompanhar a evolu¢do de um
sistema por longos periodos de tempo e resolver encontros préximos entre dois corpos
de maneira minimamente precisa. Inicialmente o integrador evolui o sistema utilizando
o modulo simplético e sempre que hd encontros préximos o segundo mdédulo € ativado,

uma vez que o encontro proximo € resolvido o médulo BS € desligado e o médulo sim-
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plético € reativado. O maior problema nessa alternancia entre integradores € a questao do
transformacao das condicdes finais de um método em condig¢des iniciais de outro método,
essa “solda” entre os dois métodos pode gerar alguns erros que podem ser propagados ao
longa da simulacdo. O momento em que hd um encontro préximo também é um ponto
crucial, visto que nesse momento havera a troca de médulos, por padrio o MERCURY
utiliza » = 3 Ry como distancia para caracterizar um encontro préximo, esse valor foi
encontrado por Duncan; Levison; Lee (1998) através de experimentos numéricos, con-
tudo esse é um parametro livre que pode ser alterado pelo autor dependo do problema.
O integrador hibrido € indicado em problemas que envolvem a evolu¢do de um sistema
por milhdes ou bilhdes de anos onde encontros préximos sdo inevitdveis, por exemplo
simulacdes sobre a migracdo dos planetas gigantes do nosso Sistema Solar (TSIGANIS
et al., 2005).

5.2 FARGO

5.2.1 Descricao do Integrador

O FARGO (Fast Advection in Rotating Gaseous Objects) é um integrador numérico
hidrodindmico bidimensional que trata do problema de interacdo entre planeta-disco e
planeta-planeta de forma hibrida entre uma parte hidrodinamica e parte de N-corpos. O
codigo € escrito em linguagem C e comecou a ser desenvolvido em 1999 por Frederic
Masset em colaboracdo com os astrofisicos Richard Nelson e John Papaloizou, desde en-
tao vem sendo melhorado e ampliado via perguntas, comentarios e sugestdes dos usudrios
do cddigo. Recentemente foi langado uma versdo tridimensional do cédigo (BENITEZ-
LLAMBAY et al., 2015) que traz diversas modificacdes que ampliam o escopo de pro-
blemas que podem ser estudados utilizando essa ferramenta. O pacote pode ser adquirido
gratuitamente no sitt http://fargo.in2p3. fr/, onde também é possivel encontrar
a versao tridimensional do programa, diversos manuais que auxiliam no entendimento do
codigo, além de uma pagina dedicada a publicagdes que utilizaram o FARGO ou alguma
de suas versdes como ferramenta.

De modo a reduzir o nimero de parametros necessarios para descrever o disco pro-
toplanetario, o c6digo utiliza uma malha bidimensional para representar um disco keple-
riano sem auto-gravidade onde a viscosidade é modelada utilizando a prescri¢io o de
Shakura; Sunyaev (1973).

Masset (2000) descreve em detalhes o algoritimo FARGO implementado de modo a
modificar a forma com que o material é transportado entre as células, tal algoritimo dimi-
nui significantemente o tempo computacional gasto para realizar esse processo, ainda os
autores mostram exemplos comparando o seu algoritimo com o tradicional esquema de
adveccdo. O algoritimo de transporte FARGO utiliza um esquema de upwind de van Leer
em uma malha escalonada com um slope harmoénico de segunda ordem como limitante

van Leer (1977). O esquema de advecg¢do cldssico também encontra-se implementado no
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codigo e pode ser utilizado para fins de comparacdo. O sistema modelado € fixado no
corpo central e ndo inercial, de modo que € possivel escolher entre um sistema girante,
ndo-girante, em corrotacdo com outro corpo ou ainda um sistema guiado pelo corpo cen-
tral. No caso de se escolher trabalhar em um sistema girante, todas as forcas que aparecem
devido a rotacdo sdo conservativas e adicionadas diretamente no potencial gravitacional
do corpo. Ainda, € possivel mudar a o tamanho das células que compdem a malha de
maneira radial ou azimutal, de forma a obter uma resolucao diferenciada caso o problema
em questdo necessite de maior ou menor resolugdo.

Como dito anteriormente, o cddigo € hibrido entre parte hidrodinamica e parte de
N-corpos. A porc¢do hidrodinamica do cédigo € similar a encontrada no pacote ZEUS
(STONE; NORMAN, 1992) e € responsavel por toda a interacdo do gds com o sistema,
essa parte do cddigo € responsavel por resolver as equagdes de Navier-Stokes e continui-
dade para um disco kepleriano exposto a for¢a gravitacional proveniente do corpo central
e dos planetas imersos no disco. Por sua vez, a parte de N-corpos fica encarregada de
resolver as interacdes gravitacionais dos planetas imersos no disco, para isso 0S cOrpos
adicionados ao sistema sdo tratados como pontos de massa e seu movimento é determi-
nado por um integrador Runge-Kutta de quinta ordem.

O cddigo ainda traz a op¢do de ser executado em paralelo através do MPI (Message
Passing Interface) no caso de um sistema com multiplos nucleos, tal implementacdo per-
mite que determinadas simulacdes sejam realizadas com maior velocidade. Esse recurso

nao foi explorado durante esse trabalho.

5.2.2 Modelagem do Disco Protoplanetario

O disco protoplanetdrio modelado é um disco bidimensional, kepleriano, sem auto-
gravidade, onde a parte viscosa é modelada via o pardmetro o« (SHAKURA; SUNYAEV,
1973), apesar de que o cddigo permite trabalhar com um disco cuja viscosidade seja
constante. O parametro o < 1 é conhecido por ser um parametro que contém todas as
simplificagdes associadas ao mecanismo de viscosidade (em muitos textos esse parame-
tro é referido como aquele que condensa toda a nossa ignorancia ao tratar a origem da
viscosidade no disco). Utilizando esse parametro, a viscosidade no disco pode ser escrito

como,
v =acgsH, 29)

onde ¢, e H sdo a velocidade da som e a altura relativa do disco, respetivamente.

O sistema e suas equacdes estdo representados em termos de coordenadas cilindricas,
(r,0,z), porém como estamos trabalhando com um disco bidimensional, utilizaremos
apenas as coordenadas radial (r) e azimutal (#), dessa forma tanto a densidade superficial,

Y., quanto o vetor velocidade, composto pelas velocidades radial (v,.) e azimutal (vg), sao
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ditos verticalizados, ou seja, € aplicado uma média na componente z,

+oo
X(r) = / p(r,z)dz (30)
onde p € a densidade volumétrica.

O disco € dividido em uma grade polar composta por [V, aneis e /Vy setores azimutais,
de modo que a grade terd um total de N, x Ny células. Por sua vez, cada célula tem
largura A0 = 27 /Ny e altura Ry, onde 0 < k& < N, (figura 5).

Figura 5: Tlustracdo da grade polar utilizada no FARGO.

Fonte: Produg¢do do préprio autor.

Definindo os indices ¢ e j para representar as coordenadas radial e azimutal de cada
célula, respectivamente, o codigo utiliza uma malha escalonada para o calculo da densi-
dade (X;;) e das respectivas velocidades (v,,; € vg,;), enquanto a densidade € calculada no
centro de cada célula, a velocidade radial radial é calculada na interface entre as células
[7,71 e [+ — 1, 7] e a velocidade azimutal é calculada na interface entre as células [7, j]
e [¢,7 — 1] (RUSSELL, 2011). Uma ilustragdo desse esquema € apresentado na figura 6
adaptada de Russell (2011).

Mais detalhes sobre como o FARGO foi utilizado e as modificagdes feitas para atender

nossas necessidades sao apresentados no capitulo 7.
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Figura 6: Ilustragdo de uma malha escalonada indicando a localizacdo da densidade do
gds e as componentes da velocidade.

=

Fonte: Adaptado de Russell (2011).
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6 MODELOS N-CORPOS PARA FORMACAO DE SATELITES

Neste capitulo apresentaremos modelos de formacgao de satélites utilizando simulacdes
de N-corpos. Nesses modelos serdo utilizadas as prescri¢cdes do modelo MMSN para a
quantidade de massa no disco (gas e solidos). Para simular a migracao dos corpos pre-
sentes no disco utilizaremos expressdes analiticas que foram derivadas a partir de simu-
lagdes numéricas hidrodindmicas, prescri¢des para os amortecimentos na excentricidade
e na inclinacdo dos corpos também serdo utilizadas. Este capitulo reproduz os resultados

apresentados em nosso trabalho, Moraes; Kley; Vieira Neto (2018).

6.1 SISTEMA

De acordo com o modelo MMSN os satélites galileanos foram formados em um disco
circumplanetario ao redor de Jupiter, durante os ultimos estdgios de formagdo do planeta.
Nesses estdgios a acrecdo de gds por parte de Jupiter j4 foi finalizada e a turbuléncia no
disco circumplanetdrio € fraca. NOs aplicaremos essas premissas aos modelos que serdo
descritos nesse trabalho.

No6s consideraremos um sistema de coordenadas planetocéntrico, onde os efeitos do Sol
sdo negligenciados devido a distancia desses satélites em relacdo ao planeta. Como es-
tamos trabalhando nos tltimos estdgios de formacgado de Jupiter, o disco circumplanetario
em torno do planeta estd imerso em uma falha que foi aberta pelo préprio planeta no
disco protoplanetdrio. O disco circumplanetario serd composto por gés, satelitesimais
e embrides. Os embrides sdo os corpos que dardo origem aos satélites, eles interagem
gravitacionalmente com todos os outros corpos do sistema além de poder acretar outros
embrides e satelitesimais, por outro lado, os satelitesimais nao interagem gravitacional-
mente entre si € ndo acretam material durante o processo de evolucdo. A quantidade total
de gés e solidos no disco serd dada pelo modelo MMSN, dessa forma, a menos que seja
dito o contrario, a massa total de gés serd My,s ~ 2 x 1072 M, enquanto que a massa
total de sélidos (embrides e satelitesimais) serd M,y ~ 2 x 107 M. Assim, em grande
parte dos nossos modelos a razdo de massa entre gés e sélidos no disco serd 100, andlogo
a nébula solar. Outras razdes de massa podem ser usadas, como por exemplo mantendo a
quantidade de sdlidos e diminuindo a quantidade de gés temos um disco rico em soélidos,
esse tipo de modelo € conhecido como modelo de massa minima enriquecida em sélidos
(MOSQUEIRA; ESTRADA, 2003B; ESTRADA et al., 2009). Devido as incertezas na den-
sidade superficial de sélidos, nés decidimos seguir a abordagem de Miguel; Ida (2016)
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e negligenciamos qualquer tipo de aumento na densidade superficial de sélidos devido a
condensacao do gelo.

6.1.1 Densidade do Gas

O desenvolvimento de um modelo sofisticado para a distribuicdo da densidade superfi-
cial no disco circumplanetario ao redor de Jupiter estd fora do escopo desse trabalho, visto
que ha diversos fatores que devem ser levados em conta, como apontado por Miguel; Ida
(2016). N6s argumentamos que quando um corpo (embrido ou satelitesimal) se torna
grande o suficiente para se dissociar do gés, as forcas de arrasto geradas pelo gds s6 serdo
importantes para a evolugdo desses corpos quando esses cruzam as partes mais densas
do disco, ou seja, na vizinhanca do planeta central. Simula¢des hidrodindmicas mostram
que para as regioes proximas do planeta a distribuicao de gis € assimétrica (TANIGAWA;
OHTSUKI; MACHIDA, 2012). Dessa forma, nés assumimos a seguinte distribuicdo radial

para a distribui¢do de densidade de gas no disco circumplanetdrio,

by as at —2?
Poas (. 2) = %exp (?22) 31)

onde ¥,,5(r,t) e H sdo a densidade superficial de gés e a altura relativa do disco circum-

planetdrio, dados por

r -B
Zgas(ra t) = Egas,t (g) (32)

H =0.05r. (33)

A escala de comprimento, Ry = 150 R; corresponde ao tamanho efetivo do disco cir-
cumplanetdrio e 5 = 3/2 é o perfil de densidade local (SUETSUGU; OHTSUKI, 2017).
De maneira a modelar um disco mais realistico, n6s optamos por implementar uma fun-
cdo para a dissipagdo do gds. Seguindo a literatura nés optamos pelo seguinte modelo de

decaimento exponencial,

t
Z]gas,t = Zgas,O €xXp (_ ) 5 (34)
Tdisc
onde t € o tempo, Y40 € a densidade superficial em Ry e 74, € a escala de tempo de
difusdo do disco dada por (MIGUEL; IDA, 2016),
Rdisc

o —1
iscN3 105 < ) 5 35
Td * U 100R, \10-5 (35)
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com Ry;s. sendo o tamanho do disco. O parametro de viscosidade o depende da turbulén-
cia no disco e, como mostrado por, Turner; Lee; Sano (2014), Fujii et al. (2014) e, mais
recentemente, Fujii et al. (2017), ha uma falta de regides no disco circumplanetario onde
a instabilidade magneto-rotacional (MRI) € ativa, o que sugere um valor pequeno para
mais especificamente o < 1073, Em nossos modelos nés optamos por valores de « entre
10~* e 10~°, implicando em um 7. proporcional 2 10~ — 10~° anos.

Uma vez que estamos utilizando um razdo de aspecto constante, h = H/r = 0.05, nosso

perfil de temperatura serd dado por,

—1
T="T, (RLJ) , (36)

onde Tj é a temperatura em 1 R, dada por,

h*GM,u

TOZ R )

(37
onde G € a constante gravitacional, M/, é a massa do planeta central, ;» € 0 massa molecu-
lar média e R ¢ a constante dos gases. Utilizando G = 6.67 x 107% cm?/gs?, M,, = 1.0
My, i =2.3eR=8.31x 107 temos que Ty ~ 545 K.

6.1.2 Equacoes de Movimento

Para as nossas simula¢des utilizamos o pacote numérico Mercury (CHAMBERS, 1999),
onde as colisdes sdo tratadas como eventos totalmente acretivos com conserva¢do do mo-
mento linear.

Em coordenadas planetocéntricas as equagdes de movimento de uma particula £ a uma

distancia ry, de Jupiter sdo (ver equagdo 28),

d*r,
—_— = GM;————= GM;—=
dt2 P| k’?, Z |7“k—r|3 Z |ﬂ|3
+Fmig + Fdamp,e + Fdamp,[ + Fdrag (38)
onde? = 1,2,...,n. Do lado direito da equagdo 38 temos a forca gravitacional do corpo

central, a interacdo gravitacional entre os corpos, os termos indiretos, o termo responsdvel
pela migracdo dos embrides, os amortecimentos na excentricidade e na inclinagdo e a

forca de arrasto aerodinamico sobre os satelitesimais.

6.1.3 Efeitos do Gas

Embrides e satelitesimais interagem com o disco circumplanetario de forma diferente.
Por serem menores, os satelitesimais sentem apenas o headwind do gés (forca que age no
sentido contrario ao movimento dos corpos), ja os embrides sdo suficientemente massivos

para produzir ondas no disco, essas ondas por sua vez produzem torques que vao afetar a
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evolucdo dos embrides. Dessa forma, nds utilizaremos abordagens diferentes para tratar
da interac@o do disco de gds com os corpos no sistema.

O arrasto aerodinamico € responsével por transferir momento angular do gds para os sa-
telitesimais. Em geral, o gds gira com uma velocidade sub-kepleriana e a interacdo com
os satelitesimais faz com esses corpos migrem na dire¢do do corpo central. Em nosso
modelo foi implementada a aceleracdo devido ao arrasto aerodinamico dado por Adachi;
Hayashi; Nakazawa (1976),

- 3(jdpgasvrel —
rag — — o _. 1 Ure 39
d 7 8psat Rsat Vel ( )

Cy € o coeficiente de arrasto, v,..; € a velocidade relativa dos satelitesimais com respeito
a0 gas, psq: € Rsqt 30 a densidade e o raio desses corpos. A intensidade do arrasto gasoso
depende fundamentalmente do raio dos corpos, em nossas simula¢des nds definimos o
raio de todos os satelitesimais como sendo 10 km.

O coeficiente de arrasto, Cy, depende basicamente de trés nimeros, o nimero de Mach
(M), o nimero de Reynolds (Re) e o nimero de Knudsen (K).
O nimero de Mach é dado pela razdo entre a velocidade relativo do corpo com respeito
ao gas (v,¢) e a velocidade do som no gés (c,), ou seja,

M= (40)

Cs

O ntmero de Knudsen é dado pela razdo entre o caminho livre das moléculas do gis e o
tamanho dos satelitesimais e pode ser aproximado por (BRASSER; DUNCAN; LEVISON,
2007)

C167x 1078

P 1)
gas+lsat

O numero de Reynolds mede a turbuléncia do gas no disco e pode ser reescrito em termos
do niimero de Mach e do nimero de Knudsen como (ADACHI; HAYASHI; NAKAZAWA,
1976),

M
~ 4.44—. 42
Re e (42)

Seguindo o esquema adotado por Brasser; Duncan; Levison (2007) o coeficiente de ar-

rasto serd calculado da seguinte maneira,
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2, se M>1,

C; = {044+ 1.56 M?, se M<1 e Re > 103, (43)
24 (1 + 0.15Re%687)
Re

, se M<l e Re < 10°.

A fim de reproduzir os efeitos do disco de gds nos embrides dos satélites deve-se levar
em conta que a resposta dos embrides as ondas de densidade faz com esses corpos tro-
quem momento angular com o disco e migre em direcao ao corpo central em um regime
de migracdo do tipo 1. Ainda, se os embrides estdo em Orbitas excéntricas e/ou inclina-
das a interacdo com o disco fard com que a excentricidade e a inclinagdo dos corpos seja
suavizada levando esses corpos a terem Orbitas circulares e coplanares (IZIDORO; MOR-
BIDELLI; RAYMOND, 2014).

De forma a levar esses efeitos em conta, nds seguiremos o formalismo introduzido por Ta-
naka; Ward (2004) e generalizado por Papaloizou; Larwood (2000) e Cresswell; Nelson
(2008) para incluir altas excentricidades, definindo uma escala de tempo,

Mp Mp

_ 10—1
twave - Memb —EgaSQQh Qk s (44)

onde M, € a massa do planeta, h € a razdo de aspecto do disco e M, a € (), sdo a
massa, o semieixo maior e a frequéncia kepleriana dos embrides.

As escalas temporais para a migra¢do e o amortecimento da excentricidade e inclinacao
serdo descritas pelas seguintes equagdes, dadas em Izidoro et al. (2016), derivadas a partir
de ajustes numéricos de simulagdes hidrodinamicas feitas por Cresswell; Nelson (2008)

validas para discos isotermos’,

e 5
L2 1.0+ (—1 )
27T+ 1.15

twaveh_za (45)

t e\ 2 e\s e I\?
f= s (1.0 —0.14 <E> +0.06 (E> 4018 <E> (ﬁ) ) , (46)

twave I 2 1 3 e\ 2 I
= 1.0 —-0. — 24 | — A4 ( — — 4
g 0.544( 0=030 (h) 0 (h> +o.14(7) (h)) “7)

com e e I sendo a excentricidade e a inclinagdo dos embrides enquanto que 3 € o perfil

'Prescri¢des mais recentes para discos isotermos e nio isotermos podem ser encontrados em Paardeko-
oper et al. (2010) e Paardekooper; Baruteau; Kley (2011), essas prescri¢des serdo testadas no futuro.
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de densidade local.
A partir das equacdes 45, 46 e 47 nés podemos escrever aceleragdes sintéticas exercidas
pelo disco nos embrides (CRESSWELL; NELSON, 2008) como

. U
Amig = _t R (48)
mig
, v-r)
Adamp,e = —2 (T'Qt_‘) r, (49)
€
— Uy »
Qdamp,] = _t_k (50)

onde k é o vetor unitdrio na direcdo do eixo z. Em comunicac¢do privada, André 1zidoro
nos informou que seus experimentos mostram que a equagdo 50 deveria ser multiplicada
por um fator 2, o que aumentaria a velocidade de amortecimento da inclina¢cdo. Como
sera mostrado nos nossos resultados, esse aumento no amortecimento nao afeta critica-
mente nossos resultados, uma vez que o tempo gasto para que as particulas se tornem
coplanares ja € relativamente pequena.

As aceleracOes descritas pelas equacdes 39, 48, 49 e 50 podem ser facilmente traduzidas
nas forgas presentes na equacdo 38.

A interacdo do campo magnético do planeta com o disco foi estudado por Takata; Ste-
venson (1996) e os autores encontraram que o disco circumplanetario € truncado no raio
de corrotagdo do planeta. Assim, seguindo a prescri¢cdo de Sasaki; Stewart; Ida (2010)
nos introduzimos uma cavidade interna no disco em ~ 2.25 R, dentro dessa cavidade os

efeitos do gas serdo desconsiderados.

6.1.4 Migracao Tipo II em Nossas Simulagoes

Em nossas simulacdes de N-corpos nds negligenciamos a migracao do tipo I, pois, os
embrides ndo se tornam massivos o suficiente para abrir uma falha no disco. A ideia de
que a migra¢do do tipo II poderia ser responsdvel pela evolugdo de sistemas de satélites
como os galileanos foi explorado por Miguel; Ida (2016). Esses autores argumentaram
que em um disco com baixa viscosidade uma falha seria facilmente aberta por satélites
com massas relativamente baixas. Utilizando os resultados que indicam falta de regides
no disco onde MRI ¢é ativo (TURNER; LEE; SANO, 2014; FuIlll et al., 2014, 2017),
Miguel; Ida (2016) escolheram um valor para o entre 10~% e 10~°, o que foi considerado
por nés como excessivamente baixo.

Para verificar a presenca de falha em um disco com baixa viscosidade nds realizamos
algumas simulacdes hidrodindmicas para estudar a evolu¢do no disco na presenca de um

grupo de satélites com massas iguais as massas dos satélites galileanos.



62

Figura 7: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter, apos 0, 50, 100 e 150 anos
de cima para baixo e da esquerda para a direita, respectivamente. Os circulos em ciano
indicam a posicao dos satélites.
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Fonte: Adaptado de Moraes; Kley; Vieira Neto (2018).

Para nossas simulacdes hidrodindmicas nds usamos o pacote FARGO 2D com um planeta
com uma massa de Jupiter no centro do sistema. Nos simulamos um disco localmente
isotermo ao redor de Jupiter com uma altura 2~ = 0.05, o disco se estende de r;, = 2.25
R; até r,; = 150 R;. O perfil de densidade superficial adotado foi ¥ = ¥y ~3/2 com
a densidade superficial inicial sendo Xy = 1.48 x 10~* M;/R%, de forma que o disco
contenha 2 x 1072 M. Como o disco circumplanetario dever ter baixa viscosidade, nds
utilizamos a prescri¢cio o de Shakura; Sunyaev (1973) com o = 5 x 1074, um valor
derivado para viscosidade puramente hidrodinamica pela instabilidade viscosa de cisa-
lhamento (Viscous Shear Instability) (STOLL; KLEY, 2014; STOLL; KLEY; PICOGNA,
2017; SToLL; PICOGNA; KLEY, 2017). Para a resolu¢do nés adotamos uma grade
(Nr, Ng) = (300, 300), com 300 células nas regides coorbitais dos satélites (como espe-
rado uma vez que trabalhamos com 300 zonas radias em nossa malha).

