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RESUMO

O sistema de satélites galileanos tem uma arquitetura similar a do Sistema Solar, entre as similaridades
estd o fato dos satélites apresentarem Orbitas quase circulares e coplanares com o plano equatorial
de Jupiter. Uma outra caracteristica dos galileanos € que esses apresentam densidade decrescente
conforme se afastam do planeta, ou seja, o mais denso € o satélite mais proximo ao planeta enquanto o
menos denso € o mais distante (Lunine e Stevenson, 1982). Existem modelos de formacao dos satélites
galileanos equivalentes aos da formagao dos planetas, todavia na escala do disco circumplanetario.
Neste trabalho de dissertacdo de mestrado sdo considerados dois modelos principais que descrevem
a formacao desses satélites através do disco circumplanetario. O modelo de Massa Minima para a
Sub-Nébula (MMSN) (Lunine e Stevenson, 1982) sugere que os satélites galileanos se formaram
em um disco circumplanetario ao redor de Jupiter durante o ultimo estdgio de formagao do planeta.
Nessa fase o disco ndo recebe mais material e pode ser aproximado por um disco circumplanetério
ndo-turbulento, sem a formacao de vortexes, com baixa possibilidade de aglomerac¢do de material
em zonas especificas no disco ou transporte descontinuo durante a formacao dos satélites. Por outro
lado, o segundo modelo (Canup e Ward, 2002) sugere um outro tipo de disco circumplanetdrio: o
disco possui inicialmente pouca massa em gas e poeira e vai crescendo em massa adquirindo material
oriundo do disco circunstelar. Neste trabalho € estudada a formacgado de sistemas de satélites sob as
consideracoes do modelo MMSN e também do modelo do Disco com Déficit de Gas. Sdo realizadas
simulagdes numéricas hidrodindmicas com o objetivo de se obter informacdes que caracterizam o
disco de gds em volta do planeta. As simulacgdes sdo feitas utilizando o c6digo hidrodindmico FARGO
3D (Benitez-Llambay e Masset, 2016), entretanto esse tipo de cédigo traz consigo dificuldades como a
resolugdo necessdria para obter informagdes com precisdao devido a simplicidade se seu integrador de
N-corpos do tipo Rung-Kutta. Assim, para se obter resultados mais rdpidos sao utilizadas as simulacdes
hidrodindmicas para entender o comportamento do disco de gds ao redor do planeta e entdo essas
informacdes sdo usadas no pacote de integragdo numérica de N-corpos REBOUND. Portanto, foram
realizadas simulagdes numéricas com o uso do REBOUND (Rein e Liu, 2012) adaptando o c6digo para
estudar o crescimento dos satélites durante a fase colisional. Durante as simulagdes, sdo explorados
parametros como a distribui¢do radial e a massa dos s6lidos no disco, a densidade da nuvem de gés
e a proporcao de massa e gés do disco, como também a posicao da linha de gelo ao longo do disco,
considerando as informagdes obtidas através das simulagdes hidrodindmicas. Isso € feito para elucidar
em comparagdo com o modelo de Déficit de Gés a relevancia do fluxo de matéria durante a formagao

dos satélites.

PALAVRAS-CHAVE: Formacao de satélites. Integracdo Numérica. Satélites Galileanos.



ABSTRACT

The Galilean satellite system has an architecture similar to that of the Solar System, among the
similarities is the fact that the satellites present almost circular and coplanar orbits with the equatorial
plane of Jupiter, in addition the Galileans also present decreasing density as they move away from
the planet, that is, the densest is the satellite closest to the planet while the least dense is the most
distant (Lunine and Stevenson, 1982), as observed for terrestrial planets in the Solar System. There
are models for the formation of Galilean satellites equivalent to the formation of planets, however on
the scale of the circumplanetary disk. There are two main models that describe the formation of these
satellites across the circumplanetary disk. The Minimum Mass Sub-Nebula (MMSN) model (Lunine
and Stevenson, 1982) suggests that Galilean satellites form in a circumplanetary disk around Jupiter
during the last stage of planet formation. At this stage, the disk does not receive any more material and
can be approximated by a non-turbulent circumplanetary disk, without the formation of vortexes, with
little possibility of agglomeration of material in specific zones in the disk or discontinuous transport
during the formation of the satellites. The second model (Canup and Ward, 2002) suggests, on the
other hand, another type of circumplanetary disk: the disk initially has little mass in gas and dust and
then grows in mass acquiring material from the circumstellar disk. In this work, the formation of
satellite systems is studied under the considerations of the MMSN model and the reproduction of the
Disk with Gas Deficit model is also carried out. Hydrodynamic simulations are performed in order to
obtain information that characterizes the gas disk around the planet. The simulations are performed
using the FARGO 3D hydrodynamic code (Benitez-Llambay and Masset, 2016), however this type of
code brings with it difficulties such as the resolution required to obtain information accurately due
to the simplicity of its Rung-Kutta N-body type integrator. Thus, in order to obtain faster results,
hydrodynamic simulations are used to understand the behavior of the gas disk around the planet and
then this information is used in the REBOUND N-body package. Therefore, numerical simulations
were performed using REBOUND (Rein and Liu, 2012) adapting the code to study the growth of
satellites during the collision phase. During the simulations, parameters such as the radial distribution
and the mass of the solids in the disk, the density of the gas cloud and the proportion of mass and gas of
the disk, as well as the position of the ice line along the disk are explored considering the information
obtained through hydrodynamic simulations. This is done to elucidate in comparison with the Gas

Deficit model the relevance of the flow of matter during the formation of the satellites.