Os quatro satélites imersos no disco foram inicializados com a mesma massa dos satélites
galileanos, em Orbitas circulares e distante da posi¢@o atual dos satélites galileanos, dessa
maneira os satélites podem migrar pelo disco. A acrecdo do gas pelos satélites foi negli-
genciada uma vez que esses satélites nao sdo compostos por gas. A simulacdo apresentada

aqui foi realizada por 150 anos. Na figura 7 nés apresentamos snapshots da evolug¢ao do
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sistema por 0, 50, 100 e 150 anos. A estrutura do disco ndo muda dramaticamente pela
presenca dos satélites, é possivel identificar alguns bracos espirais préximo dos satélites.
Essas estruturas sdo uma resposta do disco a presenca dos corpos, e devido a troca de
momento angular entre os corpos e o disco os satélites migram internamente.

Nossos resultados ndo mostram nenhum sinal de abertura de falha em torno dos satélites.
Assim, ndo existe nenhuma razao aparente para usar o migragao do tipo II para descrever
a migracdo dos satélites. No entanto, nos destacamos que, devido a limitacdo compu-
tacional, nossa simulac@o cobre apenas as fases iniciais de interacao entre os satélites e
o disco. Se fosse simulado um disco com viscosidade ainda menor e/ou satélites mais
massivos os resultados poderiam ser diferentes, mas nds apontamos que tais condi¢des
sdo irrealisticas e podem levar a uma conclusio equivocada do problema. Outro ponto de
discussdo € a questao da temperatura no disco, esse tema serd tratado mais a frente nesse

capitulo e no capitulo 7 onde apresentamos nossas simulacdes hidrodinamicas.

6.2 MODELOS E RESULTADOS

Nesta secdo apresentaremos nossos modelos para o crescimento e evolugdo orbital
dos embrides utilizando diferentes configuragdes. A seguir, exploraremos o impacto de
alguns parametros tais como a distribui¢do inicial dos embrides, a massa € o numero de
satelitesimais, o perfil de densidade do disco, a razdo de massa de gés e s6lidos no disco
e a razdo de aspecto do disco. Um sumdrio dos nossos modelos € mostrado na tabela 2.
Os modelos apresentados em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) aparecem com os nomes
sublinhados na tabela 2.

Os primeiros dois modelos mostrados na tabela 2 (4-sat-1 e 4—-sat—2) descrevem
a evolugdo de quatro embrides que inicialmente possuem a mesma massa dos satélites ga-
lileanos, dessa forma a acre¢do de massa por parte dos embrides foi negligenciada. Nos
trés modelos seguintes (multi-sat—-1, multi-sat-2 emulti-sat-3) nds simu-
lamos 20 embrides e 2000 ou 2500 satelitesimais (o numero de satelitesimais depende do
modelo) espalhados de maneira aleatéria no disco, onde cada um dos embrides contém
apenas uma pequena fracdo da massa dos satélites galileanos. Nos modelos multi-
-sat-1-b05emulti-sat-1-bl, nés simulamos as mesmas condicdes iniciais do
modelo multi-sat-1, porém utilizando um perfil de densidade do gds mais suave,
B = 0.5 e = 1.0 respectivamente. Nos modelos multi-sat-uni-1, multi-
-sat-uni-2 e multi-sat-uni-3 foram simuladas as mesmas condi¢des iniciais
dos modelos multi-sat-i, onde ¢ = 1,2, 3, utilizando um perfil de densidade uni-
forme. Para os modelos multi-sat-uni—-1-h010, multi-sat-uni-1-h015,
multi-sat-uni-2-h015emulti-sat-uni-3-h015 nds simulamos um disco
com uma distribuicao de temperatura mais compativel com a realidade, para isso aumenta-
mos o valor da razdo de aspecto primeiramente para i = 0.1 e em seguida para h = 0.15.
Nos modelos multi-sat-uni-4 e multi-sat-4-h015 estudamos modelos com

uma densidade de sélidos maior, utilizando os modelos multi-sat-uni-lemulti-
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—-sat-uni-1-h015 como base. Nos modelos multi-sat-uni-5emulti-sat-
-uni-5-h015 utilizamos as mesmas condi¢cdes dos modelos multi-sat-uni-1e
multi-sat-uni-1-h015, respectivamente, porém com uma distribuicdo de massa

diferente para os embrides.



Tabela 2: Parametros das simulagdes. Onde Emb. € o nimero de embrides, Satel. € o nimero de satelitesimais, Me,p, Lembs €embs Qemp SA0 @ massa
inicial, inclinacdo, excentricidade e semieixo maior dos embrides, M,ie;, Gsare; SA0 @ Massa € 0 semieixo maior dos satelitesimais, 5 € o perfil de
densidade superficial, M,/ Msqq € razdo de massa de gés e solidos e h € a razdo de aspecto do disco. Os modelos cujos nomes estdo sublinhados

foram apresentado em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018).

Modelos Emb. | Satel. Mo Mster | Lomp | €emp | B Qemb Csatel # h
10°M, | 107°M, | Deg R, R, o

4-sat-1 4 0 25-78 - 0.0 0.0 1.5 134-107.2 - 58 0.05
4-sat-2 4 0 25-78 - 50 0.1 1.5 13.4-107.2 - 58 0.05
multi-sat-1 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 15 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.05
multi-sat-2 20 2500 0.04-0.17 0.007 0.0 0.0 15 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.05
multi-sat-3 20 2000 0.1-043 0.007 0.0 0.0 1.5 21.0-150.0 2.25-150.0 100 0.05
multi-sat-1-b05 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 05 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.05
multi-sat-1-bl 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 1.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.05
multi-sat—uni-1 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.05
multi-sat—-uni-2 20 2500 0.04-0.17 0.007 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.05
multi-sat-uni-3 20 2000 0.1-043 0.007 0.0 0.0 0.0 21.0-150.0 2.25-150.0 100 0.05
multi-sat-uni-4 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 10 0.05
multi-sat-uni->5 20 2000 0.02-0.28 0.01 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.05
multi-sat—-uni-1-h010 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.10
multi-sat-uni-1-h015 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.15
multi-sat-uni-2-h015 20 2500 0.04-0.17 0.007 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.15
multi-sat-uni-3-h015 20 2000 0.1-043 0.007 0.0 0.0 0.0 21.0-150.0 2.25-150.0 100 0.15
multi-sat-uni-4-h015 20 2000 0.04-0.17 0.01 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 10 0.15
multi-sat-uni-5-h015 20 2000 0.02-0.28 0.01 0.0 0.0 0.0 21.0-170.0 21.0-170.0 100 0.15

Fonte: Adaptado de Moraes; Kley; Vieira Neto (2018).

S9
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6.2.1 Modelos com Apenas Quatro Satélites (Modelos 4-sat-1 e 4-sat-2)

Para o modelo 4-sat—1 nds simulamos apenas a migracdo de quatro satélites com
massa inicial igual a massa que os satélites galileanos possuem hoje, dessa forma nenhum
tipo de acréscimo de material é levado em consideracdo. A densidade superficial do disco
foi descrita na secdo 6.1. Uma vez que estamos simulando uma fase em que os satélites
jé estao formados € esperado que esses corpos ja passaram por algum tipo de migracao
e que uma porcao do disco de gés ja tenha se dissipado. Dessa maneira, nds escolhemos
uma quantidade de gds no disco tal que sua massa seja 60% da massa total prevista pelo
MMSN.

Atualmente, os trés satélites galileanos mais internos estdo em uma ressonancia de mo-
vimento médio do tipo 1:2:4. Isso implica que esses corpos estdo separados radialmente
por uma razao ~ 1.6 de um satélite para o outro. Em nosso modelo, os quatro satélites
foram inicialmente separados por um fator 2 de 13.4 R; até 107.2 R, em Orbitas circu-
lares e coplanares. Durante sua evolucdo nés checaremos se esses satélites conseguem
alcancar a mesma configuracao ressonante dos satélites galileanos. Os resultados para a
evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites sdo apresentados na figura
8.

O amortecimento na excentricidade mantém os satélites em Orbitas praticamente cir-
culares durante a evolugdo do sistema, porém ndo impede alguns saltos na excentricidade
de Io, Europa e Ganimedes quando esses corpos se aproximam e atingem uma configura-
cdo ressonante. A evolugdo da inclinagcdo nao foi mostrada aqui, pois os satélites foram
inicializados em Orbitas coplanares e esse cendrio ndo se alterou durante a simulagio,
exploraremos esse topico no modelo 4-sat-2.

Devido as interagdes com a nébula gasosa os satélites migram internamente, suas po-
si¢des finais, do mais interno para o mais externo, sao 4.31 Ry, 6.85 Ry, 10.9 R; e 23.3
R, respectivamente. Como satelitesimais ndo foram considerados, os dois satélites, ini-
cialmente, mais externos migraram livremente pelo disco até encontrarem os dois mais
internos. Neste ponto, a taxa de migracdo desses corpos diminui devido a atracdo gra-
vitacional mutua entre 0s corpos e os trés corpos mais internos lentamente formam uma
corrente de ressonancia. Ao final da simulacdo, os trés corpos mais internos estao presos
em uma ressonancia de movimento médio 1:2:4. Como mostrado por Ogihara; Ida (2012),
nos estagios mais avangados da formacao dos satélites a nébula gasosa serd menos densa,
de forma que os amortecimentos na excentricidade e no semieixo maior favorecem a for-
macado de multiplas ressonincia 2:1 se os satélites sao massivos, o que € o caso aqui. No
entanto, os mesmos autores encontraram que para diferentes configuragdes iniciais com
mais satélites formados, outras ressonancias de primeira ordem podem ser encontradas,
principalmente ressonéncias do tipo 3:2 e 4:3.

Nosso primeiro cendrio é bem especifico uma vez que assumimos que os satélites ja se
formaram em Orbitas circulares e coplanares, e os satelitesimais ndo foram considerados.

No entanto, nds verificamos que para essa configuracdo em especial a prescricdo para
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Figura 8: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
4-sat—1 ao longo de 10000 anos.
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Figura 9: Comparagdo da configuragdo final (semieixo maior por excentricidade) dos sa-
télites produzidos pelo modelo 4-sat—1 (circulos) e os satélites galileanos (triangulos).
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migracao do tipo I € suficiente para carregar os satélites desde posi¢des mais externas do
disco até posi¢des similares as dos satélites jovianos (figura 9).

De modo a assegurar que nossos resultados sejam independentes da condicao de que as
Orbitas dos satélites sejam inicialmente circulares e coplanares, nés simulamos 0 mesmo
sistema do modelo anterior utilizando Orbitas excéntricas, €., = 0.1, e inclinadas,
Iempy = 5°, chamamos esse modelo de 4—-sat—2. A evolugdo da excentricidade e da
inclinagdo dos satélites € mostrada na figura 10.

Ambos os valores para a excentricidade e inclinagdo sio reduzidos para préximo de zero
apos os primeiros 1000 anos pelo esquema de amortecimento proposto na secdo 6.1. Apos
esse amortecimento, os satélites permanecem quase coplanares até o final da simulacao.
No caso da excentricidade, apds o amortecimento sua evolug@o € semelhante a evolucao
encontrada no modelo 4-sat-1. Nenhum mudanca significante foi encontrada em re-
lacdo a migracdo dos satélites e a evolugdo do semieixo maior € equivalente ao mostrado
na figura 8.

6.2.2 Modelos Variando a Distribuicao de Embrioes (Modelosmulti-sat-1,multi-
-sat-2emulti-sat-3)

Em um disco contendo embrides de satélites e satelitesimais, a distribui¢do e a massa
inicial desses corpos influenciard na configuracgao final dos satélites, seja no nimero de sa-
télites sobreviventes, sua massa ou seus elementos orbitais. Dessa forma apresentaremos

trés modelos variando a distribui¢do dos embrides, o nimero e a massa dos satelitesimais.
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Figura 10: Evolucdo da excentricidade e da inclinagdo dos satélites para o modelo 4—

—-sat-2 em 10000 anos.
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6.2.2.1 Modelomulti-sat-1

Uma vez que os esquemas de migracdo e amortecimento ja foram testados, pode-
mos seguir para a formagao de satélites devido a acre¢do de material. Primeiramente,
a massa do disco gasoso serd tomada como sendo 2 X 102 M, concordando com o
modelo MMSN. Para o disco de sdlidos, a distribui¢cdo de massa dos embrides seguird
a lei, 73/*A3%/2 (KOKUBO; IDA, 2002; RAYMOND; QUINN; LUNINE, 2005; IZIDORO;
MORBIDELLI; RAYMOND, 2014) onde A é o nimero de raios de Hill mituos dado por,

A:

1/3
a; + a; (Mi+MJ) / , (51)

2 3M,

com a;, a;, M; e M; sendo o semieixo maior ¢ a massa de dois embrides adjacentes.
A massa dos satelitesimais serd considerada constante, 10~7 M ;. De forma a alcancar
a massa em sdlidos esperada pelo modelo MMSN nés simulamos 20 embrides e 2000
satelitesimais aleatoriamente distribuidos de 21 R; a 170 R;. Em nosso modelo a excen-
tricidade e a inclinacdo de todos os corpos € inicialmente zero, as longitudes sdo aleato-
riamente escolhidas entre 0° and 360° e os outros elementos orbitais sdo todos tomados
como zero. A distribuicdo inicial de s6lidos € mostrada na figura 11, onde os pontos
em verde sdo os embrides € os pontos roxos sdo os satelitesimais. Como pode-se obser-
var existe uma alta concentragdo de s6lidos massivos nas partes mais externas do disco,
mesmo que nao estejamos interessados na composicao dos sélidos, o aumento da massa
dos s6lidos na parte exterior do disco pode ser entendida como devido a condensacao de
gelo. Considerando que nosso disco € isotermo e a temperatura carrega uma dependéncia
radial, uma vez que T oc !, e a temperatura para condensagio do gelo é de aproxima-
damente 170 K, a linha do gelo para o presente modelo esté localizada a 4 R;, questdes
envolvendo a temperatura do disco e a linha do gelo serdo abordadas mais a frente nesse
trabalho.

Em Miguel; Ida (2016) os autores mostraram que € improvavel que novas geracoes
de satélites sejam formados, os autores adaptaram o seu modelo para adicionar um novo
embrido ao sistema toda vez que um embrido colidia com o corpo central, a massa desse
novo embrido foi tomada como 100 vezes menor que a massa do embrido antigo, ainda,
esse novo embrido era colocado na borda externa do disco. Os autores encontraram que a
quantidade de s6lidos remanescentes no disco ndo era suficiente para produzir uma nova
geracdo de satélites massivos. Por essa razdo, nds negligenciamos a formacao de novas
geragdes de satélites no caso de colisdes entre embrides e o planeta.

Como descrito na se¢do 6.1 os embrides migram em um regime do tipo I enquanto os
satelitesimais sentem apenas o arrasto aerodinamico causado pelo gds. As evolugdes do
semieixo maior e da excentricidade dos embrides sdo mostradas na figura 12. A migracdo
dos satélites depende, dentre outros fatores, da massa dos embrides e da densidade local
no disco gasoso, dessa forma, os embrides inicialmente localizados na parte interna do

disco migram mais rapido do que aqueles localizados na parte externa. Os embrides mais
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Figura 11: Distribui¢c@o inicial de massa dos solidos para o modelo multi-sat-1.
Pontos verdes representam os embrides enquanto que os pontos em roxo representam 0s

2000 satelitesimais.
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Figura 12: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos embrides para o modelo
multi-sat-1 aolongo de 10000 anos.
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proximos do corpo central tendem a acretar mais material e se tornarem mais massivos.
Esses fatores levam ao cendrio mostrado na figura 12 onde os embrides localizados dentro
de uma distancia de 120 R ; migram rapidamente e colidem com o corpo central, enquanto
que os corpos localizados além dessa distancia migram pouco e mais lentamente.

A cavidade interna localizada a 2.25 R; em teoria deveria prevenir que os embrides
caissem imediatamente no planeta, porém como muitos embrides atingiram a cavidade in-
terna, aproximadamente, a0 mesmo tempo, um embrido empurrou o outro para o planeta,
causando uma série de colisdes quase simultineas.

Os satélites sobreviventes vieram da parte externa do disco. Devido ao perfil inicial de
densidade do gés esses corpos se formaram em uma regido pobre em gés, o que explica,
em partes, a baixa taxa de migracdo apresentada por eles. Ainda, esses corpos nao foram
capazes de se tornarem satélites massivos uma vez que os satelitesimais na parte interna
dos disco foram acretados pelos embrides mais internos ou depletados pela acido do gas e
pela interacdo com os embrides que migravam.

Os embrides crescem através de acrecdo de sélidos em suas zonas de alimentagdo e
conforme os embrides migram suas respectivas zonas de alimentacdao também se movem,
provendo material novo para sua evolug@o. Na figura 13 nds mostramos a distribui¢do
radial dos satélites formados. Como os embrides localizados dentro de 120 R; se tor-
naram massivos rapidamente e migraram internamente até colidirem com o planeta, eles
acabaram acretando ou dispersando boa parte dos satelitesimais, tal que os satélites so-
breviventes sdo muito menos massivos que os satélites galileanos.

Outro problema quando comparamos os satélites gerados pelo modelo multi-sat—
-1 e os satélites galileanos é a sua distribuicdo. No sistema joviano os dois satélites
mais externos sdo mais massivos que os satélites internos, nesse primeiro modelo nés
encontramos dificuldades em produzir uma distribui¢do como essa. Em nossos resultados
os satélites internos sao mais massivos, seguindo o padrdo de que satélites mais proximos

do corpo central crescem mais rdpido e sdo mais massivos.

6.2.2.2 Modelomulti-sat-2

O modelo MMSN da uma estimativa para a massa total de sélidos presentes no disco,
mas a forma como essa massa serd atingida é uma das grandes incertezas nos modelos
de formacdo de satélites. No modelo anterior nds adotamos uma configuragdo com 2000
satelitesimais e 20 embrides com massas escolhidas de forma que a razdo de massa entre
sOlidos e gds fosse 100. Para o modelo multi-sat-2 ndés mudaremos o nimero e a
massa dos satelitesimais enquanto que o numero de embrides serd 0 mesmo. Os embrides
serdo novamente distribuidos aleatoriamente, mas os outros parametros do disco serdo
os mesmos dos modelo multi-sat—1. Nos simulamos 2500 satelitesimais com massa
7 x 107® M cada um (veja a figura 14 para a distribuicdo inicial dos corpos). Apesar de
serem necessarias mais simulagdes para gerar estatisticas mais conclusivas, podemos ver

o quao sensivel o modelo € em relacdo a distribui¢do inicial dos corpos.
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Figura 13: Distribuicdo de massa por semieixo maior dos satélites formados no modelo
multi-sat-1, apés 10000 anos.
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Figura 14: Distribui¢do inicial de massa dos solidos para o0 modelo multi-sat-2.
Pontos verdes representam os embrides enquanto que 0s pontos em roxo representam os
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Ao final da simulacdo cinco satélites foram formados préximos um dos outros (figura
15). Um configuracdo final com mais de quatro satélites nao € algo tdo incomum, Sasaki;
Stewart; Ida (2010) ja havia encontrado tal configuracdo, por exemplo. Como vimos nos
modelos anteriores, o nimero de final de satélites formados € fortemente influenciado
pela distribui¢do inicial dos embrides, uma vez que, até agora, apenas embrides loca-
lizados fora de 120 R; se tornam satélites. Nesse modelo a distribuicdo aleatéria dos
embrides resultou em mais corpos com distdncia maior que 120 R; do que no modelo
multi-sat-1, o que ajuda a explicar a formagdo de cinco satélites ao invés de quatro.
Nos chegamos a simular a mesma distribui¢do de embrides do modelo multi-sat-1
mudando apenas as massas dos satelitesimais, mas como os resultados foram similares
aos do modelo multi-sat—1 nds optamos por deixar esse modelo de fora do presente
trabalho.

Na figura 15 € mostrada a migracao dos embrides. O perfil geral de migracdo dos em-
brides €, de certa forma, similar ao encontrado no modelo multi-sat—1. Os embrides
localizados inicialmente na parte interna do disco ganham massa rapidamente através da
acrecao dos satelitesimais e migram em dire¢do ao planeta, ap6s ultrapassarem a cavidade
interna do disco esses corpos colidem com o corpo central. Por outro lado, a migracdo dos
corpos inicialmente mais afastados do centro do sistema € mais lenta, pelos mesmos mo-
tivos apresentados no modelo anterior. Comparando com o sistema formado no modelo
multi-sat—1 o sistema formado nesse modelo é mais compacto e localizado dentro de
um raio de 80 7, essa configurag@o € um produto da distribui¢do inicial de embrides e da
interag@o entre os corpos mais externos. O nimero inicial de satelitesimais € importante
apenas nas primeiras fases do crescimento dos embrides, especialmente para 0s corpos
mais internos, porém esses embrides crescem e caem no planeta mais rapido do que no
modelo anterior. Para os embrides que vem da parte exterior do disco, 0 nimero maior de
satelitesimais ndo € de fato relevante.

A distribuicdo final da massa dos satélites € similar a distribuic@o apresentado no mo-
delo multi-sat-1, com o segundo satélite mais interno sendo o mais massivo deles
e o satélite mais externo sendo o menos massivo (figura 16). O aumento no nimero de
satelitesimais nao foi suficiente para a mudanga desse cendrio, uma vez que a localizacdo
dos embrides foi aleatoriamente selecionada. Essa tendéncia levanta questdes sobre como

os satélites galileanos alcangcaram sua massa final, especialmente Ganimedes e Calisto.

6.2.2.3 Modelomulti-sat-3

Até agora nds mostramos resultados onde sistemas com quatro ou cinco satélites fo-
ram formados, no entanto o nimero final de satélites depende da distribui¢do inicial dos
embrides. No6s encontramos que distribuicdes com mais embrides na parte externa do
disco tendem a produzir sistemas com mais satélites. Os corpos formados nos modelos
anteriores ndo atingiram massas proximas das massas dos satélites galileanos e sua locali-

zacdo era bem afastada das regides onde os satélites regulares de Jupiter se encontram. No
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Figura 15: Evolug@o do semieixo maior dos embrides no modelo multi-sat-2, ao
longo de 10000 anos.
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Figura 16: Distribuicdo de massa por semieixo maior dos satélites formados no modelo
multi-sat-2,apdés 10000 anos.
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Figura 17: Distribui¢c@o inicial de massa dos solidos para o modelo multi-sat-3.
Pontos verdes representam os embrides enquanto que os pontos em roxo representam 0s
2000 satelitesimais.
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presente modelo nés modificaremos o tamanho do disco e a massa inicial dos embrides.

Dessa forma nés simulamos 2000 satelitesimais com massa 7 x 10~ M, aleatoria-
mente espalhados de 2.25 R; a 150 R; e 20 embrides com massa aproximadamente trés
vezes maior do que nos modelos anteriores, esses corpos foram distribuidos de 21 R; a
150 R;. Essa nova configura¢do € uma tentativa de resolver o problema da formacao de
satélites pouco massivos localizados na parte exterior do disco. Se os embrides locali-
zados mais distantes do corpo central se tornassem mais massivos eles migrariam até a
regido interna do disco. A distribuicao inicial de massa dos sélidos é mostrada na figura
17.

A evolugao orbital dos embrides é mostrado na figura 18. A migracdo dos embrides
segue o mesmo padrdo dos modelos anteriores, os embrides dentro da distancia de 120
R ; migram mais rdpido e alcangam a o limite interior do disco, enquanto que os embrides
localizados fora de 120 R; migram mais lentamente. Diferente das simulagdes anteriores,
os embrides nao colidem com o planeta, os embrides se empilham préximos da cavidade
interna em um corrente de ressonancias. De fato, quando a cavidade interna é colocado no
raio de corrotag@o do corpo central a tendéncia € que os embrides parem de migrar € nao
caiam no planeta. Porem, quando multiplos satélites atingem a cavidade interna quase
que ao mesmo tempo, eles acabam empurrando os satélites mais internos em direcao do
planeta, de modo que esses corpos se perdem. No presente modelo, a velocidade de
migracdo dos satélites € menor quando comparada com os modelos multi-sat-1 e
multi-sat-2, porque a maioria dos satélites dentro do raio de 120 R; entraram em
uma configurag@o ressonante ao invés de cair no planeta. Apds o cendrio ressonante ser
alcancado, a migracao continua até os corpos mais internos atingirem a cavidade interna.

Estudos recentes mostram que a dissipa¢cdo do disco gasoso gera instabilidades entre
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corpos em ressonancia, levando a quebra das correntes de ressondncia (IZIDORO et al.,
2017). Em nosso modelo o disco gasoso € dissipado de maneira exponencial (equacdo
34), assim, tais instabilidades sdo esperadas, o que poderia levar a quebra das correntes
de ressondncias. Nossos resultados mostram que a excentricidade dos satélites formados
mais proximos do corpo central aumenta por causa da proximidade dos varios corpos
presentes nessa regido (painel inferior da figura 18). As instabilidades geradas pela dissi-
pacdo do disco de gas também afetam os satélites sobreviventes, porém essas estabilidades
nao sdo fortes o suficiente para quebrar as correntes de ressonincia. Em uma configuracao
compacta como a nossa, a quebra das correntes de ressonancia implicariam em diversas
colisdes entre os satélites. Um comportamento similar foi observado para sistemas de
super Terras, onde multiplos planetas migram até formarem correntes de ressonancias
proxima da estrela hospedeira, porém, nesse caso, as instabilidades devido a dissipacao
do gas sdo suficientes para quebrar as correntes de ressonancia de forma que os planetas
acabam colidindo uns com os outros ou caindo na estrela (IZIDORO et al., 2017).

O sistema de quatro satélites formados na parte externa do disco também apresentam
uma configuragcdo ressonante, no entanto nao € esperado que tal configuracdo seja que-
brada por instabilidades devido a dissipacdo do géds. A densidade da nébula gasosa em
regides mais distante dos planeta é baixa e a dissipa¢do desse disco produzird apenas
instabilidades fracas que ndo serdo suficientes para quebrar as correntes de ressonancia
formadas pelos satélites. Esse argumento fisico € suportado pelas simulacdes envolvendo
sistemas de super Terras encontradas na literatura.

Na figura 19 nés mostramos a distribuicao radial de massa final dos satélites. Pode-se
ver que os satélites mais internos estdo empilhados préximos da cavidade interna. Como
nos modelos anteriores os satélites internos sa30 mais massivos que os externos.

A formagdo de vérios satélites mostram o quanto o modelo é sensivel as condicdes
iniciais, em especial a distribui¢io radial dos embrides. Porem, a massa final dos satélites
ainda é um problema em nossos modelos, até agora os sistemas de satélites formados
possuem corpos com massas muito menores do que as massas dos satélites galileanos.
Possiveis solucdes para esse problema incluem considerar um disco mais massivo do que
o previsto pelo modelo MMSN ou ainda mudar o perfil de densidade do gis de forma
a evitar a rdpida migracdo dos satélites internos e acelerar a migragcdo dos satélites mais
externos.

A configuracdo final do sistema e as correntes de ressonancias formadas durante a
evolucdo dos satélites lembra a evolucao de super Terras em torno de estrelas com a massa
do nosso Sol (IZIDORO et al., 2017). Com os nossos resultados é possivel argumentar
que sistemas de satélites massivos, como os satélites galileanos, podem ter se formado de

uma maneira similar a sistemas planetarios como as super Terras em uma escala diferente.
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Figura 18: Evolugdo do semieixo maior e da excentricidade dos embrides para o modelo
multi-sat-3 ao longo de 10000 anos.
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Figura 19: Distribui¢do de massa por semieixo maior dos satélites formados no modelo
multi-sat-1, apés 10000 anos. A regido em ciano representa a cavidade interna no

disco.
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6.2.3 Modelos Variando o Perfil de Densidade de Gas no Disco (Modelos multi-
-sat-1-b05,multi-sat-1-bl,multi-sat-uni-1l,multi-sat-uni-2emulti-

—-sat—-uni-3)

H4 muitas incertezas com relagdo ao perfil de densidade do disco gasoso, por simplici-
dade nds adotamos uma lei de poténcia com expoente 3 = 3/2. Esse perfil foi escolhido
de forma a se ter mais material na parte interna do disco, o que € esperado pelo fluxo de
material do disco protoplanetario para o planeta. Porem, esse perfil de densidade implica
em uma rapida migracido dos embrides localizados na parte interna do disco e migragao
lenta para aqueles localizados na parte externa do disco. Ainda, os satelitesimais no disco
interno sao depletados mais rdpido devido a grande densidade de gis nessa regido. Para
comparacdo, nds apresentamos nessa secao modelos utilizando um perfil de densidade
mais suave, utilizando f =1,1/2 ¢ 0.

Com uma distribuicdo de gas menos ingreme esperamos que a taxa de migragdo dos
embrides se torne mais similar, diminuindo a possibilidades de formacdo de satélites fora
de 60 R;. Ainda, no caso de formacdo de correntes de ressonancias, a dissipacdo da
nébula gasosa geraria instabilidades similares na parte interna e externa do disco.

Vamos comegar com simulagdes utilizando f = 1 (modelo multi-sat—-1-b-1)
e f = 1/2 (modelo multi-sat—-1-b-05), para isso tomaremos 0 modelo multi-—
—sat—-1 como base para as condi¢des iniciais do disco, dos embrides e dos satelitesimais.
Na figura 20 nés vemos que, em ambos os modelos, a maioria dos satélites realizaram
uma migracao na qual esses corpos atingiram as partes mais internas do disco, populando
a regido entre 2.25 R; e 40 R;, com apenas alguns corpos orbitando fora dessa regido.
Comparando com o modelo multi-sat—1 nos observamos que a taxa de migragdo ini-
cial é de certa forma similar, especialmente para o modelomulti-sat-b-1.0. Porém,
nos modelos apresentados aqui, os satélites nunca estiveram perto de empurrar uns aos
outros em direcdo ao corpo central, ao invés disso eles foram presos por correntes de res-
sonancia, de forma que a formagao de vérios satélites foi possivel, assim como no modelo
multi-sat-3. Com relagdo ao corpos que se formaram mais distantes do planeta, esse
resultado j4 era de certa forma esperado baseado nos resultados encontrados utilizando
3 =3/2.

A evolugdo e os valores finais para a excentricidade (figura 21) sdo compativeis com
o que foi encontrado para os modelos anteriores. O intervalo de valores encontrados é
alcancado devido a proximidade dos satélites e a configuracdo ressonante na qual eles
se encontram. O modelo multi-sat—-3 € um bom exemplo de uma configuracdo com
vdrios satélites em ressonancia perto uns dos outros.

O principal problema dos modelos anteriores era reproduzir a massa dos satélites ga-
lileanos, especialmente os mais massivos, Ganimedes e Calisto. Como visto no modelo
multi-sat-3, quando varios satélites sao formados eles sdo, geralmente, pouco mas-
sivos e esse € o caso dos modelo multi-sat-1-b-05emulti-sat-1-b-1. Na

figura 22 nés apresentamos a distribui¢do radial de massa dos satélites para os nossos mo-
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Figura 20: Evolu¢do do semieixo maior dos satélites para os modelos multi-sat-b-

-05emulti-sat-b-1 apds 10000 anos, respectivamente de cima para baixo.

—

>

Semieixo maior (R

J)

180
160
140

(

-
N
o

100
80
60
40
20

180
160

140 |;

(

-
N
o

Semieixo maior (R

100
80
60
40
20

4000 6000 8000 10000

Tempo (Anos)

2000

2000 4000 6000 8000 10000
Tempo (Anos)

Fonte: Produgdo do préprio autor.



81

Figura 21: Evolugdo da excentricidade dos satélites para os modelosmulti-sat-b-05
emulti-sat-b-1 apds 10000 anos, respectivamente de cima para baixo.
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Figura 22: Distribuicdo de massa por semieixo maior dos satélites formados nos modelos
multi-sat-1-b-05emulti-sat-1-b-1, apés 10000 anos, respectivamente de
cima para baixo. A regido em ciano representa a cavidade interna no disco.
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delos. Comparando com o modelo multi-sat—-1 nds temos que os satélites aqui sdo
menos massivos, isso acontece pela falta de colisdes entre os embrides.

De maneira geral, os resultados apresentados utilizando perfis de densidade menos
ingremes foi melhor, uma vez que, apesar da baixa massa dos satélites, a maioria dos
satélites conseguiram sobreviver nas partes mais internas do disco, onde os satélites gali-
leanos sdo encontrados hoje. Dessa forma, vamos diminuir ainda mais o indice do perfil
de densidade do gis e simularemos discos com distribuicao uniforme de gds. Por simpli-
cidade nomearemos os modelo da seguinte maneira, os modelos multi-sat-uni-i
terdo as mesmas configuracdes iniciais dos modelos multi-sat-1i exceto pela distri-
bui¢do uniforme do disco gasoso, onde 7 = 1,2, 3.

A migragdo orbital dos embrides para os modelos com distribui¢do uniforme € mos-
trada na figura 23. Diferentemente dos modelos onde a distribui¢do de gds tinha uma
dependéncia radial, agora os embrides da parte externa do disco migram répido afetando

a migracdo dos embrides localizados mais internamente. N6s podemos observar que de-
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vido a migracdo dos embrides externos diversas colisdes ocorrem antes dos primeiros
1000 anos. No final das simulag¢des, em todos os casos, nds temos dois grupos de satélites
se formando, um grupo interno, geralmente com mais satélites € um grupo externo com
menos satélites, algumas vezes com apenas um satélite. Em geral o grupo externo possui
os satélites menos massivos (ver figura 24).

De todos os modelos com distribui¢do de gds uniforme discutidos aqui, aquele com
melhores resultados em relacdo a distribui¢cdo radial dos satélites € o0 modelo multi-
—-sat-uni-1 (primeiro painel da figura 23). Nesse modelo nds temos cinco satélites
formados, onde os quatro satélites mais internos estdo dentro do intervalo de valores dos
satélites galileanos (entre 6 R; e 27 I?;), com os dois satélites mais internos em resso-
nancia. Nos modelos multi-sat—-uni-2 (segundo painel) e multi-sat-uni-3
(terceiro painel) nds temos sete e oito satélites formados, respetivamente, em uma con-
figuracdo compacta, e a maioria dos satélites internos estdo presos em ressonancias de
primeira ordem.

A massa final dos satélites formados permanece um problema. Na figura 24 nés mos-
tramos a evolucdo da massa dos embrides. A maioria dos satelitesimais sdo acretados nos
primeiros 500 anos, os satelitesimais que nao sdo acretados nesse estagio sao espalhados
pela migracdo dos embrides. As colisdes entre os embrides também contribuem para o
crescimento dos satélites finais. Apds aproximadamente 2000 anos ndo hd muita mudanca
na massa dos satélites sobreviventes em todos os modelos. O modelo com os melhores
resultados em relacdo a massa € o modelo multi-sat—-uni-2, onde o satélite mais
massivo tem pouco mais de 5 x 107 M, comparédvel a massa de Io. Ainda, no modelo
multi-sat-1 podemos ver que um satélite com massa de aproximadamente 6 x 1075

M foi formado, porém esse corpo acabou colidindo com o planeta.

6.2.4 Modelos Variando a Razio de Aspecto e a Temperatura do Disco (Modelos
multi-sat-uni-1-h010,multi-sat-uni-1-h015,multi-sat-uni-2-h015,
multi-sat-uni-3-h015)

Na dltima secdo nds abordamos o problema da rdpida migracdo dos satélites mais in-
ternos mudando a distribuicao inicial da densidade nébula gasosa, os resultados mostram
uma melhora na migracdo mas ndo nas massas dos satélites. Nessa se¢do vamos tratar da
questdo da temperatura do disco, mas para isso, primeiramente precisamos descrever o
que € a linha do gelo e como ela funciona de maneira mais aprofundada.

A linha do gelo € um limite em um disco protoplanetdrio ou circumplanetario a partir
do qual o disco se torna tdo frio que materiais volédteis como, 4gua, amodnia, monoxido de
carbono, didxido de carbono, entre outros comecam a condensar em particulas de gelo,
lembrando que cada substincia tem o seu ponto de condensacdo préprio, assim no cél-
culo da temperatura na linha do gelo deve-se levar em conta o material do qual o disco é
composto. Existem diversos valores de temperatura para a linha do gelo dependendo do

modelo fisico utilizado para calcula-la, em geral costuma-se adotar valores entre 140 e
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Figura 23: Evolucao do semieixo maior dos embrides nos modelo multi-sat-uni-
-1,multi-sat-uni-2 emulti-sat—uni-3 apds 10000 anos, respectivamente de
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Figura 24: Evolugdo da
multi-sat-uni-2 e
cima para baixo.
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170 K baseado em modelos para o disco protoplanetario no qual se formaram os plane-
tas do nosso Sistema Solar (HAYASHI, 1981; PODOLAK; ZUCKER, 2004; D’ ANGELO;
PODOLAK, 2015). Em nosso trabalho nés seguiremos a recomendag¢do de Lunine; Ste-
venson (1982) e assumiremos que a linha do gelo esta localizada a uma distancia do corpo
central no qual a temperatura é de 170 K, ainda segundo Lunine; Stevenson (1982) e Mi-
guel; Ida (2016) a linha do gelo para um disco circumplanetario ao redor de Jupiter deve
estar localizada préximo de 30 R;. Uma vez que temos a temperatura na linha do gelo e
sua posi¢do aproximada, podemos utilizar a equacio 36 para ajustar nosso modelo para o
caso desejado.

Em nossos modelos ndés ndo estamos interessados em desenvolver um perfil muito
sofisticado para a temperatura do disco, porém, a partir da equagao 36 nés estimamos que
a linha do gelo estd localizado em torno de 4 R;, o que é muito proximo do planeta. A
partir da temperatura em 1 R ; dada por 37 podemos ver que a localizagdo da linha do gelo
pode ser modificada escolhendo valores diferentes para a razio de aspecto. Anteriormente
foi utilizado h = 0.05, o que € uma boa estimativa para modelos de formacao do nosso
sistema solar. Nessa secdo utilizaremos valores maiores que h = (.05 para a razdo de
aspecto de forma que a linha do gelo seja posicionada mais distante do centro do sistema.

Vamos comecar escolhendo h = 0.1 (modelo multi-sat-uni-1-h-01), o que
nos fornece o seguinte perfil de temperatura,

-1
T = 2178.7 <L> : (52)

R;
posicionando a linha do gelo em ;.. ~ 13 R ;. Como referéncia utilizaremos as configu-
racoes iniciais do modelo multi-sat-uni-1, uma vez que utilizar uma distribui¢ao
uniforme para a densidade de gas forneceu resultados melhores em relagdo a migracao
dos embrides.

Na figura 25 n6s mostramos a evolu¢@o do semieixo maior e da excentricidade dos em-
brides ao longo de 10000 anos. Podemos ver que a velocidade de migragdo dos embrides
foi reduzida devido a interacdo com um disco mais alto e menos denso, como consequén-
cia vérios satélites foram formados por todo o disco. Os satélites internos migraram mais
rdpidos, principalmente por causa da quantidade de embrides entre 40 — 60 R, essa pro-
ximidade entre os embrides faz com que eles interajam fortemente uns com os outros e,
dessa forma, acelere sua migracao.

A maioria dos satélites possui uma excentricidade compativel como os modelos anteri-
ores, exceto por dois corpos com excentricidades maiores que 0.08, porém esses satélites
estdo localizados no grupo de satélites internos e suas excentricidades estdo sendo afeta-
das pela proximidade dos outros corpos.

A distribui¢do radial de massa dos satélites, mostrada na figura 26, nos dd uma melhor
ideia de como os satélites que sobreviveram estao distribuidos, hd uma grande concentra-

cdo de corpos dentro de 100 2, a maioria por causa da distribui¢do inicial de embrides,
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Figura 25: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo

multi-sat-uni-1-h-01 em 10000 anos.
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Figura 26: Distribuicdo de massa por semieixo maior dos satélites formados no modelo
multi-sat-uni-1-h-01, apés 10000 anos. A regido em ciano representa a cavidade
interna no disco.
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uma vez que nao houve muita migracao nesse modelo. As massas dos satélites continuam
baixas comparadas com a massa dos satélites galileanos, o satélite mais massivo formado
nesse modelo tem massa M,,; ~ 3.5 x 1075 M.

A seguir vamos utilizar como referéncia os trabalhos de Lunine; Stevenson (1982) e
Miguel; Ida (2016), que como mencionados anteriormente indicam que a linha de gelo
para um dico circumplanetario em torno de Jupiter deve estar localizado em torno de 30
R, para adequar nosso modelo a essa especifica¢do utilizaremos h = (.15, o que nos da

o seguinte perfil de temperatura,

~1
T = 4902 <i> . (53)
R,

O novo perfil de temperatura é mostrado na figura 27.

Nossos proximos modelos serdao nomeados como se segue, os modelos multi-sat-—
—uni-i-h015 terdo as mesmas configuracdes iniciais dos modelomulti-sat-uni-
—i,onde i = 1,2, 3, porém utilizando h = 0.15.

Como vistono modelomulti-sat-uni-1-h-01, o aumento no valor de h faz com
que a taxa de migracdo dos satélites diminua, uma vez que o disco fica mais alto e menos
denso. A figura 28 mostra a evolucdo do semieixo maior dos embrides para os mode-
los multi-sat—-uni—-1-h015, multi-sat-uni-2-h015 emulti-sat—uni—
-3-h015. Como esperado, a taxa de migracdo dos embrides diminui quando compara-
dos com os respectivos modelos com i = 0.05, para todos os trés modelos apresentados
aqui os satélites sobreviventes internos estdo distribuidos entre 20 R; e 60 R, enquanto
que os mais externos se formaram depois da distancia de 80 R;. De maneira similar aos

modelos com h = 0.05 a evolug¢do dos embrides € determinada pelas multiplas colisdes
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Figura 27: Comparacao entre os perfis de temperatura para os discos com i = 0.05 (linha
roxa) e h = 0.15 (linha verde). A linha do gelo, onde 7" = 170 K, € mostrada pela linha

vermelha.
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Fonte: Produg¢do do préprio autor.

entre os embrides, especialmente no modelo multi-sat-uni-1h015 onde apenas
quatro satélites se formaram, no entanto nenhum tipo de ressonancia de primeira ordem
foi encontrada para essa familia de satélites. Para os outros dois modelos (multi-sat-—
-uni-2-h0l5emulti-sat-uni-3-h015), nés constatamos a formac¢do de quatro
e cinco satélites no grupo interno e dois satélites no grupo externo, ainda um pequeno nu-
mero de ressonancias de primeira ordem foram encontradas para os satélites localizados
no grupo interno para ambos os modelos.

A distribui¢do radial de massa final é mostrada na figura 29. Nos destacamos o au-
mento nas massas dos satélites formados, nos modelos multi-sat—-uni-1-h015 e
multi-sat-uni-3-h015 os satélites mais massivos sao tdo massivos quanto Gani-
medes enquanto que no modelo multi-sat-uni-2-h015 o satélite com mais massa
€ compardvel a lo.

O modelo multi-sat-uni-1-h015 foi capaz de reproduzir as massas dos satéli-
tes galileanos com grande precisao, onde lo foi reproduzido pelo primeiro satélite, Gani-
medes pelo segundo, Europa pelo terceiro e Calisto pelo quarto (ordenando os satélites
do mais interno para o mais externo). O tnico ponto € a posi¢do trocada entre os satélites
andlogos a Ganimedes e Europa, e o fato de que a posicao dos satélites ndo € exatamente
a posicao dos satélites galileanos.

Apesar da posi¢ao dos satélites formados nao reproduzir com precisdo a posi¢ao dos
satélites galileanos, o aumento no valor da razdo de aspecto do disco foi crucial para a
melhora dos resultados envolvendo a massa dos satélites, aqui nés conseguimos reprodu-
zir a massa dos satélites galileanos e mostrar que nossa abordagem utilizando simulacdes
de N-corpos € capaz de produzir satélites massivos quando a posi¢ao da linha do gelo foi

movida para aproximadamente 30 R;. Dessa forma, concluimos que modelos com uma
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Figura 28: Evolucdo do semieixo maior dos embrides para os modelos multi-sat-—
-uni-1-h015, multi-sat-uni-2-h015 e multi-sat-uni-3-h015 apds
10000 anos, respectivamente de cima para baixo.
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Figura 29: Distribui¢do de massa por semieixo maior dos satélites formados nos mode-

losmulti-sat-uni-1-h015, multi-sat—-uni-2-h015 e multi-sat-uni-

—3-h015 apds 10000 anos, respectivamente de cima para baixo.
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distribui¢do uniforme de gis e uma razao de aspecto i = 0.15 sdo os mais indicados pra
tratar o problema de formacao dos satélites galileanos.

6.2.5 Modelos Variando a Razao entre as Massa de Solidos e de Gas no Disco (Mo-
delosmulti-sat-uni-4 emulti-sat—-uni-4-h015)

Nas simulagcdes anteriores nds variamos a massa € o nimero de embrides e satelite-
simais sempre de forma a manter a razdo de massa de gds e s6lidos em 100. No en-
tanto, diferentes razdes de massa podem ser testados respeitando as prescricdes do mo-
delo MMSN. Aqui nés decidimos testar modelos com uma maior concentracado de so6lidos,
dessa forma, nds trabalharemos com um disco cuja razao de massa entre gds e s6lidos sera
10.

N6s simularemos dois modelos diferentes, o primeiro utilizando » = 0.05 (modelo
multi-sat—-uni-4) e o segundo utilizando ~ = 0.15 (modelo multi-sat-uni-
-4-h015), para isso tomaremos os modelos multi-sat-uni-1 e multi-sat-
-uni-1-h015 como base para as condi¢des iniciais, respectivamente. De maneira a
aumentar a concentracdo de sélidos, nés preservaremos a quantidade original de sélidos
e removeremos uma certa quantidade de gés do disco até que a razao de massa entre gis
e solidos se torne 10. Fazendo isso ainda estaremos considerando um modelo de massa
minima para o disco de sélidos. Diferentemente de Mosqueira; Estrada (2003b) e Estrada
et al. (2009), nés optamos por reduzir a densidade do gds em todas as partes do disco de
maneira igual, sem dar preferéncia a uma parte especifica do disco.

Na figura 30 n6s mostramos a evolucao do semieixo maior e da excentricidade para o
modelo multi-sat-uni-4. Com aredugdo da densidade do gés, a taxa de migragao
dos embrides € reduzida, de forma que o nimero de satélites € maior quando comparado
com 0 modelo multi-sat—-uni-1, ainda, os satélites foram formados nas partes mais
externas do disco. A presenca de multiplos satélites permitiu a formagdo de diversas
correntes de ressonancia, exce¢do feita ao satélite mais afastado todos os outros estao
presos em alguma forma de ressonancia. As ressonancias mais comuns encontradas sao
de primeira (2:1, 3:2, 4:3, 5:4 e 6:5), segunda (3:1 e 5:3) e terceira (5:2) ordens.

Um comportamento semelhante foi encontrado para o modelo multi-sat—-uni-
-4-h015 (figura 31), uma vez que o nimero de satélites formados é maior do que en-
contrado para o modelo multi-sat-uni-1-h015. As diferencas em compara¢do ao
que ocorreu no modelo multi-sat-uni-4 diz respeito as ressonancias encontradas,
enquanto que no modelo anterior diversas ressonancias de primeira ordem foram encon-
tradas, aqui apenas uma ressonancia de primeira ordem (3:2) entre o quarto € 0 quinto
ultimos satélites.

Na figura 32 mostramos a comparacao entre a distribui¢do final de satélites entre os
modelos multi-sat-uni-4 emulti-sat-uni-1 (painel superior) e entre os mo-
delosmulti-sat-uni-4-h0l5emulti-sat-uni-1-h015 (painel inferior).

Do painel superior vemos que as massas dos satélites para os dois modelos € compa-
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Figura 30: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
multi-sat—-uni-4 por 10000 anos.
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Figura 31: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
multi-sat-uni-4-h015 por 10000 anos.
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Figura 32: Comparagdo da distribuicao de massa por semieixo maior dos satélites entre

os modelos multi-sat—-uni-4 (circulos) emulti-sat-uni-1 (tridngulos) (painel

superior) e entre os modelos multi-sat-uni-4-h015 (circulos) e multi-sat-

-uni-1-h015 (triangulos) (painel inferior), apés 10000 anos.
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Fonte: Produgdo do préprio autor.

rdvel, em ambos 0s casos os satélites sdo menos massivos que Europa. Da comparacao
entre os modelos com h = (.15 temos que, apesar da formacdo de satélites massivos,
os satélites formados no disco com uma maior concentracdo de sélidos sao um pouco
menos massivos, possivelmente por causa da formacao de um satélite a mais. Ainda, os
satélites formados no modelomulti-sat-uni-4-h015 sdo melhor comparados com
os satélites formados no modelo multi—-sat-uni—-2-h015, onde cinco satélites sdo
formados.

6.2.6 Modelos Variando o Perfil de Distribuicio dos Embrioes (Modelos multi-
-sat-uni-5emulti-sat-uni-5-h015)

Até agora nds tratamos a distribuicao de embrides de forma que suas massas escalam
com 73/ A3/2_ no entanto essa distribui¢iio depende do perfil da distribuicio da densidade

do gés. Dessa forma, para distribui¢cdes uniformes a distribuicdo de embrides deveria
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Figura 33: Distribui¢do inicial de massa dos sélidos para os modelosmulti-sat-uni-
-5 emulti-sat-uni-5-h015. Pontos verdes representam os embrides enquanto
que os pontos em roxo representam os 2000 satelitesimais.
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Fonte: Adaptado de Moraes; Kley; Vieira Neto (2018).

ser diferente. De fora a cobrir esse topico, nessa se¢do simularemos dois modelos: o
primeiro utilizando o modelo multi-sat-uni-1 como referéncia (modelo multi-
—-sat-uni->5); e osegundo utilizando o modelomulti-sat-uni-1-h015 como re-
feréncia (modelomulti-sat-uni-5-h015), adnica diferenca € que a distribui¢ao de
embrides serd proporcional a r3 (KOKUBO; IDA, 2002; RAYMOND; QUINN; LUNINE,
2005; IZIDORO; MORBIDELLI; RAYMOND, 2014). A distribuicdo inicial de embrides
(e satelitesimais) é mostrada na figura 33, como a distribuicdo € mais ingreme do que as
anteriores a diferenca de massa entre os embrides mais massivo € menos massivo € maior
do que a mostrada nas distribui¢des anteriores.

Em ambos os modelos tratados aqui a migracdo dos embrides segue o mesmo padrao
dos modelos com densidade superficial uniforme. No modelo multi-sat—-uni->5 dois
grupos de satélites foram formados, o primeiro dentro de 10 R; e o segundo entre 30 e
35 R (painel superior da figura 34). O satélite mais interno estd localizado na borda da
cavidade interna e, provavelmente, foi esse satélite o responsével por bloquear a migragao
dos outros membros do grupo interno de satélites através da formacdo de correntes de
ressonancias. De acordo com nossos resultados as comensurabilidades de periodos mais
comuns sao 2:1 e 3:2. O grupo de satélites mais afastado é formado por dois satélites
menos massivos que nao conseguiram acompanhar a velocidade de migracao dos satélites
internos.

Quando utilizamos uma razdo de aspecto maior, h = (.15, apenas seis satélites so-
breviveram entre 13.5 Ry e 87 R; (painel inferior da figura 34) e apenas duas correntes
de ressonancias foram encontradas (ambas 3:2). Como dito anteriormente, a distribuicao
inicial dos embrides influencia fortemente no nimero de satélites formados ao final da

simulacao, no entanto a localizacao de tais satélites € um resultado do perfil uniforme de
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Figura 34: Evolu¢do do semieixo maior para os modelos multi-sat-uni-5 e
multi-sat-uni-5-h015 por 10000 anos, respectivamente de cima para baixo.
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densidade do gés e da altura do disco.

Na figura 35 mostramos a distribui¢do final dos satélites. Seguindo o padrao dos mo-
delos com densidade superficial uniforme, os satélites sdo mais massivos do que aqueles
das simula¢des com 3 = 3/2. Para o modelo multi-sat—uni->5 (painel superior da
figura 35) os satélites sdo mais massivos do que os satélites formados no modelomulti-
—-sat-uni-1, nesse caso o aumento na massa inicial dos satélites € um fator importante,
contudo os satélites formados ndo s@o mais massivos que lo.

No modelo multi-sat-uni-5-h015 as massas dos satélites sao maiores do que
as massas dos satélites formados em disco com 2 = 0.05 (painel inferior da figura 35).
E dificil comparar a massa dos satélites formados pelos modelos multi-sat—uni-5-
-h015 emulti-sat-uni-1-h015, uma vez que um nimero diferente de satélites
foi formado, de maneira andloga ao modelo multi-sat-uni->5 os satélites formados
quando o disco tem razdo de aspecto h = (.15, tem massas comparaveis apenas com lo,

mostrando a dificuldade de se formar satélites tdo massivos quanto Ganimedes.
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Figura 35: Distribui¢do de massa por semieixo maior dos satélites formados nos mode-
losmulti-sat-uni-5emulti-sat-uni-5-h015, apés 10000 anos, respectiva-
mente de cima para baixo. A regido em ciano representa a cavidade interna no disco.
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6.2.7 Sistemas de super Terras proximos vs Sistemas de multiplos satélites

A comparacdo entre a formacgao dos sistemas galileanos com a formacao dos planetas
do nosso sistema solar, ndo é algo novo, porém a melhor comparagdo pode ser encon-
trada entre planetas extrassolares. As super Terras proximas sdo planetas com massas
de ~ 107° — 10~* M, orbitando préximas da estrela hospedeira, com periodos orbi-
tais menores que 100 dias (MAYOR et al., 2011; HOWARD et al., 2012; PETIGURA;
HOWARD; MARCY, 2013). Acredita-se que as super Terras proximas foram formadas
em um disco protoplanetério e acretaram apenas materiais sélidos andlogo aos satélites
galileanos, ainda as super Terras tem a mesma razao de massa dos satélites jovianos (SA-
SAKI; STEWART; IDA, 2010).

Recentemente, estudos sobre super Terras proximas foram impulsionadas pela con-
firmacdo de sete planetas com tamanhos compardveis ao da Terra com periodos orbitais
bem pequenos no sistema de TRAPPIST-1 (GILLON et al., 2016, 2017), alguns deles
em ressonancia (LUGER et al., 2017). Estudos, como os de Ormel; Liu; Schoonenberg
(2017) e Izidoro et al. (2017), foram realizados a fim de encontrar um melhor entendi-
mento para a formagao e evolucdo de super Terras de maneira geral, utilizando correntes
de ressonancias como uma condi¢do para o problema.

O modelo proposto por Izidoro et al. (2017) mostra a possibilidade de formacdo de
multiplos planetas proximos da estrela central em ressonincia € como essa ressonincia
pode ser quebrada devido a instabilidades advindas da dissipacao da nébula gasosa. Com-
parando esses resultados com os nossos, em particular os resultados do modelo multi-
—-sat -3, ndés vemos que a formacdo das correntes de ressonincias em um sistema com
multiplas super Terras também € encontrada em sistemas com vdrios satélites proximos
um do outro. Izidoro et al. (2017) apontou que a dissipacdo da nébula gasosa induz ins-
tabilidades no disco fortes ao ponto de quebrar as correntes de ressonincia, causando
diversas colisdes entre os planetas. Esse tipo de comportamento ndo foi encontrado para
satélites, uma vez que a evolugdo do sistema foi finalizada com os satélites ainda em
ressonancia. A configuragdo ressonante final dos satélites pode ser uma consequéncia da
pequena massa desses corpos. Ainda, a alta excentricidade apresentada pelas super Terras
em ressonancia foi similar ao que foi encontrado para satélites.

Apesar das similaridades nos modelos e resultados, € importante enfatizar que para
sistemas com super Terras a turbuléncia no disco pode desempenhar um papel importante,
enquanto que para satélites essa turbuléncia € muito pequena. Nessa se¢do nds estamos
comparando a evolucao dindmica de satélites e super Terras, nés ndo estamos propondo
que todo o processo de formagio seja o mesmo. E sabido que a composicio dos satélites e
das super Terras podem ser muito diferentes, o que quer dizer que os discos nos quais eles
se formaram eram muito diferentes, no entanto, a migracdo em dire¢do ao corpo central,
a formacao préxima do corpo central e as correntes de ressonancias indicam que satélites
e super Terras podem ter experimentado processos de evolucdo similares. Se isso for

verdade, os resultados para formacdo de satélites em discos circumplanetarios poderiam
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ser utilizados para estudar a formacdo de super Terras em um disco protoplanetirio em

uma escala diferente e vice-versa.

6.2.8 Sumario dos Resultados

Na tabela 3 nds apresentamos um rapido sumario dos nossos resultados com o nu-
mero de satélites formados, o intervalo final de semieixo maior, massa € excentricidade
dos satélites e o nimero de ressonancias de primeira ordem encontradas. Os modelos

apresentados em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) aparecem com os nomes sublinhados



Tabela 3: Sumadrio dos nossos resultados. Onde a, M e e sdo os intervalos de valores para o semieixo maior, massa e excentricidade dos satélites
e na ultima coluna o nimero de satélites em ressonancias de primeira ordem (2:1, 3:2, 4:3, 5:4, 6:5 e 7:6). Os modelos apresentados em Moraes;
Kley; Vieira Neto (2018) aparecem com os nomes sublinhados e na primeira linha sdo apresentados os dados atuais dos satélites galileanos

Models Satélites a M e 1° ordem MMR
Ry 1075MJ

Galileanos 4 5.90-26.4 25-738 0.0015 - 0.010 3
4-sat-1 4 4.31-23.3 2.5-7.8 0.0001 - 0.0005 3
4-sat-2 4 4.31-23.3 2.5-7.8 0.0001 - 0.0005 3
multi-sat-1 4 652-1384 1.1-3.0 0.0075 - 0.02 3
multi-sat-2 5 46.9 - 74.6 1.1-24 0.011 -0.029 4
multi-sat-3 13 299-296 0.67-2.5 0.004 - 0.11 12
multi-sat-1-b05 14 6.16-769 0.85-2.52 0.01 -0.048 11
multi-sat-1-bl 15 2.35-102.3 0.58-1.75 0.0015-0.044 12
multi-sat—-uni-1 5 6.35-46.0 0.83-3.1 0.0002-0.026 2
multi-sat—-uni-2 7 2.12-140 0.76-5.3 0.0005 - 0.043 6
multi-sat-uni-3 8 191-137 0.82-32 0.0013 - 0.07 6
multi-sat-uni-4 11 243-143.0 1.09-3.3 0.004 - 0.06 10
multi-sat-uni->5 7 225-355 0.88-4.7 0.0004 -0.028 2
multi-sat-uni-1-h010 10 145-160.7 0.92-3.5 0.015-0.103 8
multi-sat-uni-1-h015 4 17.0-454 2.36-6.97 0.01 - 0.095 0
multi-sat—-uni-2-h015 7 20.8-134.0 0.61-4.92 0.022 - 0.15 4
multi-sat-uni-3-h015 6 14.8-101.0 1.76-6.29 0.115-0.036 3
multi-sat—-uni-4-h015 6 26.2-146.1 091-5.3 0.011 - 0.056 1
multi-sat-uni-5-h015 6 13.5-87.0 1.82-4.42 0.012-0.12 2

Fonte: Adaptado de Moraes; Kley; Vieira Neto (2018).
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Tabela 4: Parametros das simula¢gdes. Cada coluna indica: o nome do modelo, a compo-
sicdo do disco, o raio minimo do disco (7,,,), 0 raio maximo do disco (7,4,), O nimero
de corpos no disco e se os efeitos do Sol sdao considerados ou ndo.

Modelos Disco Tmin | Tmaz | CoOrpos | Sol ‘
Ry | Ry
nbody-disc-wstar—1 Satelitesimais 2.25 170 2000 SIM
nbody-disc-wostar—1 Satelitesimais 2.25 170 2000 NAO

nbody-disc-wstar-2 Satélites 225 150 4 SIM
Fonte: Producdo do préprio do autor.

6.3 EFEITOS DO SOL EM UM DISCO DE PARTICULAS EM UM DISCO JO-
VIANO MASSIVO

Em nossos modelos anteriores nds ndo consideramos os efeitos do Sol sobre o sistema.
Espera-se que esses efeitos ndo sejam tdo relevantes para a formacdo de um sistema de
satélites préximo de Jupiter, por causa da separacdo entre o Sol e Jupiter e porque esses
satélites estdo sendo formados bem no interior da esfera de Hill do planeta. De toda
maneira € importante tentar medir esses efeitos de modo a estar certo sobre negligencia-

los.

6.3.1 Modelagem do Problema

Para esse experimento, nés consideraremos dois casos. No primeiro nds simularemos
um disco composto apenas de satelitesimais para verificar a resposta desses pequenos
corpos a influéncia do Sol. No segundo caso nds simularemos satélites com a massa dos
satélites para checar se a influéncia do Sol é relevante para a evolugdo de satélites uma vez
que eles ja sdo massivos. Um resumo dos parametros de nossas simulacdes ¢ mostrado
na tabela 4. Para os modelos nbody-disc-wstar-1 e nbody-disc-wostar-1
os satelitesimais tem todos a mesma massa, , My, = 0.01 x 107> M, estdo em Orbitas
circulares e coplanares, suas longitudes foram aleatoriamente escolhidas entre 0° and 360°
e os outros elementos orbitais foram todos tomados como zero. As condi¢des iniciais do
modelo nbody-disc-wstar-2 sdo as mesmas do modelo 4-sat—-2 com a adi¢do

dos efeitos da estrela.

6.3.2 Efeitos do Sol em um Disco de Satelitesimais em torno de Jupiter (Modelos
nbody-disc-wstar-1 e nbody-disc-wostar-1)

Em nossos dois modelos, nbody-disc-wstar-1 e nbody-disc-wostar-1,
as mesmas condicdes iniciais foram estabelecidas, de forma que as diferencas entre um
sistema e outro se deve unicamente aos efeitos do Sol. Assim como em nossas simulagdes

anteriores, nos utilizamos o pacote numérico Mercury, adicionando o arrasto aerodina-
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mico devido a nébula gasosa. Foram distribuidos 2000 satelitesimais de mesma massa em
um disco de 20 R; até 170 R (tabela 4.

Nas figuras 36 e 37 sdo mostradas a evolucao dos satelitesimais por 0, 5000 e 10000
anos para os modelos nbody-disc-wostar-1 e nbody-disc-wstar—1, respec-
tivamente. Comparando os dois modelos vemos que ndo had grande diferenca entre os
resultados encontrados, pois tanto as bordas interna e externa do disco sdo preservadas,
o que indica que a migracdo dos satelitesimais foi minima e os efeitos do Sol pouco
contribuiram e podem ser negligenciados. De forma que nossas conclusdes ndo sejam
enviesadas pela massa e tamanho dos satelitesimais, no préximo topico vamos simular

corpos maiores pra atestar se os efeitos do Sol podem ou ndo ser negligenciados.

6.3.3 Efeitos do Sol em um Satélites Massivos em torno de Jupiter (Modelos nbody-
—disc-wstar-2)

Nesta secao nds testaremos o modelo 4—sat -2 com os efeitos do Sol, nés tomamos
esse modelo porque envolve satélite massivos em Orbitas excéntricas e ndo coplanares.
N6s lembramos ao leitor que no modelo 4-sat -2 foi mostrado que altas excentricidades
e inclinacdes sdo amortecidas devido as prescri¢des apresentadas nas equagdes 46 e 47,
tal que a migracdo dos satélites ndo € afetada por essa configuracdo inicial (se¢io 6.2).

Na figura 38 é mostrada a comparagdo para o semieixo maior, excentricidade e incli-
nacdo entre os modelos 4-sat-2 e nbody-disc-wstar—-2. Assim como no caso do
disco de satelitesimais, comparando os modelos com e sem os efeitos do Sol, mostramos
que tais efeitos sdo minimos. As prescri¢des para o amortecimento da excentricidade e da
inclinacdo nao sdo afetados e os satélites reproduzem o comportamento apresentado no
modelo 4-sat-2.

De maneira geral, nossos resultados mostram que os efeitos do Sol sobre satelitesimais
e satélites massivos nao sao relevantes para a evolugdo desses corpos. Dessa maneira, os
resultados apresentados neste capitulo ndo perdem validade pelo fato de negligenciarmos
os efeitos da estrela. NGs enfatizamos que os testes feitos nesse capitulo levam em conta
apenas os efeitos da estrela sobre o disco de sélidos, esses efeitos podem ser diferentes
quando aplicados sobre o disco de gds. No capitulo a seguir vamos utilizar modelos

hidrodindmicos para cobrir esse ponto.

6.4 CONSIDERACOES FINAIS

Em nossos modelos de N-corpos nés estudamos a formacdo dos satélites galileanos
desde sua fase embrionaria. Para isso, além dos embrides, foram adicionados satelitesi-
mais distribuidos em um disco de s6lidos que englobava os embrides. NGs mostramos,
a partir dos modelos multi-sat—-1, multi-sat-2 emulti-sat-3, que a distri-
buicdo inicial dos embrides e sua massa contribui diretamente para o nimero de satélites

formados ao final da simulacdo. Ainda, encontramos que a distribui¢do de densidade
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Figura 36: Evolucao do disco de satelitesimais para o modelo nbody-disc-wostar—

-1 ap6s 0, 5000 e 10000 anos, respectivamente de cima para baixo.
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Figura 37: Evolucao do disco de satelitesimais para o modelo nbody-disc-wstar-1
apods 0, 5000 e 10000 anos, respectivamente de cima para baixo.
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Figura 38: Evolucdo do semieixo maior, excentricidade e inclina¢do dos satélites para
os modelos 4—-sat—-2 (linhas) e nbody-disc-wstar-2 (pontos) ao longo de 10000
anos, respectivamente de cima para baixo.

Excentricidade Semieixo maior (R )

Inclinacao (Graus)

120

100

80

60

40

20

lo

Europa
Ganymede
Callisto

e
LI,
®oee
LY
"‘"oo..ooooooococooo.oooooo

0.11

0.1
0.09
0.08
0.07
0.06
0.05
0.04
0.03
0.02
0.01

2000 4000 6000 8000 10000
Tempo (Anos)

lo

Europa
Ganymede 1
Callisto i

2000 4000 6000 8000 1 0600
Tempo (Anos)

lo

Europa
Ganymede 1
Callisto i

2000 4000 6000 8000 10000
Tempo (Anos)

Fonte: Producdo do préprio autor.



107

superficial do gis quando tem uma dependéncia radial do tipo ¥ o /2, favorece a co-
lisdo dos embrides mais proximos do centro do sistema com o planeta, fazendo com que
apenas os embrides localizados mais distantes do corpo central se tornem satélites. No
caso da simulagdo multi-sat-3 vale um destaque para a formagdo de vdrios satélites
pouco massivos em ressonancia, a maioria de primeira ordem, préximos a cavidade in-
terna do disco, tal comportamento nos fez lembrar dos estudos envolvendo super Terras,
dessa forma buscamos tragar alguns paralelos entre os dois sistemas, satélites e planetas,
de forma que as similaridades entre um e outro pudessem ser um sinal de que em ambos
0s casos 0s sistemas passaram por processos similares de evolucdo. Essas similaridades
entre a formacao de satélites e super Terras podem ser estudadas no futuro, partindo agora
do ponto de vista das super Terras.

Uma vez que os modelos como uma grande dependéncia radial na densidade super-
ficial de gds produzia muitas colisdes com o corpo central, nés decidimos diminuir essa
dependéncia simulando modelos com 5 = 1,1/2 e 0. Nossos resultados indicaram que
quanto menor a dependéncia radial na densidade superficial do disco gasoso melhor foi a
reproducdo da migracdo de candidatos a satélites galileanos, de forma que quando foi uti-
lizada um perfil de densidade uniforme para esse disco os embrides localizados na parte
externa do disco foram capazes de migrar internamente no disco, tal que esses corpos
passaram a ser bons candidatos a satélites. Junto com a migragdo, a massa dos satéli-
tes sobreviventes também foi beneficiada com essas mudangas no perfil de densidade,
especialmente quando foi utilizado um perfil de densidade uniforme, no modelo multi-
—-sat-uni-2, por exemplo, satélites tdo massivos quanto lo e Calisto foram formados.
No modelomulti-sat-uni-1 foram formados exatamente quatro satélites, porém es-
ses satélites eram pouco massivos, mas nesse modelo foi mostrado que um satélites tao
massivo quanto Ganimedes foi formado, no entanto esse corpo acabou colidindo com o
corpo central antes do final da simulagdo.

Uma vez que os resultados utilizando um perfil de densidade superficial uniforme para
o gas foram positivos, decidimos por tomar essa distribuicdo como padrao para as nossas
simulagdes. Um dos problemas nos nossos primeiros modelos era a questdo da tempe-
ratura no disco, que até entdo era muito baixa. Para encontrar um perfil de temperatura
compativel com um disco circumplanetario em torno de Jupiter, nés decidimos mudar a
altura do disco por meio de sua razdo de aspecto, h. A partir das equagdes 36 e 37 é facil
ver que ao se alterar a razao de aspecto o disco se tornard mais quente ou mais frio depen-
dendo do valor escolhido. O valor que nos rendeu os melhores resultados foi & = 0.15,
esse valor foi escolhido baseado nos trabalhos de Lunine; Stevenson (1982) e Miguel;
Ida (2016) que argumentaram que a linha do gelo em um disco joviano deveria estar
inicialmente localizado a cerca de 30 R; do planeta. Nos modelos multi-sat-uni-
—-1-h015, multi-sat—-uni-2-h015 e multi—-sat-uni-3-h015, obtivemos a
formacdo de sistemas de satélites com massas compardveis aos satélites galileanos, com

destaque para 0o modelomulti-sat-uni-1-h015, o qual apresentou os melhores re-
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sultados reproduzindo com extrema precisdo a formacdo de quatro satélites com massa
muito similar aos satélites jovianos. Apesar da posicdo dos satélites ndo ser a mesma
dos satélites galileanos € inegdvel que ao aumentar a altura do disco nosso modelo ficou
melhor.

Em grande parte das simulacdes apresentadas nds seguimos a razdo da massa de gis e
solidos proposta pelo modelo MMSN, tal que My,s/ Mo = 100, porém outras razdes
de de massa podem ser testadas, assim, nos modelos multi-sat-uni-4 e multi-
—-sat-uni-4-h015, foi utilizada uma razdo de massa igual a 10, a expectativa era que
com o aumento da propor¢do de s6lidos no disco os satélites se tornariam mais massivos,
porém o que se viu foi a formacdo de varios corpos pouco massivos em um disco com
h = 0.05, quando foi utilizado um disco com razdo aspecto i = (.15 houve um aumento
na massa dos satélites, mas nada que deva ser creditado ao aumento da razdo de massa.
Os corpos formados nesses modelos estdo mais afastados do corpo central devido a quan-
tidade menor de gds no disco. Nossos resultados ndo apontam nenhuma vantagem para
a utilizacdo de um disco com maior concentragdo de sélidos em detrimento da quanti-
dade de gés, quando isso € feito a probabilidade de satélites se formarem em regides mais
externas do disco aumenta, o que nao é desejado.

Nossos resultados indicam que um disco favordvel para a formagao de satélites simila-
res aos satélites galileanos deve ter uma distribuicdo uniforme para a densidade superficial
de gas, uma distribui¢do de temperatura tal que a linha do gelo esteja localizada por volta
de 30 R; do corpo central, uma razdo de massa entre gas e solidos por volta de 100 e uma
distribuicdo de massa para os embrides que aumenta proporcionalmente a sua distncia
do planeta. Ainda, as prescri¢cdes para a migracao do tipo I e os amortecimentos da excen-
tricidade e inclina¢do dadas por Cresswell; Nelson (2008) se mostraram suficientes para
modelar os efeitos da nébula gasosa sobre os corpos, de forma que, quando utilizada uma
distribui¢do uniforme de gés, os satélites mais externos conseguiram migrar o suficiente
para interagir com os satélites mais internos. Nossos resultados ainda apontam que os
processos de formacdo de sistemas de satélites e de super Terras podem estar, de alguma
maneira, conectados, tal que o estudo da formacdo de satélites em um disco circumplane-
tario seria um caso particular da formacao de super Terras em um disco protoplanetario
em uma escala menor.

Ainda utilizando simulagdes de N-corpos nds tentamos medir os efeitos do Sol sobre
um disco de satelitesimais e sobre alguns satélites massivos ja formados. Nesses casos,
Jupiter continuou como sendo o corpo central na simulagdo, enquanto que o Sol foi in-
tegrado como um corpo qualquer muito massivo em Orbita circular ao redor do planeta
gigante. Em ambas as simulagdes os corpos pouco ou nada foram afetados pela presenca
do Sol, de forma que a estrutura do disco de satelitesimais foi mantida intacta e os satélites
massivos continuaram migrando sem nenhum tipo de influéncia da estrela. Assim, con-
cluimos que para as simula¢des de N-corpos os efeitos do Sol podem ser negligenciados

sem nenhuma perda de confiabilidade nos resultados. Esse resultado ndo pode ser genera-
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lizado de maneira pouco cuidadosa para o caso hidrodinamico, uma vez que sio sistemas
completamente diferentes, até por isso esse tipo de simulagdo também foi realizada neste
trabalho.
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7 MODELOS HIDRODINAMICOS PARA FORMACAO DE SATELITES

Neste capitulo abordaremos o problema da formagao e evolucdo dos satélites galilea-
nos a partir da abordagem hidrodinamica. Diferentemente do que ocorre nas simulacdes
de N-corpos, em um cendrio hidrodinAmico ndo sdo necessarias prescricdoes analiticas
para o amortecimento da excentricidade e semieixo maior dos satélites, dessa forma a
migracdo dos satélites seria reproduzida de maneira precisa. Ainda, é possivel obter a
resposta do disco gasoso a presenga desses corpos.

Como limitantes para o uso de integragdes hidrodindmicas temos que, o tempo com-
putacional gasto em simulagdes hidrodinamicas €, em geral, muito maior do que o tempo
gasto em simulagdes de N-corpos. Para contornar esse problema € preciso fazer um ba-
lanco entre resolucdo e tempo computacional, o0 FARGO trabalha com uma malha bi-
dimensional que pode ser refinada de forma a aumentar a resolucdo (precisao) dos re-
sultados. Porém, quanto mais fina a malha for, maior o tempo computacional gasto,
dessa forma, em nossas simulagdes, procuramos encontrar determinadas configuracdes
de malha que fizessem a simulagdo ser vidvel computacionalmente e nos desse resultados
confidveis.

Em nossas simulacdes hidrodindmicas ndo abordaremos o caso de acrecdo por parte
dos satélites, primeiramente porque os satélites ndo acretam gés e sim material s6lido o
que € dificil de se simular hidrodinamicamente, outro problema € o tempo de acrec¢do
dos satélites, como visto no capitulo 6 os satélites podem levar de 2000 a 4000 anos para
acretar sua massa final e simulagdes hidrodinamicas por todo esse periodo de tempo sao
invidveis. Assim, decidimos nos concentrar no estudo da interacdo do disco de gis com

satélites j4 massivos.

7.1 SISTEMA E DISCO CIRCUMPLANETARIO

Nessa secao descreveremos o sistema com o qual vamos trabalhar e as principais ca-
racteristicas de um disco circumplanetdrio composto apenas de gés ao redor de Jupiter,
embora diversos parametros tenham sido variados nos modelos apresentados nas proxi-
mas secoes, aqui iremos descrever o que serd o nosso disco circumplanetario padrao.

N6s trabalharemos em um sistema planetocéntrico onde um corpo com as caracteris-
ticas de Jupiter € colocado no centro do sistema. O disco circumplanetdrio em torno do
planeta se estenderd desde 2.25 Ry até 150 R ; e serd composto apenas por gas. O satélites

massivos e embrides serdo imersos nesse disco gasoso e estardo sujeitos a influencia gra-
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vitacional do planeta, as intera¢cdes mutuas, ao arrasto gasoso €, na maioria dos casos, aos
efeitos provenientes do Sol. Uma vez que o sistema é centrado em Jupiter, o Sol apare-
ceria como um corpo extremamente massivo girando ao redor de Jupiter 2 uma distancia
de 5.2 UA, porém integrar um corpo tao distante da regido que se deseja estudar pode ser
muito custoso computacionalmente, pensando nisso nds nio integraremos a 6rbita do Sol
ao redor de Jupiter, mas sim adicionaremos seus efeitos ao potencial gravitacional.

Para descrever as equagdes de movimento do nosso sistema, nds utilizaremos coor-
denadas cilindricas (R, 6, z) com a origem do sistema sendo o planeta central. Como
estamos trabalhando com um disco bidimensional, a velocidade no disco sera dada por
U = (vg, vg,0), onde vg e vy denotam a velocidade radial e a velocidade tangencial, res-
pectivamente. A velocidade angular do material no disco serd {2 = vy /7, onde assume-se
que o eixo de rotacdo coincide com o eixo vertical de rotacao do sistema de coordenadas,

assim as equacdes de movimento verticalmente integradas sdo (NELSON et al., 2000)

oy =
— =0 54
o+ V- (50) (54
d (Xvg) Yvs  OP 0P
AR 3 =~ _
or TV ) =t - gp Yt i
0 (Xvg) Yvgvg 10P X 09
2\l ) — - _ =
oe HV N = =5 - 5ag ~Rag Hm
+o00
onde ¥ € a densidade superficial do gds dada por ¥ = [ pdz, com p sendo a densi-

dade volumétrica, P € a pressao verticalmente integrada, fr e fy sdo as forgas viscosas
por unidade de 4rea na direcao radial e tangencial respectivamente e ¢ é o potencial gra-
vitacional. A primeira equagdo dada por 54 € a equacdo da continuidade verticalmente
integrada enquanto que as outras duas equagdes sdo as componentes radial e tangencial
do momento, apesar de ndo ser apresentado aqui a demonstragdo das trés equagdes acima
sdo relativamente simples e podem ser encontradas em diversos livros como por exemplo,
Maciel (2005) e Milne-Thomson (2013). O potencial gravitacional ® utilizado sentido

por um satélite de massa M, e posi¢do 7 serd dado por,

b= _ T T (55)
" (17 =72 +r2)2 s
dM (7 GM,  GM,
+G/ /gT)F - T
s T r —r.| r

onde M, e M, sdo as massas do planeta central, e do Sol, respectivamente, dM (") é um
elemento de massa do gés, r, € a distancia do Sol ao centro do sistema, 7, € uma distancia
chamada raio de suavizacdo, utilizado para evitar divergéncias no cdlculo do potencial
para quando o satélite colidir com o corpo central, em nosso trabalho r,,, = 0.6 H, onde
H ¢ a altura do disco (esse parametro serd discutido mais a frente). Na equagdo 55 o

primeiro termo corresponde a atragdo gravitacional devido ao corpo central, o segundo
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termo € devido aos satélites, o terceiro termo corresponde aos termos indiretos devido aos
satélites, o quarto termo leva em consideragdo a forga gravitacional devido ao disco, onde
a integral € avaliada na superficie do disco, por fim o quinto e sexto termo carregam 0s
efeitos do Sol. Em simulac¢des onde os efeitos do Sol sdo negligenciados ou o préprio Sol
¢ integrado como um corpo no sistema os ultimo dois elementos sd@o suprimidos.

Em nossos modelos os corpos imersos no disco circumplanetario evoluem sob os efei-
tos da atracdo gravitacional do corpo central, da atracdo mutua entre os satélites, da pre-
senca do Sol (em alguns casos) e do arrasto gasoso causado pela interacdo com o disco
circumplanetdrio, de forma que a equacao de movimento de um corpo k pode ser escrito
como,

dt? Plre?

d*7 Tk Th — T T
—t—_GgMm My ———= Mi— 56
Fe MR R T R ) 9

—G(MM—FM* " >_ﬁq)d

e = |7l

onde ®, € o potencial gravitacional do disco, dado por,
S(r dM (77
CIDd:—G/H,(—TZdF'—FG/&F-F’. (57)
g |7 — 7] s ™

Novamente, quando os efeitos do Sol forem negligenciados ou o Sol for de fato integrado
no sistema o quarto e quinto termos da equacdo 56 serdo suprimidos. Comparando as
equagdes 56 e 38 (equacdo do movimento para o modelo de N-corpos) vemos que a grande
diferenca, quando os efeitos do Sol sdo negligenciados, estd no potencial gravitacional
devido ao disco, no modelo de N-corpos foram utilizadas prescri¢des para simular esse
termo e levar em consideragdo os amortecimentos no semieixo maior € na excentricidade
dos corpos, aqui poderemos medir esses efeitos de maneira precisa avaliando as integrais
de superficie descritas na equacao 57.

Uma vez que descrevemos o sistema e as equagdes responsdveis pela evolucdo do
movimento do gas e dos corpos imersos no disco vamos voltar nossas atencdes para as
caracteristicas do disco circumplanetdrio. Sendo assim, comecaremos pela densidade
superficial do disco, seguindo os modelos para formagao do sistema solar, utilizaremos a

seguinte lei de poténcia para a distribuicao do disco,

r

X(r) =X (E))_ﬁ (58)

onde .y € a densidade inicial em Ry, Ry = 150 R; é o tamanho efetivo do disco circum-
planetério e [ é o perfil de densidade local. A equacdo 58 é andloga a equacgdo 32 que
descrevia a densidade superficial do disco gasoso utilizado nas simulagdes de N-corpos.

Em nossos modelos variaremos o valor da densidade superficial inicial, de modo a variar
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a massa total do disco, uma vez que,

M,y = 27 / X(r)dr, (59)

Tmin

Outro parametro a ser variado € o indice que determina o perfil da distribui¢do de den-
sidade superficial, . A partir de nossos modelos de N-corpos foi possivel ver que a
formacdo de satélites massivos proximos da regido dos satélites galileanos é favorecida
quando a distribui¢do de densidade é uniforme, assim como feito para os modelos de N-
corpos, assumiremos 5 = 3/2 como o valor padrio para nossas simulagdes a menos que
seja dito o contrdrio.

Para modelar a viscosidade do disco utilizaremos o prescri¢cdo o de Shakura; Sunyaev
(1973), tomaremos esse valor como sendo constante em todas as nossas simulacdes. To-
maremos « = 4 x 10~° em acordo com o valor encontrado por Stoll; Kley (2014); Stoll;
Kley; Picogna (2017); Stoll; Picogna; Kley (2017) e com a previsao da auséncia de zonas
onde MRI é ativo (TURNER; LEE; SANO, 2014; Fulll et al., 2014, 2017), esse mesmo
valor foi utilizado em nossos modelos de N-corpos.

De acordo com nossas simulagdes de N-corpos a razdo de aspecto do disco tem papel
fundamental na migracdo dos satélites, e nossos resultados mostraram que h = 0.15 é o
valor mais indicado quando se deseja reproduzir sistemas de satélites tdo massivos quanto
os satélites galileanos, o perfil de temperatura produzido por essa razao de aspecto esté
de acordo com os resultados de Szuldgyi et al. (2016) que mostram que a temperatura
préximo de Jupiter dever ser maior que 2000 K (figura 27). Para os modelos hidrodina-
micos comegaremos adotando como padrdo o valor 2 = 0.05 e em seguida exploraremos
valores mais altos para comparar e verificar se em um cenério hidrodinamico o padrao
encontrado nos modelos de N-corpos se mantém.

Por fim, utilizaremos em nossos modelos as trés condi¢cdes de contorno vistas na se¢ao
3.7 para a borda interna do disco, enquanto que material podera fluir livremente pela borda
externa. Como padrdo definiremos a borda interna do disco como padrao e utilizaremos
as outras condi¢Oes de contorno para comparar e ver qual € a mais adequada para o nosso

problema.

7.2 EFEITOS DO SOL EM UM DISCO DE GAS AO REDOR DE JUPITER

Nosso primeiro estudo se concentrard em estudar a reacdo de um disco circumplane-
tario massivo ao redor de Jupiter a presenca do Sol. Para os modelos apresentados aqui,
a presenca de satelitesimais e satélites foi negligenciada. Na tabela 5 apresentamos os

modelos utilizados nessa se¢do e um resumo dos parametros que foram variados.
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Tabela 5: Parametros das simulagcdes. Cada coluna indica: o nome do modelo, a grade
utilizada, o raio minimo do disco (7,,,;,), 0 raio méximo do disco (7,4.), @ condi¢do de
contorno interna do disco (CCI) e se os efeitos do Sol sdo considerados ou nio.

Modelos Grade Tmin | Tmaz CCI Sol
NR X N9 RJ RJ
hydro-disc-wostar—-1 384 x 128 2.25 150 ABERTA NAO
hydro-disc-wstar—-1 384 x 128 225 150 ABERTA SIM
hydro-disc-wostar-2 384 x 128 2.25 150 RIGIDA NAO
hydro-disc-wstar-2 384 x 128 225 150 RIGIDA SIM
hydro-disc-wstar—-3 700 x 700 2.25 150 ABERTA SIM

Fonte: Producao do préprio autor.

7.2.1 Comparacao Modelos hydro-disc-wostar—1ehydro-disc-wstar-1

Comecamos nossa andlise pelos modelos hydro-disc-wostar-1ehydro-disc-—
-wstar—1, nesses dois modelos a grade utilizada foi (Ng, Ny) = (384, 128) de modo
que a resolucdo fosse suficiente para a analise dos resultados e compativel com nossos re-
cursos computacionais, também foram utilizadas condi¢des de contorno abertas na borda
interna do disco, de modo que o gés poderia fluir normalmente em direcao ao planeta.
Aqui o Sol € simulado como um corpo de uma massa solar, localizado a 5.2 UA em 6rbita
circular ao redor do planeta.

Na figura 39 mostramos a evolu¢do da distribuicao radial da densidade superficial apos
0, 50, 100 e 150 anos. Podemos ver que a distribuicdo de materiais ndo muda muito para
distancias maiores que 20 R ;. As principais mudancas no perfil de densidade acontecem
nas regides mais internas do disco (< 20R;) por causa da interagdo gravitacional com
o corpo central. E possivel notar uma queda na densidade préximo ao planeta, porém
nao € possivel identificar o tipo de estrutura formada no disco olhando apenas para a
distribuicdo radial de gds. Por esse motivo apresentamos as figuras 40 e 41 com a evolugao
do densidade do sistema para os modelos hydro-disc-wostar-1e hydro-disc-
-wstar—1, respectivamente.

Como esperado, para o modelo sem os efeitos do Sol um disco denso € preservado
perto do planeta, sem mudancgas relevantes no perfil de densidade do restante do disco.
Quando os efeitos da estrela sdo adicionadas, o disco denso em torno do planeta é con-
traido e variacdes na densidade do disco aparecem, por conta da resposta do disco a pre-
senga do Sol. Essa contracdo no disco de material proximo do planeta abre uma pequena
falha no disco circumplanetério préximo de 5 R, tal que o disco circumplanetdrio fica
dividido em duas regides, uma mais densa proxima do planeta e o restante do disco com
uma densidade de gds bem menor. A primeira vista, parece que essa falha poderia, even-
tualmente, bloquear o fluxo de material vindo da parte externa do disco. Mais a frente
investigaremos se essa falha é real ou apenas um efeito devido a fatores numéricos, no

caso de ndo ser um evento puramente numérico analisaremos suas implicacdes fisicas.
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Figura 39: Evolucdo da distribuicdo radial da densidade superficial para os modelos
hydro-disc-wostar—1 (linharoxa) e hydro-disc-wstar—1 (linha verde) apds
0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo, respectivamente.
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Figura 40: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro—
—disc-wostar-1,apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente.
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Fonte: Producdo do préprio autor.

Nossos resultados indicam que os efeitos do Sol sobre o disco seriam relevantes apenas
nas proximidades do planeta, porém mais simulacdes com outras condi¢des de contorno
sd0 necessdrias, uma vez que as condicdes de contorno internas abertas podem ter ajudado
a gerar a falha perto do planeta (comunicacao privada com Wilhelm Kley), dessa forma
para os modelos hydro-disc-wostar—2 e hydro-disc-wstar—2 vamos testar
condig¢des de contorno rigidas para a borda interna, tal que nenhum fluxo de material para
Japiter seja permitido.

7.2.2 Comparacao Modelos com Condicoes de Contorno Abertas e Rigidas

A abertura de uma falha préxima da borda interna do disco nos chamou atencao por, de
certa forma, dividir o disco circumplanetario em um disco interno e um disco externo, tal
estrutura pode ter sido causada pelas condi¢des de contorno internas. Quando se utiliza
condig¢des de contorno abertas, material pode fluir para o planeta, o que pode causar uma
baixa densidade na parte interna do disco e, consequentemente, criar uma estrutura pare-
cida com uma falha no disco. Uma vez que n6s mudamos essas condi¢des de contorno
para rigidas, o material que atinge a borda interna do disco fica parado nessa regido, de
forma que espera-se que a densidade do disco interno para os modelos hydro-disc—
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Figura 41: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro-—
—disc-wstar-1, apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente.
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-wostar-2 e hydro-disc-wstar-2 seja maior do que a encontrada nos modelos
com condig¢des abertas.

Nas figuras 42 e 43 comparamos a distribui¢do radial de densidade para os modelos
com condig¢des abertas e rigidas para os casos onde os efeitos da estrela sdo considerados
ou ndo. A unica diferenca relevante entre os modelos aparece na borda apenas na borda
interna, hd uma concentragdo maior de material nessa regido nos modelos com bordas fe-
chadas, obviamente esse material fluiu na dire¢do planeta nos modelos com bordas aber-
tas, esse comportamento ja era esperado, porém o fato de que o restante da distribuicao
ndo foi afetada faz com que a falha encontrada nos modelos hydro-disc-wostar-1
e hydro-disc-wstar—1 seja novamente aberta.

Para verificar como a estrutura do disco todo evoluiu nos modelos hydro—-disc—
-wostar-2 e hydro-disc-wstar-2, nds apresentamos as figuras 44 e¢ 45. Com-
parando essas figuras com as figuras 40 e 41, vemos que as estruturas dos discos sdao
praticamente as mesmas, quando os efeitos do Sol sdo acrescentados a falha € aberta no
disco e temos assim dois regides separadas no disco circumplanetdrio. Se essa falha real-
mente existir, podemos imaginar que a migracao dos satélites galileanos, desde as partes
mais externas do disco, tenha sido restringida por essa falha, de modo que o satélite mais
interno tenha se estabelecido na borda externa da falha e, consequentemente, os outros sa-
télites foram se empilhando em ressonancia. Apesar dessa teoria fazer sentido, € preciso
ainda confirmar se essa falha realmente existe, uma vez que tal estrutura ndo era esperada.
Para obter mais informagdes sobre o disco, no modelo a seguir vamos aumentar a reso-
lucao das nossas simulacdes, de forma a verificar a influencia da resolucao da grade nos

resultados encontrados nos modelos anteriores.

7.2.3 Comparacio Modelos hydro-disc-wstar-1 e hydro-disc—-wstar-3

Um dos grandes desafios quando se trabalha com simula¢des hidrodinamicas é en-
contrar a resolucdo 6tima para que os resultados sejam confidveis e o tempo computaci-
onal gasto seja razodvel. Para os modelos hydro-disc-wstar—i e hydro-disc-
-wostar—1i,ondei = 1,2, foi utilizada uma grade (Ng, Ny) = (384, 128), que nds con-
sideramos ser uma grade capaz de reproduzir resultados razodveis em um tempo computa-
cional acessivel. Contudo nessa secdo apresentamos 0 modelo hydro-disc-wstar-3
no qual foi utilizado as mesmas condig¢des iniciais do modelo hydro-disc-wstar-1
com uma grade muito mais fina, (Ng, Ny) = (700,700). Nas figuras 46 e 41 apresenta-
mos uma comparacao da evolugdo radial da distribuicdo de gas entre os modelos hydro-
—-disc-wstar-1 e hydro-disc-wstar-3 e a evolu¢do da densidade do disco de
gés nas proximidades do planeta central para o modelo hydro-disc-wstar-3, res-
pectivamente.

Comparando a distribui¢ao radial dos modelos hydro-disc-wstar-1 e hydro-—
—disc-wstar-3 (figura46) vemos que o disco do modelo com alta resolucdo apresenta

uma distribui¢do de densidade que pouco se altera com o tempo, a pequena variagdo no
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Figura 42: Comparacdo entre a distribui¢cdo radial da densidade superficial para os mode-
los hydro-disc—wostar—2 (linha roxa) e hydro—-disc—-wostar—1 (linha verde)
apos 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo, respectivamente.
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Fonte: Producdo do préprio autor.
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Figura 43: Comparacao entre a distribuicdo radial da densidade superficial para os mo-
delos hydro—disc—-wstar-2 (linha roxa) e hydro—-disc-wstar—1 (linha verde)
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Figura 44: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro-—
—disc-wostar-2,apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente.
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Figura 45: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro-—
—disc-wstar-2, apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente.
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perfil acontece no inicio da simulacdo quando o material mais préximo do centro do
sistema flui para o planeta, no mais nao se observa nenhuma falha se formando na parte
interna do disco, o que indica que além das condi¢des de contorno, a falta de resolugao
préxima do corpo central pode acarretar em mudancgas na estrutura do disco.

Analisando a figura 41 vemos que nenhuma falha se forma no disco préximo do pla-
neta, diferentemente dos modelos anteriores. Também identificamos algumas ondas se
formando por todo disco indicando que ele ndo € estaciondrio. De certa forma, quando
aumentada a resolucio, os resultados para um disco sob a influéncia do Sol é semelhando
aos resultados quando esses efeitos nao sdo levados em consideracdo, exceto pelo fato de
que o disco € estaciondrio quando os efeitos da estrela sao negligenciados.

Por fim, concluimos que os resultados utilizando uma resolucao maior divergem um
pouco dos resultados produzidos com uma resolucao menor, especialmente proximo do
corpo central, para a parte externa do disco (r > 20 R;) os resultados sdo bastante si-
milares, ainda encontramos que a falha aberta no disco quando os efeitos do Sol foram
considerados podem ndo ser apenas um efeito da estrela e das condi¢des de contorno,
mas também um efeito numérico, causado pela falta de resolucdo préximo do centro do
sistema. Contudo, utilizar uma grade com (Ng, Ny) = (700, 700), ndo é vidvel para to-
dos os modelos que desejamos estudar, uma vez que o gasto computacional requerido
estd além de nossas possibilidades, assim em nossos préximos modelos utilizaremos uma
grade com resolucdo intermedidria (Ng, Np) = (300, 300), a menos que seja especificado

uma grade diferente.

7.3 EVOLUCAO DE 4 SATELITES MASSIVOS

Nessa secdo estudaremos os primeiros anos de migracio de satélites massivos em um
disco circumplanetdrio composto apenas por gas. Apesar de os satélites ja estarem for-
mados tal que uma quantidade de gis possa ter se perdido, utilizaremos a prescricdo do
modelo MMSN e simularemos um disco com massa igual a 0.02 M ;. Os satélites se-
rdo inicialmente distribuidos de 13.4 R; até 107.2 R; sendo que cada um dos satélites
estd separado radialmente por um fator de 2. Utilizaremos dois perfis de densidade di-
ferentes, 5 = 3/2 e 8 = 0, e dois valores diferentes para a razdo de aspecto dos disco,
h = 0.05 e h = 0.15, as condi¢des de contorno internas serdo abertas ou rigidas de-
pendendo da simulagdo e, para garantir uma resolu¢do melhor, utilizaremos uma grade
(Ng, Ng) = (300,300). Os efeitos do Sol foram adicionado em forma de parimetros
no potencial gravitacional. Em todos os modelos o tempo de simulacdo foi de 150 anos
(equivalente a pouco mais de 7500 periodos orbitais de Ganimedes). Uma lista com as

simulacdes e suas caracteristicas ¢ mostrada na tabela 6.
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Figura 46: Evolucdo da distribuicdo radial da densidade superficial para os modelos
hydro-disc-wstar—3 (linha roxa) e hydro-disc-wstar-1 (linha verde) apds
0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo, respectivamente.
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Fonte: Producdo do préprio autor.
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Figura 47: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro-
—-disc-wstar-3, apos 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente.
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Tabela 6: Parametros das simulagdes. Cada coluna indica: o nome do modelo, a densidade
superficial inicial (X), o perfil de densidade superficial (/3), a razao de aspecto do disco
(h), a condi¢do de contorno interna do disco (CCI) e se os efeitos do Sol sdo considerados
ou nao.

Modelos o 1G] h CCI Sol
X 10_4MJ/R?]
hydro-4-mass—-sat-1 1.48 1.5 0.05 ABERTA NAO
hydro-4-mass—sat-2 1.48 1.5 0.05 RIGIDA SIM
hydro-4-mass-sat-3 1.48 1.5 0.15 RIGIDA SIM
hydro-4-mass—-sat—4 0.0028 0 0.05 RIGIDA SIM
hydro-4-mass—-sat-5 0.0028 0 0.15 RIGIDA SIM

Fonte: Producio do proprio autor.
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7.3.1 Modelo com Condicoes de Contorno Abertas e sem os Efeitos do Sol

Comecaremos com o modelo hydro-4-mass-sat—1, esse modelo é 0 mesmo uti-
lizado no capitulo 6 para mostrar que a abertura de falhas no disco era pouco provavel e
que os satélites deveriam ter migrado do regime do tipo I. Porém, mais anélises podem ser
feitas com respeito ao disco e a migragdo dos satélites, primeiramente compararemos a
migracao dos satélites utilizando como base os resultados do modelo hydro-4-mass—
—-sat-1 e do modelo de N-corpos 4-sat—1 (capitulo 6). As condi¢des iniciais para o
disco e para os satélites sdo semelhantes para os dois modelos, sendo que a grande dife-
renga € que para o modelo de N-corpos a quantidade de massa no disco gasoso € de 0.012
M o que corresponde a 60 % do valor estipulado pelo modelo MMSN, dessa forma é
esperado que haja diferencas entre os dois modelos que vao um pouco mais além do fato
de estarmos trabalhando com simulag¢do hidrodindmica em um modelo e simulacdo de
N-corpos em outro. Na figura 48 nés comparamos a evolug¢do do semieixo maior entre 0s
modelos hydro-4-mass—-sat-1e 4-sat—-1.

A partir da comparacao feita na figura 48 vemos que, nos 150 primeiros anos a evo-
lucdo dos satélites é praticamente linear para o modelo de N-corpos enquanto que para o
modelo hidrodinamico ndo € fécil encontrar um ajuste numérico. Os trés satélites mais
internos apresentaram uma taxa de migracdo mais alta no modelo hidrodindmico, muito
por causa da quantidade de gds no disco ser maior nesse modelo. Esse ndo é de fato um
problema, uma vez que o satélite mais interno deve fazer o papel de bloquear a migracao
dos demais evitando que colisdes com o corpo central no futuro.

No caso de Calisto, o0 modelo hidrodindmico apresenta um resultado bem diferente
do modelo de N-corpos. Enquanto que no modelo 4-sat—1 Calisto migra em dire¢dao
ao corpo central de forma répida nos primeiros 150 anos, no modelo hydro-4-mass-—
-sat-1, Calisto tem uma taxa de migrag¢ao baixa, tal que a posicao final do satélite mais
externo apds 150 anos difere por uma distancia de cerca de 4 R; de um modelo para
outro. Essa migracao mais lenta ndo pode ser atribuida a falta de material na parte externa
disco, uma vez que no modelo de N-corpos o disco gasoso utilizado tinha o mesmo perfil
inicial de densidade do disco do modelo hidrodinimico (X o r~%/%), o que ocorre é
que no cendrio hidrodinamico a resposta do disco a migracio dos satélites € levada em
consideragdo. Como mostrado por Masset; Snellgrove (2001) os torques gerados pelo
disco gasoso sobre os corpos imersos nele sdo capazes de aumentar ou diminuir a taxa
de migragao dos corpos e até mesmo reverter sua direcdo (migragao tipo III). Em nosso
modelo vemos que os torques provenientes da por¢do interna do disco agem contra o
migragdo interna do satélite, mesmo que ndo tenhamos simulado uma evolucdo por maior
tempo, fica claro que Calisto dificilmente atingird o intervalo de semieixo compativel com
o dos satélites galileanos a menos que algum outro efeito faca com que ele acelere sua
migracdo, o que € pouco provavel.

Na figura 49 nés mostramos a evolucao da excentricidade dos quatro satélites massivos

simulados por 150 anos para o modelo hydro-4-mass—sat—-1. Apesar do pouco
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Figura 48: Comparagdo entre a evolucao do semieixo maior dos satélites para os modelos
4-sat—1 (linha roxa) e hydro-4-mass-sat—-1 (linha verde) ao longo de 150 anos.
De cima para baixo temos as evolugdes de lo, Europa, Ganimedes e Calisto, respectiva-
mente.
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Figura 49: Evolucdo da excentricidade dos satélites para o modelo hydro-4-mass—
—-sat—1 ao longo de 150 anos.
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tempo de simulagdo, podemos ver que os satélites atingem valores bem maiores do que
os previstos no modelo de N-corpos em um tempo muito curto (figura 8). Isso ocorre
porque em um cendrio hidrodindmico o gés evolui com o sistema e reage a presenca dos
corpos. Os trés satélites mais internos apresentam um aumento quase que simultineo em
suas excentricidade por volta de 60 anos, essa mudanga acontece a0 mesmo tempo em
que lo e Europa apresentam uma troca de concavidade em suas migracdes, de modo que
a variacdo na excentricidade deve estar ligada, de alguma maneira, com essa mudanca na
migracdo. Apds esse aumento abrupto, a excentricidade dos trés satélites mais internos
parece se estabilizar, sendo que lo, o satélite mais excéntrico ao final da simulagdo, tem
uma uma excentricidade e; ~ 0.01. Espera-se que conforme esses satélites se aproximem,
sua excentricidade aumente ainda mais, o que implicaria em satélites um pouco mais
excéntricos do que o observado.

Ao contrario dos satélites mais internos, Calisto tem um aumento de excentricidade
apenas no comeco da simulacao e depois esse valor se estabiliza, como esse satélite esta
mais afastado e migra mais lentamente é improvavel que sua excentricidade aumente de-
vido a proximidade com os outros corpos, o inico fator que pode levar Calisto a aumentar
sua excentricidade seria a dissipag¢do do disco gasoso, mas como estamos estudando ape-
nas os primeiros séculos de evolucao isso ndao pode ser comprovado.

A comparacio entre os modelos de N-corpos e hidrodinamico mostrou que a migra-
cdo dos satélites pode ficar bem mais dificil de se prever em um cendrio com um disco
de gds que evolui com o sistema, mesmo que a migra¢cdo interna tenha sido encontrada
em ambos os modelos, a maneira que esses corpos migram € bem distinta, especialmente
para o satélite mais afastado do corpo central, Calisto. Vimos que no modelo hydro-—
-4-mass-sat-1 os satélites internos migram mais rapido do que no modelo 4-sat -

-1, especialmente lo e Ganimedes, enquanto que a migracdo de Europa €, de certa forma
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similar em ambos os modelos. No caso da excentricidade, o resultado que mais chama
a atencdo € o aumento da excentricidade dos corpos mais internos por volta de 60 anos,
como o mesmo fendmeno acontece com os trés satélites praticamente a0 mesmo tempo €
de se esperar que esses eventos estejam, de alguma forma, conectados. Como as drbitas
dos satélites estio se aproximando devido a migracao interna dos satélites, € de se esperar
que em algum momento suas excentricidades aumentem devido a interacdo gravitacio-
nal entre eles, o que chama a atengdo € que apds esse aumento repentino os satélites se
mantiveram na mesma configuracdo, com relacao a excentricidade, esse comportamento
€ esperado para configuragdes ressonantes, 0 que nao € o caso aqui.

Em nossos modelos hidrodindmicos foram adotados discos localmente isotermos en-
quanto que em nossos modelos de N-corpos foram utilizados discos globalmente isoter-
mos, essa diferenca na abordagem pode ter colaborado para a diferenca entre os dois tipos

de simulagdo.

7.3.2 Modelos com Diferentes Condicoes de Contorno para o Disco

Nos modelos hydro-4-mass—-sat-2 e hydro—4-mass—-sat—3 vamos mudar
as condic¢des de contorno internas do disco para rigidas, tal que material do disco ndo po-
derd fluir para o planeta. Ainda, no modelo hydro-4-mass—sat—-3 mudamos a altura
do disco a partir de sua razdo de aspecto, como dito anteriormente a razdo de aspecto do
disco tem influéncias no perfil de temperatura e de acordo com os resultados mostrados
em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018), uma razdo de aspecto h = (.15 produz uma mi-
gracdo compativel ao esperado para os satélites galileanos em simula¢des de N-corpos.
Dessa forma, adotaremos h = 0.15 para o modelo hydro-4-mass—sat—3 por falta de
informacdes relacionadas a simulacdes hidrodinamicas.

Quando utilizamos condi¢des de contorno rigidas para simulacdes apenas com o0s
efeitos da estrela poucas mudancas foram observadas no disco circumplanetério, porém
quando satélites sdo simulados a fisica do problema ¢ diferente. Na figura 50 mostramos
as evolugdes da densidade superficial do disco e dos satélites para 0 modelo hydro—
-4-mass-sat—-2. Comparando com os resultados apresentados na figura 7 (perfil de
densidade superficial correspondente a0 hydro—-4-mass—-sat—1) vemos que, quando
impostas condi¢cdes de contorno rigidas na borda externa do disco, todo o material que
¢ empurrado pelos satélites em direcdo ao planeta fica preso na borda interna, o que faz
com que se forme um denso disco de géds de raio » ~ 50 R; nos primeiros 50 anos
de simulagdo. De certa forma, ja era esperado a formacao de um disco denso ao redor
do planeta, o que chama atencdo € o tamanho desse disco. Diferentemente do modelo
hydro-4-mass—sat-1 a presenga dos satélites altera em muito a configuracdo do
disco de gés, como dito anteriormente o disco denso proximo do planeta se forma pelo
material que espirala em direcdo ao corpo central apds a interagdo com os satélites, ainda
os satélites mudam a forma do disco devido aos torques aplicados pelo planeta no disco

e devido a resposta do disco a esses torques, tal comportamento faz com que estruturas
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Figura 50: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro—
-4-mass-sat-2, apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente. Os circulos em ciano indicam a posi¢@o dos satélites.
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com densidade maior aparecam em certas regioes, ao final da simulagdo o disco gasoso
¢ basicamente comprimido em um sub-disco extremamente denso que abriga os satélites
mais internos, lo e Europa.

Uma vez que a estrutura do disco circumplanetario mudou € esperado que a migragao
dos satélites seja afetada. Como visto nos modelos de N-corpos, satélites quando em
um ambiente com pouco géds tendem a migrar mais lentamente, uma vez que a forca de
arrasto do gés nessas regides € menor, por outro lado, em regides mais abundantes em
gds é esperado que a migracdo dos satélites seja mais rapida. Porém, nos modelos de
N-corpos foi utilizada uma prescricdo para a migracdo dos satélites, de forma que esses
corpos migrariam apenas em dire¢cdo ao centro do sistema proporcionalmente a densidade
do gés e sua distribuicdo. Para o modelo hydro-4-mass—-sat—1, uma vez que o disco
circumplanetdrio sofreu poucas alteracdes em sua estrutura, a migragao exclusivamente
interna dos satélites se confirmou, no entanto em um disco com diferentes caracteristicas
isso pode nao acontecer.

Na figura 51 apresentamos a comparagdo entre a migracdo dos satélites galileanos
para os modelos hydro-4-mass—-sat—-1 e hydro-4-mass—-sat—2, cada painel re-

presenta a comparagao para lo, Europa, Ganimedes e Calisto, de cima para baixo, respec-
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tivamente. Como cada satélite se encontra em uma determinada regido do disco e migra
de maneira diferente, vamos analisar cada caso separadamente.

No primeiro painel da figura 51 apresentamos a comparacdo entre as migragdes de
Io. Diferentemente do modelo hydro-4-mass-sat—1 para o modelo discutido aqui
temos que Io migra no sentido oposto ao centro do sistema. Olhando cuidadosamente
para os primeiros anos de simulagdo vemos que Io chega a migrar internamente, mas
reverte o sentido de sua migracdo em menos de cinco anos. Esse comportamento estd
diretamente relacionado com o acumulo de material na borda interna do disco. O aumento
da densidade do disco interno causa um torque no planeta forte o suficiente para reverter
o sentido de sua migracdo, tal comportamento ndo foi observado no modelo hydro-
-4-mass-sat-1 uma vez que todo o material que chegava a borda interna fluia para
o planeta evitando assim o acimulo de material e, consequentemente, torques capazes de
reverter a migracao do satélite.

Assim como lo, Europa estd presente em uma regido com alta densidade de gés, porém
ndo se encontra perto o suficiente da borda interna para que os torques 14 gerados afetem
o sentido de sua migra¢do (segundo painel figura 51). A diferenca na densidade de gés
na regido de Europa entre os modelos hydro-4-mass—-sat-1 e hydro-4-mass—
—-sat—-2 é grande e tal como esperado em uma regido mais densa o satélite migra mais
rdpido, bem como no caso de lo, os primeiros anos de migracdo de Europa sdo compa-
raveis nos dois modelos, mas uma vez que sua vizinhanga comeca a ficar densa sua taxa
de migracdo aumenta. Apesar de ndo ser detectada em nossa simulagdo, como Europa
migra em direcdo ao corpo central rapidamente e lo estd migrando no sentido contrario
¢ provavel que em algum momento Io bloqueie a migracdao de Europa e os dois acabem
presos em algum tipo de ressonancia, em uma configura¢do muito parecida com o cendrio
tedrico proposto por Yoder (1979) e Yoder; Peale (1981).

Ganimedes sofre um fendmeno parecido com lo, apesar de migrar internamente no
comeco da simulacdo, ap6és a formacao do sub-disco interno a direcdo de sua migracdo é
invertida. Do terceiro painel da figura 51 fica claro que imediatamente apds a formacgao do
sub-disco mais denso Ganimedes sofre um torque reverso que para a migracao e depois
muda sua direcdo, tudo isso antes dos 20 anos. A taxa de migracdo com que Ganimedes
se desloca em dire¢do a Calisto apés a formacdo do sub-disco é gerada pela mudanca
abrupta que a estrutura do disco circumplanetdrio sofre, da figura 50 vemos que a dife-
renga entre o disco em seu estado inicial e apés 50 anos é muito grande, como a evolucao
dos satélites estd diretamente ligada a evolucao do disco, fendbmenos como o que ocorreu
com Ganimedes sdo encontrados. Apds essa rapida migragdo externa, Ganimedes tem sua
migracdo bloqueada ao atingir cerca de 56 R, ha dois motivos para esse acontecimento:
1) como Ganimedes estd migrando em direc@o a regides menos densas era natural que sua
taxa de migracao diminuisse; 2) exterior a 6rbita de Ganimedes temos Calisto, que como
pode ser visto no ultimo painel da figura 50, migrava em direcdo ao corpo central.

Yoder (1979) e Yoder; Peale (1981) propuseram que as ressondncias 2:1 nos satélites
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galileanos foram atingidas da seguinte maneira, lo teria migrado na dire¢@o contrdria ao
centro do sistema até encontrar Europa, com quem formaria a primeira corrente de res-
sondncia, apds isso Ganimedes que migrava de regides mais distantes encontraria os dois
primeiros satélites e com eles entraria em ressondncia. Nossos resultados mostram algo
similar acontecendo entre Ganimedes e Calisto, enquanto o primeiro migra em direcdo a
parte externa do disco devido aos torques vindos do sub-disco interno, Calisto migra em
direcdo ao corpos central, como esperado, dessa forma os dois corpos acabam por for-
mar uma corrente de ressonancia de movimento médio de primeira ordem do tipo 2:1, tal
que suas migragdes sdo interrompidas. A configuracio ressonante 2:1 entre Ganimedes e
Calisto ndo € algo observdvel entre os satélites galileanos, mas mostra o que poderia ter
acontecido caso Ganimedes tivesse realmente migrado externamente, nesse caso teriamos
um sistema formado por quatro satélites em ressonancia, tal que lo e Europa formaria
um par interno de satélites enquanto que Ganimedes e Calisto formariam um par externo,
deixando uma grande falha sem satélites entre os dois pares.

Os efeitos do Sol, que ndo foram considerados no modelo hydro-4-mass-sat-1,
ndo foram muito discutidos aqui, uma vez que as condi¢des de contorno utilizadas fo-
ram responsaveis pelas grandes mudangas nos resultados obtidos para o modelo hydro—
-4-mass-sat—2, de modo que ¢ dificil identificar uma colaboracdo significativa dos
efeitos do Sol em relacdo a evolugdo dos satélites. A migracdo de Calisto, que foi mais
rdapida neste modelo, poderia ser atribuida a interacao do satélite com o Sol, porém como
Ganimedes migra em direcdo a Calisto a interagdo gravitacional entre os dois satélites
parece ser uma explicacdo mais plausivel para essa alta taxa de migragao.

Diferente do que foi visto na secdo 7.2 usar condi¢cdes de contorno rigidas para a borda
interna pode sim ser relevante para a evolu¢do de um sistema com satélites imersos no
disco circumplanetario. Os satélites tendem a empurrar material em direcdo a borda in-
terna do disco, como estd borda estd fechada, todo material que espiralaria em direcao
ao planeta fica preso na parte interna do disco criando assim um sub-disco extremamente
denso capaz de produzir torques nos satélites que passam a migrar no sentido oposto ao
centro do sistema. A seguir vamos estudar a relevancia dessas condi¢des de contorno em
um disco mais espesso, onde espera-se uma migracdo mais lenta dos satélite, de acordo

com modelos de N-corpos.

7.3.3 Modelos com Diferentes Alturas para o Disco

Como discutido no capitulo 6, o valor i = 0.05 para a razdo de aspecto do disco pode
nao ser uma boa especificacdo para um disco circumplanetdrio quanto € para um disco
protoplanetdrio. No caso de um disco circumplanetdrio ao redor de Jupiter, utilizar tal
valor implica simular um disco extremamente frio, com a linha do gelo estando localizada
préximo de 4 R;. Como mostrado em Moraes; Kley; Vieira Neto (2018) e no capitulo
6, utilizar ~ = 0.15 posiciona a linha do gelo em aproximadamente 30 R; e o perfil de

temperatura do disco se torna muito mais compativel com o esperado para 0 momento
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Figura 51: Comparacdo entre a evolucdo do semieixo maior dos satélites para os mode-
los hydro—-4-mass—sat—1 (linha roxa) e hydro—4-mass—sat—-2 (linha verde) ao
longo de 150 anos. De cima para baixo e da esquerda para a direita temos as evolugdes
de Io, Europa, Ganimedes e Calisto, respectivamente.
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Figura 52: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro—
-4-mass-sat-3, apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente. Os circulos em ciano indicam a posi¢@o dos satélites.
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em que os satélites galileanos se formaram. Para o modelo hydro-4-mass-sat-
-3 utilizaremos as mesmas condi¢des do modelo hydro-4-mass—sat—-2 mudando
apenas o valor da razao de aspecto para h = 0.15. A evolucao da densidade superficial do
disco € apresentada na figura 52.

Comparando com o modelo hydro-4-mass—-sat—2, os resultados apresentados
pelo modelo hydro-4-mass-sat—-3 em relacio a densidade superficial de gas mos-
tram a formacdo de um sub-disco menos denso e um pouco mais largo (r > 50 Rj).
Com o sub-disco sendo mais largo temos que Ganimedes estd imerso nessa regido, dife-
rentemente do caso anterior. A formagao de um sub-disco menos denso estd diretamente
relacionado com o0 aumento da altura do disco, visto que ao aumentarmos a espessura do
disco sua massa ndo foi alterada. Tirando os fatores apontados, a evolu¢do dos discos é
bem similar, com grande parte do gés presente no disco espiralando para sua borda in-
terna deixando Calisto em uma regido bem pobre em material. A seguir verificaremos a
evolucdo do semieixo maior dos satélites para ter uma ideia melhor das diferencas entre
os discos apresentados para os modelos hydro-4-mass—-sat—-2 e hydro-4-mass-—
-sat-3 e como a migragdo dos satélites nesse novo disco se compara com o que foi
obtido para o modelo hydro-4-mass-sat-1.

A comparagdo da evolu¢do do semieixo maior para os modelos hydro-4-mass—
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-sat-1, hydro-4-mass-sat-2 e hydro-4-mass—-sat—-3 € mostrada na figura
53 . Como consequéncia da formacao de um sub-disco menos denso, 0s torques proveni-
entes desse disco ndo sdo suficientes para reverter a direcdo de migragao dos satélites, para
todos os quatro satélites a migracdo € continua e em dire¢do ao planeta central, sendo que
a Unica excec¢do € Calisto que tem sua migracao bloqueada em determinado momento, tra-
taremos desse caso mais a frente. Apesar de menos denso, o sub-disco formado faz com
que os trés satélites internos tenham uma taxa de migracdo alta, por vezes maiores do
que a taxa de migracdo apresentada no modelo hydro-4-mass-sat—1 (exceto para
Io onde as taxas de migracdo sdo parecidas). Enquanto Io e Europa migram com uma taxa
praticamente linear, Ganimedes apresenta algumas variagdes na concavidade da curva que
descreve sua migragao, isso acontece porque Ganimedes se encontra em uma regiao onde
ha maiores variagdes na quantidade de gas, dessa forma sua migracdo é um pouco menos
previsivel, apesar de ser sempre em direcdo ao corpo central. Quando se aumenta a al-
tura do disco, em geral, se espera uma diminuicdo na taxa de migracdo dos corpos nele
imersos, porém aqui temos que esse aumento na altura do disco evitou a formagdo de um
sub-disco interno denso capaz de reverter a migracao dos satélites (hydro—4-mass—
—sat—2), no entanto, como a borda interna do disco esta fechada, a densidade do disco
¢ maior do que a encontrada no modelo hydro—-4-mass—-sat—1, por essa razao a mi-
gracdo dos satélites € mais rdpida do que a encontrada nos modelos anteriores. Assim, o
aumento na altura do disco colaborou diretamente para o aumento da taxa de migracao
dos satélites, lembrando que estamos simulando apenas 150 anos de evolucdo dos satéli-
tes, de forma que esses satélites continuardo a migrar por mais tempo até que o disco se
disperse de alguma maneira.

No modelo hydro-4-mass—-sat-3, amigracao de Calisto € aquela que foge a regra
e aparece como assunto para uma discussao mais elaborada. Diferentemente dos outros
satélites, Calisto ndo migra internamente durante toda sua evolucao, sendo que, apds cerca
de 20 anos, seu semieixo maior comeca a oscilar na regido préxima de 92 R ;, tal compor-
tamento também foi encontrado no modelo hydro-4-mass—-sat-2, porém naquele
caso Ganimedes migrava em dire¢do de Calisto e os dois satélites ficaram presos em uma
ressonancia de movimento médio do tipo 2:1. No modelo atual, Ganimedes migra inter-
namente e pouco tem a ver com a evolugdo orbital de Calisto. Baseado nos resultados
para a densidade superficial do disco mostrados na figura 52 , ndés argumentamos que
a migracdo de Calisto é bloqueada justamente pela formacdo do sub-disco interno, que
mesmo sendo menos denso do que o encontrado no modelo hydro-4-mass-sat-2,
ainda foi capaz de exercer uma forca no sentido contrdrio da migracdo do satélites, fa-
zendo com que Calisto fique de fora desse sub-disco, preso em uma regiao pobre em gas.
Dessa forma, a migracdo futura de Calisto depende do comportamento desse sub-disco,
caso seja comprimido Calisto pode vir a migrar internamente de novo, no caso do sub-
disco se expandir a migracdo de Calisto deve ser, a principio, externa e dependendo de

como seja a dispersao desse sub-disco o satélite pode voltar a migrar em direcao ao corpo
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central novamente.

Nessa se¢ao pudemos estudar as diferencas de se utilizar condi¢cdes de contorno fe-
chadas para a borda interna de um disco com satélites. Fisicamente usar tais condi¢des
significa dizer que nenhum material flui para o planeta, dessa forma, Jupiter ja estaria
formado e ndo acretaria mais material durante a migracdo dos satélites. Sob essas con-
di¢des, vimos que um sub-disco denso € formado préoximo do planeta, se estendendo até
cerca de 50 R, tal que os satélites imersos no disco circumplanetdrio tem sua migragao
ditada pela evolugdo desse sub-disco, quando ele é mais denso os satélites podem che-
gar a migrar no sentido oposto ao centro do sistema, quando sua densidade ndo € tal alta
os satélites imersos nesse sub-disco migram mais rdpido ao passo que os satélites fora do
sub-disco tem sua migragcao bloqueada. A formagao desse sub-disco e suas consequéncias
para a evolugdo dos satélites pode indicar que durante a migragdo dos satélites galileanos,
Jupiter ndo estava totalmente formado e ainda estaria acretando gés. Vale ressaltar que
esses resultados foram obtidos utilizando apenas um tipo de distribui¢c@o para a densidade
superficial gds, a seguir utilizaremos uma distribui¢do uniforme de material para estudar

melhor as influéncias das condi¢des de contorno internas.

7.3.4 Modelo com Distribuicao Uniforme da Densidade do Gas

Até o momento, em nossos modelos hidrodindmicos, a distribui¢do da densidade su-
perficial de gds sempre teve uma dependéncia radial. Nessa secdo, assim como foi feito
no caso dos modelos de N-corpos, testaremos distribui¢cdes uniformes para a densidade do
gds, exploraremos dois modelos cuja a Unica diferenca entre eles € a espessura do disco,
h = 0.05 (modelo hydro—-4-mass—-sat—-4) e h = 0.15 (modelo hydro—4-mass—
—-sat—-5). As distribui¢cdes de densidade para os modelos hydro—-4-mass—-sat-4 e
hydro-4-mass—sat—5 s@o mostradas nas figuras 54 e 55 enquanto que na figura 56
mostramos a comparacao do perfil radial de densidade para os mesmos modelos.

Analisando a evolugdo da densidade para ambos os modelos trabalhados aqui temos
que o sub-disco interno, resultante da imposicao de condicdes de contorno internas fe-
chadas, se forma novamente. Como identificado a partir do modelo hydro-4-mass-—
-sat-3, a densidade desse sub-disco diminui ao passo que seu comprimento aumenta
quando utilizamos um disco circumplanetario mais alto. Como o disco simulado nessa
secdo € mais denso, pois tem uma distribuicdo de material diferente, o tamanho do sub-
disco formado é maior do que o encontrado para os modelos com perfil de densidade que
decai com a distancia, dessa forma para ambos os modelos descritos aqui os satélites estao
imersos no sub-disco, tal que sua evolucdo tende a ser diferente.

Para certificar uma comparacao justa, nas figuras 57 e 58 apresentamos a comparagao
da evolucao do semieixo maior dos satélites entre os modelos hydro—-4-mass-sat-2
e hydro-4-mass-sat-4,e hydro-4-mass-sat-3 e hydro-4-mass—-sat->5,
respectivamente. Em ambas as comparagdes vemos que os trés satélites internos migram

exclusivamente em direcdo ao corpo central, a velocidade de migracdo desses corpos €
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Figura 53: Comparagdo entre a evolugdo do semieixo maior dos satélites para os mo-
delos hydro-4-mass—sat—1 (linha roxa), hydro-4-mass—sat—2 (linha verde) e
hydro-4-mass-sat—3 (linha azul) ao longo de 150 anos. De cima para baixo e da
esquerda para a direita temos as evolugdes de Io, Europa, Ganimedes e Calisto, respecti-
vamente.
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Figura 54: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro-—
-4-mass-sat—4, apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente. Os circulos em ciano indicam a posi¢c@o dos satélites.
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Figura 55: Densidade superficial do disco ao redor de Jupiter para o modelo hydro-—
-4-mass-sat—5, apds 0, 50, 100 e 150 anos de cima para baixo e da esquerda para a
direita, respectivamente. Os circulos em ciano indicam a posi¢c@o dos satélites.
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Figura 56: Evolucdo da distribuicdo radial da densidade superficial para os modelos
hydro-4-sat—4 (linha verde) e hydro—-4-sat -5 (linha roxa) ap6s 0, 50, 100 e 150
anos de cima para baixo, respectivamente.
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maior do que o encontrado para os modelos com densidade superficial de gas niao uni-
forme. Essa taxa de migracdo mais alta ja era esperada, visto os modelos de N-corpos.
A Ttnica excec¢do foi Calisto, que nos dois modelos estudados aqui teve sua migracao
bloqueada assim como aconteceu anteriormente. Por estar bem mais distante do cen-
tro do sistema do que os outros satélites, Calisto provavelmente estd sofrendo um torque
interno, vindo do disco, que estd anulando a migracdo do satélite. Como mostrado em
Izidoro et al. (2017) em um disco protoplanetario (ou circumplanetirio em nosso caso) €
possivel encontrar regides de migracao interna, externa e sem migracao, provavelmente a
regido onde Calisto se encontra € uma regido que nio permite migragdo, nesse caso seria
necessario uma simulagdo com mais tempo para entender como o disco evolui e se essa
regido desaparece.

Nossos modelos hidrodinamicos utilizando uma distribui¢do uniforme de gés corro-
boraram os resultados apresentados pelas simulagdes de N-corpos, essas condicdes per-
mitem que todos os satélites migrem com uma taxa parecida, pelo menos no inicio da
simulacdo, ainda tais condicdes privilegiam os satélites localizados nas partes mais ex-
ternas do disco que, dessa forma, sdo capazes de migrar internamente mais rapido. As
regides que bloqueiam a migracdo dos satélites dependem das caracteristicas do disco e
do tempo de simulagdo, acreditamos que em simulacdes mais longas essas regidoes devem

evoluir, permitindo que os satélites voltem a migrar.

7.4 EVOLUCAO DE SATELITES MASSIVOS ENTRE OS SATELITES GALI-
LEANOS

Em Mosqueira; Estrada (2003b) os autores levantam a questdo sobre a falta de saté-
lites entre as Orbitas de Ganimedes e Calisto e entre Calisto e os satélites irregulares. O
primeiro argumento a ser utilizado nesses casos é o de que essas regides seriam instd-
veis, de forma que outros satélites nao sobreviveriam nesses locais, nessa linha os autores
utilizaram os critérios de estabilidade propostos em Lissauer (1995) para estudar em que
regides as Orbitas de particulas testes seriam estdveis no sistema de satélites galileanos.
No primeiro painel da figura 1.b mostrada em Mosqueira; Estrada (2003b), temos que,
segundo os critérios de estabilidade utilizados, existem regides estaveis entre as Orbitas
de todos os satélites galileanos, especialmente entre as Orbitas de Ganimedes e Calisto e
entre Calisto e os satélites irregulares, dessa forma, olhando apenas pelo ponto de vista
da estabilidade, mais satélites poderiam ter se formado nessas regides.

Nessa sec¢do assumiremos que satélites com massas comparaveis as massas dos satéli-
tes galileanos se formaram entre os satélites de Jupiter e estudaremos por quanto tempo
um sistema desses pode sobreviver. Para isso utilizaremos um disco com menos gés do
que o esperado para quando esses satélites se formaram, assim como no modelo MMSN
¢ previsto uma massa igual a 0.02 M, aqui trabalharemos com um disco com apenas
20 % dessa quantidade. Assumiremos que todos os satélites se formaram e migraram a

partir da parte externa do disco até uma regido proxima de onde os satélites galileanos se
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Figura 57: Comparacdo entre a evolucdo do semieixo maior dos satélites para os mode-
los hydro—4-mass—sat—2 (linha roxa) e hydro—4-mass—sat—4 (linha verde) ao
longo de 150 anos. De cima para baixo e da esquerda para a direita temos as evolugdes
de Io, Europa, Ganimedes e Calisto, respectivamente.
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Figura 58: Comparacdo entre a evolucdo do semieixo maior dos satélites para os mode-
los hydro—-4-mass—-sat—3 (linha roxa) e hydro—4-mass—sat—5 (linha verde) ao
longo de 150 anos. De cima para baixo e da esquerda para a direita temos as evolugdes
de Io, Europa, Ganimedes e Calisto, respectivamente.
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Tabela 7: Parametros das simulacdes. Cada coluna indica: o nome do modelo, a quanti-
dade de satélites galileanos (Galileanos), a quantidade de satélites extras (Extras), a massa
dos satélites extras (Mmeztrqs), 0 tempo de simulacdo programado (¢;,,) € 0 tempo em que
o sistema sobreviveu ().

Modelos Galileanos | Extras | mMegtras toim tsob

x107°M; | Anos | Anos
hydro-multi-mass—-sat-1 4 9 1.0 150 ~ 4.5
hydro-multi-mass—-sat-2 4 6 1.0 150 ~ 70
hydro-multi-mass—-sat-3 4 5 1.0 150 ~ 14
hydro-multi-mass—-sat—4 2 6 1.0 150 ~ 40
hydro-multi-mass—-sat-5 1 6 1.0 ~ 200 ~ 200

hydro-multi-mass—-sat-6 1 6 0.1 150 150
Fonte: Produg¢do do préprio autor.

encontram atualmente. A densidade superficial de gés terd uma distribuicao proporcional
ar—3/2 arazdo de aspecto do disco serd h = (.15, o disco se estendera de 3 R; até 50 R,
esse disco de tamanho reduzido foi escolhido porque, uma vez que os satélites ja migra-
ram para a parte interna do disco, ndo ha necessidade de se trabalhar com um disco maior,
a borda externa foi escolhida de forma que as condicdes de contorno externas nio influ-
enciassem substancialmente a evolug@o do satélite mais externo. A grade escolhida sera
a mesma da se¢do anterior, (Ng, Ny) = (300, 300) e os efeitos do Sol foram introduzidos
da mesma forma que na secao anterior

Nosso objetivo de estudo serd a estabilidade de satélites proximos das 6rbitas de Ga-
nimedes e Calisto, aqui negligenciaremos a possivel formacao de satélites massivos nas
regides mais externas a orbita de Calisto, » > 50 I, pois como essas regioes sdo bem es-
taveis (MOSQUEIRA; ESTRADA, 2003B) e sofreriam poucas perturbacdes advindas dos
satélites galileanos. Na tabela 7 apresentamos as caracteristicas dos modelos discutidos

nesta secao.

7.4.1 Modelos com todos os Satélites Galileanos

Primeiramente simularemos modelos onde todos os satélites galileanos ja massivos
serdo considerados, nesses sistemas espalharemos um certo nimero de satélites extras
entre as Orbitas de Ganimedes e Calisto e na “falha” entre Calisto e os satélites irregula-
res. Para o modelo hydro-multi-mass-sat—-1 utilizaremos nove satélites extras de
mesma massa, M, = 1.0x 107> M, de forma que cinco desses corpos serdo inicializados
entre Ganimedes e Calisto enquanto os outros quatro serdo colocados depois da orbita de
Calisto. Os satélites extras serdo nomeados, Sz, onde ¢ = 0,--- |8, como mostrado na
figura 59. O esquema de cores para os satélites apresentados na figura 59 serd o mesmo
utilizados em todas as outras figuras envolvendo este modelo.

De acordo com os resultados de Mosqueira; Estrada (2003b), as regides mais estaveis
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Figura 59: Distribui¢do inicial de massa dos satélites para o0 modelo hydro-multi-
-mass-sat—1. Na propria figura se encontra o esquema de cores utilizado para identi-
ficar os satélites.
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para satélites sdo entre 20 e 25 raios de Jupiter e apds 30 raios de Jupiter, dessa forma é
esperado que os satélites inicialmente nessa regido sobrevivam por mais tempo. Na figura
60 mostramos a evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites.

O sistema descrito pelo modelo hydro-multi-mass-sat—-1 se torna instivel ra-
pidamente e € destruido em cerca de 4.5 anos. Como pode ser visto na figura 60, os saté-
lites S6 e S7 experimentam um encontro préximo em menos de um ano, como resultado
o satélite S6 € lancado, primeiramente, para além de 50 1?;, depois langado novamente,
agora para além de 70 R ; até ser finalmente ejetado ao final da simulacdo, enquanto isso
o satélite S7 migra internamente tendo varios encontros proximos com os satélites mais
internos e causando instabilidade no sistema. Logo apds 2 anos o satélite S1 € ejetado
como fruto de um encontro proximo com o corpo S7 e apds 3.5 anos o sistema comeca
a colapsar devido ao grande nimero de encontros proximos entre os satélites extras e
Calisto, até o sistema ser destruido pouco tempo depois. A evolucdo da excentricidade
mostra que a maioria dos satélites extras se tornaram excéntricos (e, ~ (.2) assim que 0s
encontros proximos comegaram e se manteve alta até o final da simulagdo.

No modelo hydro-multi-mass—sat—-1 aquantidade de satélites extras e a proxi-
midade entre eles pode ter sido um fator determinante para que o sistema nao sobrevivesse
sequer uma década. Uma vez que esses corpos tem massa compardvel a massa dos sa-
télites galileanos a proximidade entre eles faz com que as interacdes sejam muito mais
energéticas de forma que quando dois corpos se encontram o resultado sdo mudancgas
abruptas nas Orbitas desses corpos. Nos modelos a seguir vamos diminuir o nimero de
satélites extras de forma a tentar diminuir esses encontros préximos catastroficos.

Com o intuito de que o sistema de satélites seja estavel por mais tempo, em nosso

novo modelo hydro-multi-mass—sat—2 vamos agora reduzir o nimero de satélites
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Figura 60: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
hydro-multi-mass-sat—1. A identificacdo dos satélites pode ser feita utilizando o
esquema de cores apresentado na figura 59.
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Figura 61: Distribuicdo inicial de massa dos satélites para o modelo
dist-hydro-multi-mass—-sat-2. Na propria figura se encontra o esquema
de cores utilizado para identificar os satélites.
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extras de nove para apenas seis, mantendo a mesma massa individual adotada no modelo
anterior. A distribuicao radial inicial de massa € mostrada na figura 61. Comparando as
distribui¢des dos modelos hydro-multi-mass—-sat—-1 e hydro-multi-mass-—
—-sat-2 € facil ver que hd uma separagdo muito maior entre os satélites extras para o
segundo modelo, o que a principio deve deixar o sistema mais estavel.

Na figura 60 mostramos a evolugdo do semieixo maior dos satélites. O primeiro re-
sultado que chama atenc¢do € que o sistema sobreviveu por mais tempo, cerca de 70 anos,
porém novamente instabilidades geradas pelos satélites exteriores a Calisto acabam des-
truindo o sistema. Destacamos nessa evolugdo trés eventos que merecem atengao e defi-
nem o destino do sistema de satélites. No evento A, os satélites S4 e S5 tem um encontro
préximo e comegam a trocar energia de maneira que o semieixo maior desses corpos passa
a variar em um intervalo de 10 R, aparentemente esses satélites se tornaram coorbitais.
Enquanto o evento A ocorre, o satélite S1, interior a érbita de Calisto, sofre encontros
proximos com S2 e Calisto, apds o encontro com Calisto, S1 € lancado para Orbitas ex-
ternas a Orbita de Calisto, onde comeca a interagir com S4 e S5 (evento B). Uma vez que
os satélites S4, S5 e S1 comecam a interagir fortemente o sistema ndo demora muito a
ser destruido. O evento C marca o momento em que S5 e S1 sdo ejetados do sistema,
curiosamente o satélite S4 sobrevive ao evento C, assim como o satélite S3 que também
se encontrava na mesma regiao.

Bem como aconteceu no modelo hydro-multi-mass—sat—1 a excentricidade
dos satélites no modelo hydro-multi-mass-sat-2 € excitado pelos encontros pré-
ximos entre os satélites. Dessa forma, antes do evento A a excentricidade dos corpos
permaneceu da ordem de 1072, apGs esse evento 0s COrpos que comegaram a interagir

exibem um aumento caracteristico na excentricidade até que S5 e S1 sdo ejetados do sis-
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Figura 62: Evolugdo do semieixo maior dos satélites para o0 modelo hydro-multi-
-mass-sat—2. As linhas verticais tracejadas, A, B e C, representam eventos importan-
tes que serdo discutidos no texto. A identificacdo dos satélites pode ser feita utilizando o
esquema de cores apresentado na figura 61.
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tema. Os satélites galileanos mais internos praticamente ndo sao afetados pelos encontros
proximos dos satélites extras, assim, tanto o semieixo maior quanto a excentricidade des-
Ses Corpos varia muito pouco.

Como esperado a diminui¢do no nimero de satélites extras prolongou a vida do sis-
tema, porém isso ndo impediu que os satélites se tornassem instdveis em algum momento.
Baseado nessa linha de pensamento, no modelo a seguir vamos diminuir ainda mais o nu-
mero de satélites extras de forma que entre Ganimedes e Calistos tenhamos apenas dois
satélites enquanto que além da orbita de Calisto manteremos trés satélites porém eles
serdo dispostos mais proximos de Calisto, praticamente na borda da regido onde suas Or-
bitas deveriam ser estdveis segundo Mosqueira; Estrada (2003b). A distribuicao inicial de
massa dos satélites para o modelo hydro-multi-mass-sat—-3 é mostrado na figura
64.

Com um nimero menor de satélites entre Ganimedes e Calisto, espera-se que as insta-
bilidades no sistema sejam causadas, principalmente, pelos corpos exteriores a Orbita de
Calisto. Na figura 65 apresentamos a evolu¢c@o do semieixo maior (painel superior) e da
excentricidade (painel inferior) dos satélites até o momento em que a simulacdo € inter-
rompida. A partir da evolugdo do semieixo maior vemos que os trés satélites exteriores
a orbita de Calisto sofrem diversos encontros proximos entre si, chegando ao ponto de
trocarem de posi¢des em certos momento. Esses encontros préximos chegam a pertur-
bar Calisto que, por sua vez, perturba os satélites extras mais internos. Tais perturbagdes
fazem com que o satélite extra S1 seja enviado para a parte externa apds um encontro
proximo com Calisto. Com um quarto satélite extra exterior a orbita de Calisto, as ins-

tabilidades aumentam até que apds vdrias interacdes o satélite S4 ganha energia e salta
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Figura 63: Evolugdo da excentricidade dos satélites para o modelo hydro-multi-
-mass-sat—-2. A identificacdo dos satélites pode ser feita utilizando o esquema de
cores apresentado na figura 61.
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Figura 64: Distribuicdo inicial de massa dos satélites para o modelo
dist-hydro-multi-mass-sat-3. Na prépria figura se encontra o esquema
de cores utilizado para identificar os satélites.
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Figura 65: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
hydro-multi-mass—sat-3. As linhas verticais tracejadas, A e B, no painel supe-
rior representam eventos importantes que serdo discutidos no texto. A identificacdo dos
satélites pode ser feita utilizando o esquema de cores apresentado na figura 64.
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de ~ 30 R; para ~ 65 R; (evento A), sua drbita se torna excéntrica nesse momento
(superior a 0.6), bem como como a 6rbita dos outros satélites proximos (painel inferior
figura 65). Uma vez que sua 6rbita é excéntrica o satélite S4 ainda interage com os outros
corpos mesmo estando mais distante, por causa disso, S4 tem um encontro proximo com
Calisto pouco antes de 14 anos (evento B), como resultado desse encontro S4 € ejetado do
sistema em uma 6rbita hiperbdlica (e > 1.0 e a < 0) enquanto que Calisto salta para um
regido proxima da drbita de Ganimedes em uma Orbita excéntrica, a forte interagao entre
os dois maiores satélites galileanos faz com que todo o sistema de satélites seja destruido
pouco depois de 14 anos.

Até o modelo hydro-multi-mass—sat—3, os trés satélites galileanos mais inter-
nos ndo haviam contribuido para a instabilidade em um sistema com mais satélites, muito
porque os satélites extras estdo sendo inicializados em regides mais distantes, apenas no

presente modelo Ganimedes teve alguma participacdo, porém essa participagdo s ocor-
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Figura 66: Distribuicdo inicial de massa dos satélites para 0 modelo hydro-multi-
-mass-sat—4. Na propria figura se encontra o esquema de cores utilizado para identi-
ficar os satélites.
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reu porque Calisto se tornou excéntrico e passou a ter um semieixo maior comparavel ao
de Ganimedes.

Novamente o sistema de satélites teve uma vida curta, vimos que apesar do nimero
de satélites extras ser relevante, sua separacao também tem papel fundamental para a sua
evolucdo. Quando dispostos muito préximos uns dos outros e/ou em regides no limite da
zona de estabilidade, os satélites extras tendem a interagir fortemente entre si, levando a
ejecOes ou mudangas orbitais bruscas, o que desestabiliza todo o sistema. Uma vez que lo
e Europa pouco influenciam no comportamento dos satélites extras, nos modelos a seguir
negligenciaremos a presenga desses dois satélites e simularemos os satélites extras apenas

com Ganimedes e Calisto no sistema.

7.4.2 Modelos Apenas com Ganimedes e/ou Calisto

Nos primeiros modelos apresentados nessa se¢do, a presenga de Io e Europa ndo era
relevante para a evolucao dos satélites extras, uma vez que além de estarem relativamente
longe, os satélites extras sdo inicializados na vizinhanca de Ganimedes e Calisto, tal que
esses dois satélites galileanos mais massivos sdo os principais responsaveis pelos efeitos
gravitacionais sentidos pelos corpos extras. Comecgaremos entdo pelo modelo hydro-—
-multi-mass—sat—4, onde consideramos Ganimedes, Calisto e seis satélites extras,
trés entre Ganimedes e Calisto e trés entre Calisto e os satélites irregulares, como mos-
trado na figura 66.

Como mostrada na figura 67 a evolucio dos satélites nos primeiros 25 anos é bem
definida sem nenhuma interag@o abrupta entre os satélites. A partir dos 25 anos temos
que o satélite S3 passa a interagir com Calisto, essa interacdo faz com que o satélite S4
migre externamente e se aproxime do satélite S5, devido a essa aproximacgao, S4 e S5 tem
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Figura 67: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
hydro-multi-mass—sat—4. As linhas verticais tracejadas, A, B, C e D no painel
superior representam eventos importantes que serdo discutidos no texto. A identificacdo
dos satélites pode ser feita utilizando o esquema de cores apresentado na figura 66.
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um encontro proximo e trocam de posicao orbital, o que ndo causa um aumento imediato
em suas respectivas excentricidades. As instabilidades no sistema comecam quando a
interacao gravitacional entre Calisto e S3 faz com que Calisto migre um pouco para fora
e S3 seja langado em uma migragdo em direcdo ao corpo central (evento A). Por causa da
troca de posicdes orbitais entre Calisto e S3, o satélite galileano afeta S4 e S5 de modo
que os dois satélites extras se tornam coorbitais (evento B). Enquanto os satélites externos
ja estdo em Orbitas excéntricas e sdo instaveis, os satélites internos a orbita de Calisto
passam a ser afetados pela migracdo interna de S3, tal comportamento faz com que todos
os satélites extras se tornem excéntricos. A migracdo interna de S3 s6 € interrompida
quando este, ao ter um encontro préximo com S1, € expulso da regido onde os satélites se
encontram (evento C). A simulacdo € interrompida logo ap6s o satélite S1 ser langado em
uma Orbita hiperbdlica apds um encontro préximo com Ganimedes (evento D).

O sistema de satélites representado no modelo hydro-multi-mass-sat—4 € es-
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tavel por cerca de 25 anos, mas as instabilidades que surgem dos diversos encontros pro-
ximos entre os satélites extras e os satélites galileanos fazem com que o sistema seja
destruido em cerca de 40 anos. Nossos resultados mostram a dificuldade de se ter satéli-
tes massivos proximos uns dos outros, o que indica que a formagdo de um sistema com
diversos satélites com massa compravel a massa dos satélites galileanos € improvdvel,
mesmo em regides que deveriam ser estaveis.

Nos proximos dois modelos testaremos modelos com apenas Calisto como represen-
tante dos satélites galileanos, o objetivo € verificar a possibilidade de se encontrar siste-
mas de satélites estaveis proximos de um satélite mais massivo. Para o modelo hydro—
-multi-mass—sat->5 serdo simulados seis satélites extras, trés interiores e trés exte-
riores a érbita de Calisto, com massa M, = 1.0 x 10~° M enquanto que para o modelo
hydro-multi-mass—-sat—-6 a mesma distribuicdo de satélites serd usada, mas com
a massa dos satélites extras sendo M, = 0.1 x 107° M. Na figura 68 sdo mostradas as
distribui¢des iniciais dos satélites para cada um dos modelos mencionados.

A ideia inicial nessa secdo era investigar se satélites massivos poderiam sobreviver en-
tre os satélites galileanos, porém, como foi visto nos modelos anteriores, a probabilidade
de que isso acontece é muito pequena, uma vez que os satélites extras tendem a se tornar
instaveis apds interagirem com outros satélites extras ou com algum dos satélites galile-
anos. No modelo hydro-multi-mass—sat—5 consideraremos apenas Calisto como
representante dos satélites galileanos, espera-se que ao retirar os demais satélites jovia-
nos da simulagdo, especialmente Ganimedes, o sistema possa atingir um tempo maior de
estabilidade.

Assim como nos modelos anteriores os satélites mais externos comegam a interagir
desde o inicio da simulagdo e constantemente trocam de posi¢des orbitais (figura 69), apos
cerca de 25 anos esses mesmos satélite apresentam um comportamento semelhante ao de-
tectado no modelo hydro-multi-mass—sat—4 e passam a trocar suas posigdes orbi-
tais de maneira semelhante aos casos de satélites coorbitais (evento A), os outros satélites
apresentam uma migracao estavel em Orbitas quase circulares. Como o comportamento
erratico dos dois satélites exteriores se manteve até o final dos 150 anos pré-determinados,
resolvemos simular mais alguns periodos orbitais a fim de verificar se alguma ejecao seria
obtida. Ao final de quase 200 anos de simulacdo nenhuma ejecado foi detectada e todos os
satélites iniciais sobreviveram, porém isso ndo exclui a possibilidade de que algum dos
dois satélites externos destrua o sistema em algum momento, visto que suas excentricida-
des sdo altas. Com a auséncia de Ganimedes, a evolucao dos satélites externos nao sofre
grandes perturbagdes e os satélites sobrevivem sem grandes variagdes em suas Orbitas.

Para o modelo hydro-multi-mass—sat-6 utilizamos as mesmas condicdes do
modelo anterior, porém os satélites extras sio menos massivos, como mostrado no painel
inferior da figura 68. A diminui¢do na massa dos satélites faz com a interagdo gravita-
cional entre eles seja mais fraca, o que favoreceria a evoluc@o dos satélites em Orbitas

estdveis. Como pode ser observado na figura 70 a evolugdo dos satélites internos a Orbita



Figura 68:

Distribuicao

inicial de massa dos

satélites

154

para os modelos

dist-hydro-multi-mass-sat-5 (painel superior) e hydro-multi-mass-—
—-sat—-6 (painel inferior). Na prépria figura se encontra o esquema de cores utilizado
para identificar os satélites.
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Figura 69: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
hydro-multi-mass—sat-5. A linha vertical tracejada, A no painel superior repre-
senta um evento importante que serd discutido no texto. A identificacao dos satélites pode

ser feita utilizando o esquema de cores apresentado na figura 68.
50

45

J
~
o

35

30

Semieixo maior (R

25

15 0 50 100 150 200

Tempo (Anos)

0.3

025}

0.2}

0.15

Excentricidade

0.1}

0.05
-

LA ”2 x
0 50 100
Tempo (Anos)

150 200

Fonte: Produg¢do do préprio autor.



156

Figura 70: Evolucdo do semieixo maior e da excentricidade dos satélites para o modelo
hydro-multi-mass—sat-6. A linha vertical tracejada, A no painel superior repre-
senta um evento importante que serd discutido no texto. A identificacao dos satélites pode
ser feita utilizando o esquema de cores apresentado na figura 68.
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de Calisto € suave e a sua migracao € ditada pela evolucdo orbital do préprio satélite ga-
lileano, enquanto isso os satélites exteriores a Orbita de Calisto tem uma evolugdo mais
atipica. Por estar préximo de Calisto o satélite S3 € afetado diretamente por sua migragao,
quando o satélite galileano migra internamente ele exerce torques no disco que fazem com
que S3 migre no sentido contrério, em dire¢do aos outros satélites extras. Apds cerca de
70 anos, S3 tem um encontro préximo com S4, como resultados os dois satélites trocam
de posi¢des orbitais (evento A). Apesar do comportamento de S3, por ser pouco mas-
sivo, sua interagdo com os outros satélites extras nao desestabiliza o restante do sistema e
apods 150 anos os satélites parecem evoluir de maneira estdvel, especialmente aqueles em
Orbitas interiores a Orbita de Calisto.

Nos modelos apresentados nessa se¢do mostramos que mesmo que outros satélites
massivos tivessem se formado entre as orbitas de Ganimedes e Calisto, sua estabilidade

estaria comprometida. A presenca de corpos extras massivos faz com que os encontros
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préximos entre os satélites sejam muito energéticos de modo que os satélites se tornam
excéntricos, causando assim eje¢des e destruindo o sistema eventualmente.

Sistemas com apenas um satélite galileano (Calisto) rodeado por satélites extras mostrou-
se um cendrio mais propicio para a formagao de varios satélites massivos. Ainda, sistemas
com satélites com massa M, o< 1075 M ; se mostraram mais estdveis, uma vez que apenas
Calisto foi considerado. Esse tltimo resultado também foi encontrado em nossos modelos

de N-corpos, quando sistemas com multiplos satélites pouco massivos foram formados.

7.5 CONSIDERACOES FINAIS

Comecgamos nossa andlise verificando as influéncia do Sol no disco circumplanetério
ao redor de Jupiter, nesse ponto, como o interesse estd nos efeitos do Sol sobre o disco,
no6s decidimos por integrar a estrela como um corpo em 6rbita circular distante do planeta
ao invés de adicionar apenas os seus efeitos. Também foram testados diferentes tipos de
condicdes de contorno internas para a borda do disco e diferentes resolugdes para a grade
utilizada. Nossos resultados mostraram que os efeitos do Sol influenciaram muito pouco
na evolucdo da nébula gasosa, as principais diferencas foram notadas nas regides proxi-
mas ao planeta, onde uma falha foi aberta préxima do corpo central dividindo o disco em
um sub-disco interno e um sub-disco externo. A principio nés pensamos que essa falha
fosse um resultado das condi¢gdes de contorno abertas na borda interna, porém simulagdes
utilizando bordas fechadas retornaram resultados semelhantes aos obtidos anteriormente,
o que reforcaria a ideia de que a falha interno no disco fosse um efeito do Sol. No entanto,
quando aumentamos a resolucao da grade vemos que as regides mais proximas do planeta
sofrem sim uma influéncia do Sol, mas ndo a ponto de mudar a estrutura do disco sig-
nificantemente, esse resultado indica que a falha encontrada anteriormente era um efeito
computacional gerado pela resolucdo utilizada, que ndo era suficiente. Por fim, conclui-
mos que os efeitos do Sol sdo bem sutis em um disco composto apenas por gas, esse
resultado combinado com os resultados dos modelos de N-corpos nos dizem que o disco
circumplanetdrio joviano tem sua evolugdo dominada pela forca gravitacional de Jupiter e
nem mesmo os efeitos do Sol sdo capazes de provocar mudancas abruptas nesse sistema.
Ainda assim, de maneira a poupar tempo computacional nés decidimos utilizar alguns
termos no potencial gravitacional do FARGO de forma que os efeitos da estrela fossem
considerados sem ter que integrar um corpo extra em toda simulagdo. Tal abordagem ndo
gera nenhum aumento no tempo das simulacdes visto que os termos incluidos sdo simples
de se computar e ndo hd a necessidade de se integrar a érbita de nenhum corpo.

Ap6s o estudo do comportamento do disco circumplanetdrio voltamos nossa atencao
para a migracdo de um grupo de quatro satélites com a mesma massa dos satélites gali-
leanos testando as condi¢des de contorno internas, a distribui¢do da densidade superficial
do gés e a altura do disco. Primeiramente nds simulamos um modelo muito semelhante
ao modelo de N-corpos 4—-sat—1 para verificar se as prescricdes analiticas utilizadas

para a migracdo na simulacdo de N-corpos era uma boa estimativa. Foram simulados
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apenas os 150 primeiros anos de evolucao orbital dos satélites no modelo hidrodindmico
hydro-4-mass-sat—1, no entanto mesmo com pouco tempo de simulacio foi possi-
vel observar uma disparidade significativa entre os dois modelos. Encontramos que para
os trés satélites mais internos a prescricdo de migracao subestima a migragcao dos satélites
sendo que para Ganimedes a diferenca para o semieixo maior entre os modelos chega
a ser de cerca de 2 R;. No caso de Calisto, o0 modelo hidrodindmico mostra uma taxa
de migracdo bem mais lenta do que o previsto pelas aproximacgdes utilizadas no modelo
de N-corpos, isso se deve ao fato de que as prescri¢cdes adotadas para a migragdo pre-
veem apenas uma migracdo interna do tipo I para os satélites sem levar em consideragao
a evolucdo do disco gasoso e os efeitos que podem aparecer. Vale lembrar que mesmo
sendo aproximagdes feitas a partir de modelos hidrodinamicos, as escalas de tempo apre-
sentadas por Cresswell; Nelson (2008) foram obtidas baseadas em sistemas planetarios
e adaptados para sistemas de satélites em nosso trabalho, ou seja, é esperado que haja
diferencas quando comparamos as simulacdes de N-corpos com as simulagdes hidrodina-
micas. Apesar de serem as melhores prescri¢des para migragdo existentes na literatura,
as aproximacoes analiticas de Cresswell; Nelson (2008) precisam ser refinadas no futuro,
adicionando ainda mais efeitos que nao foram considerados anteriormente.

Quando alteramos as condi¢des de contorno para a borda interna em um disco que
sofria apenas os efeitos do Sol pouquissimas diferencas puderam ser notadas, no entanto,
quando adicionamos satélites massivos ao problema o cenario muda completamente. Fi-
sicamente, utilizar condi¢des de contorno internas abertas permite que gds flua do disco
para o planeta sem maiores restricdes, ou ainda, significa dizer que o planeta ainda esta
acretando gas, ou seja, ndo estd completamente formado. J4 quando condi¢des de con-
torno rigidas sdo utilizadas, nenhum material do disco chega ao planeta, em outras pala-
vras o planeta ja estd formado e ndo necessita acretar mais material. Nossos resultados
mostram que, quando utilizamos condi¢des de contorno rigidas um sub-disco denso é
formado na vizinha do planeta podendo chegar a ter um raio de cerca de 50 R, esse sub-
disco influencia a migracdo dos satélites massivos significativamente, diminuindo sua
taxa de migragdo e até revertendo o seu sentido de migracdo em alguns casos. O que
foi constatado no modelo hydro-4-mass—-sat—2, devido a esse sub-disco, foi que Io
teve o sentido de sua migracdo revertido, migrando agora em dire¢do a Europa, o mesmo
aconteceu com Ganimedes, que passou a migrar em direcao a Calisto. No caso de lo e
Europa, o tempo de simulag@o nao foi suficiente para que os dois corpos pudessem intera-
gir, por outro lado, no caso de Ganimedes e Calisto os dois satélites ndo apenas interagem
fortemente um com o outro, ao final da simulag@o os dois satélites apresentam uma con-
figuracdo ressonante de primeira ordem do tipo 2:1. Acreditamos que Io e Europa teriam
um futuro semelhante. Apesar de haverem alguns modelos tedricos que tentam explicar
a formacdo da ressondncia laplaciana nos satélites galileanos a partir de uma migragao
externa de lo (YODER, 1979; YODER; PEALE, 1981), tal cendrio e pouco provavel e

ndo envolve uma migracio externa de Ganimedes. Quando a altura do disco foi aumen-
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tada, assim como foi feito nas simulacdes de N-corpos, migracdes na dire¢do contrario
ao centro do sistema nao foram observadas, isso porque ao aumentar a altura do disco
sua densidade foi proporcionalmente diminuida, tal que o sub-disco encontrado no mo-
delo hydro-4-mass-sat—-3 € maior e menos denso do que o encontrado no modelo
hydro-4-mass—-sat—-2. Mesmo assim a formacao desse sub-disco, ndo parece algo
natural, de forma que a utiliza¢do de condi¢des de contorno internas rigidas nao parecem
ser uma boa indicag@o para o disco circumplanetario joviano, ou fisicamente, podemos
afirmar que a hipdtese de Jupiter estar totalmente formado no momento em que os satéli-
tes galileanos se formavam e migravam ndo € verdadeira, o que aponta na direcido de uma
formacdo simultanea dos satélites e do planeta, possivelmente, os satélites se formariam
no momento em que Jupiter ainda acretava gas, contudo essa taxa de acrec¢do deveria ser
baixa a ponto de sobrar uma quantidade significativa de material para interagir com 0s
satélites. Ao se utilizar um perfil uniforme para a densidade do gés, o panorama geral
das simula¢des ndo se modificou muito, o sub-disco interno, resultado das condi¢des de
contorno rigidas, foi encontrado novamente. No entanto, por se tratar de um sistema com
densidade uniforme, os satélites migraram mais rdpido do que antes, o que corrobora os
resultados encontrados nas simula¢des de N-corpos. Por fim, o comportamento de Calisto
em todos os modelos envolvendo apenas os quatro satélites galileanos ja formados chama
a atencdo, em todos os casos o satélite mais externo parece ter uma migracio que tende
a uma determinada regiao do disco. Em alguns modelos € possivel justificar de maneira
simples esse comportamento, como por exemplo no modelo hydro-4-mass-sat-2,
onde a migracdo de Calisto € bloqueado por Ganimedes que migra em sua direcdo, ou no
modelo hydro-4-mass-sat-3, onde Calisto se encontra na borda do sub-disco que
se formou e tem sua migracdo diretamente ligada a evolugao desse sub-disco, no entanto
€ necessdrio uma melhor andlise desse comportamento, possivelmente mapeamento as
direcdes de migracdo do disco circumplanetario, como foi feito em Izidoro et al. (2017),
por exemplo.

Outro objetivo do nosso trabalho foi testar a hip6tese levantada em Mosqueira; Estrada
(2003b) de que haveriam regides estaveis entre as orbitas de Ganimedes e Calisto e entre
Calisto e os satélites irregulares, nossa proposta consistia em simular os satélites galile-
anos ja formados e inserir satélites de massa compardvel a massa dos satélites jovianos
nas regides indicadas por Mosqueira; Estrada (2003b). Optamos por usar satélites extras
massivos porque, como mostrado em nossas simulacdes de N-corpos, € possivel formar
um sistema com mais de quatro satélites no disco circumplanetério de Jupiter, desde que
esses satélites ndo sejam todos muito massivos, dessa forma escolhemos trabalhar com
um cendrio diferente aqui. Em nossas simulagdes exploramos varios tipos de configura-
coes diferentes com mais ou menos satélites extras, todos os satélites galileanos e, em
alguns casos, apenas os satélites mais externos. Nossos resultados mostram que apesar
de serem regides estdveis para particulas testes, a probabilidade de que corpos massivos

haveriam se formado entre os satélites galileanos é muito baixa, a interagdo dos satélites
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extras com Ganimedes e Calisto causou, na grande maioria das vezes ejecoes e levou a
destrui¢do do sistema. Os poucos sistemas capazes de sobreviver a todo esse processo
continham apenas Calisto como representante dos satélites galileanos. Mesmo assim o
sistema mais estdvel foi aquele em que os satélites extras eram pelo menos uma ordem de
grandeza menos massivo que os satélites galileanos. A partir dos nossos resultados pode-
mos concluir que dificilmente mais satélites massivos poderiam ter se formado entre os
satélites galileanos, devido as instabilidades que a presenca desses novos corpos geraria
no sistema, a formagdo de satélites menos massivos, nesse ponto, € mais provavel, porém
acredita-se que satélites menos massivos chegaram a se formar no disco circumplanetdrio,
no entanto esses satélites foram acretados pelos satélites galileanos, o que tornou possivel

a formacao de uma familia de satélites tdo massiva quanto a observada hoje em dia.
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8 TRABALHOS FUTUROS

Em nosso trabalho chamamos a atencdo do leitor para o fato de que a formacdo dos
satélites em um disco circumplanetério pode ser um caso especifico da formacao de plane-
tas terrestres em um disco protoplanetdrio em um escala diferente. O préximo passo seria
fazer um estudo com super Terras e verificar se essa comparacdo realmente faz sentido.

Alguns autores ja vem desenvolvendo modelos para a formacdo de possiveis satélites
em sistemas extrassolares (NAMOUNI, 2010; HELLER; PUDRITZ, 2015A,B). Nosso ob-
jetivo € adaptar nosso modelo para planetas mais massivos que Jupiter e testar hipoteses
de formacdo de satélites em discos circumplanetarios ao redor desses corpos. Também,
pode-se testar a possibilidade de captura de satélites irregulares em sistemas extrassola-
res, uma vez que, como mostrado em Namouni (2010), por causa da intensa migracao
que planetas como os hot-Jupiters sofreram, a possibilidade de que esses corpos tenham
satélites regulares € baixa, nesse caso um sistema de satélites encontrado teria que ser
composto por satélites irregulares.

Futuramente também esperamos poder desenvolver algum esquema de acrecao de s6-
lidos em simulag¢des hidrodinamicas que possa retornar resultados proximos do que se
encontra em simulagdes de N-corpos, ao longo do nosso estudo tentamos criar um es-
quema de acre¢do de solidos para tratar o problema de acrecao de corpos nas simulacdes
hidrodindmicas, mas nada do que foi testado retornou resultados confidveis de modo que
optamos por ndo apresentar esses resultados. Uma opcao interessante é o pacote FARGO
THORIN (CHRENKO; BROZ; LAMBRECHTS, 2017), que simula um disco de gis e um

disco de pebbles de maneira simultanea, mas deixamos essa andlise para trabalhos futuros
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