KEYWORDS: Satellites formation. NUmeric integration. Galilean Satellites.
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1 INTRODUCAO

E comum definir que os planetas gigantes possuem duas categorias de satélites: satélites regulares
e os satélites irregulares. Ficam definidos como satélites regulares aqueles que apresentam Orbitas
progradas proximas ao planeta, aproximadamente circulares e aproximadamente coplanares com o
equador do planeta (Lubow e Martin, 2013; Barr, 2016). Esses satélites podem ter sido formados
proximos ao corpo que orbitam, em um disco ou anel circumplanetério. Entretanto, outras possibi-
lidades sdao possiveis para a formacao dos satélites regulares, como por exemplo, no caso da Lua,
um satélite regular da Terra, formado a partir de material oriundo da colisdo do planeta com um
corpo externo (Canup e Asphaug, 2001; Canup, 2004, 2012). Os satélites irregulares por sua vez sao
mais provaveis de terem sido formados em outras regides, mais afastadas da regido de maior atracao
gravitacional dos seus planetas, e capturados a partir de uma instabilidade dindmica que os jogaram
em encontros proximos com os planetas (Nesvorny, Vokrouhlicky e Morbidelli, 2007) ou a partir
de efeitos dissipativos como o arrasto aerodinimico (Cuk e Burns, 2004). Os satélites irregulares
apresentam Orbitas mais excéntricas e mais inclinadas que os satélites regulares, um resultado provavel
da dinamica de captura que estes satélites sofreram.

O Sistema Solar possui satélites que apresentam caracteristicas bem peculiares. Entre eles pode-se
citar o sistema de satélites galileano, lo, Europa, Ganimedes e Calisto, além do tnico satélite do
Sistema Solar com atmosfera, Titd, e também possui um sistema de anéis que interagem com seus
satélites. Os satélites galileanos encontram-se em Orbitas aproximadamente circulares e coplanares,
o que indica que possivelmente eles devem ter se formado em um disco circumplanetério. Todavia,
como os quatro satélites possuem composicoes distintas em relagdo a porcentagem de rocha e gelo,
acredita-se que eles se formaram em diferentes regides do disco cujo qual possui uma distribui¢ao
de temperatura em que os satélites rochosos sao formados nas regides mais quentes, enquanto que
os satélites com maior fracao de gelo se formam além da temperatura de condensacao da dgua. Essa
linha de gelo existente no disco circumplanetario se da principalmente pela presenca de fontes de
aquecimento como: aquecimento viscoso no disco, aquecimento devido a acre¢ao de material pelo
disco circumplanetario, luminosidade advinda do planeta pai e a temperatura ambiente da nebulosa
da estrela (Heller e Pudritz, 2015). Além disso, o, Europa e Ganimedes encontram-se em cadeias de
ressonancia de movimento médio o que pode indicar que houve uma migracao destes satélites durante
a sua formacao e pelos seus efeitos com o gas que resultou em captura em ressonancia de movimento
médio (Ogihara e Ida, 2012).

AS caracteristicas dos satélites do Sistema Solar, tanto orbitais, quanto quimica, indicam que nao
ha um tnico processo de formagao, e portanto é preciso considerar as caracteristicas singulares de
cada sistema de satélites para propor os modelos de formacdo. Lunine e Stevenson (1982) sugeriram
a ideia de um disco de material s6lido e gds em torno de Jupiter, com uma quantidade minima de
massa que poderia providenciar a massa de rocha necessdria para formar os satélites galileanos com
a composicao de rocha que esses possuem. Em seu trabalho, os autores concluem que seu modelo

¢é capaz de explicar uma formacgdo rapida dos satélites galileanos, mas ndo conseguem explicar as
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diferencas nas superficies de Ganimedes e Calisto, sobretudo a nao diferenciacdo observada em Calisto.
O modelo de Lunine e Stevenson (1982) ficou conhecido como Modelo de Massa Minima para a
Sub-nébula, em inglés MMSN (“Minimal Mass Sub-Nebula™).

O modelo de massa minima para a sub-nébula passou por aprimoracdes devido a contribui¢des
de trabalhos como o de Mosqueira e Estrada (2003a,b). Nesses trabalhos os autores consideram uma
nuvem de gas densa dentro do raio centrifugo do planeta, onde o envelope gasoso alcanca o balango
centrifugo, e depois dessa fronteira a nuvem de gés fica com pouca densidade, se estendendo até uma
fracdo do Raio de Hill (Ry ) do planeta. Todavia, no trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018)
¢ discutido um modelo para o disco circumplanetério de Jupiter onde € admitido que embrides de
satélites, quando possuem massa o suficiente, se desacoplam do gés e as forcas de arrasto deixam de
ser significativas. Os autores argumentam isso baseados em resultados de simulac¢des hidrodindmicas.

O modelo de massa minima para a sub-nébula ndo apresenta fluxo de massa vindo de ambiente
exterior ao disco circumplanetario, ou seja, dado o perfil do gés existente na nuvem, ndo ha mais
entrada de matéria. Um modelo de formagdo dos satélites galileanos alternativo ao MMSN ¢ o
modelo proposto por Canup e Ward (2002). Os autores propuseram um modelo onde o processo
de formacao de satélites ocorre nos momentos finais da formacao do planeta gigante, de forma que
o disco circumplanetério ainda estd sendo suprido por material vindo do disco circunstelar (Kley,
1999; Lubow, Seibert e Artymowicz, 1999). Nesse modelo, o disco circumplanetério apresenta uma
densidade trés ordens de grandeza menor de gés para a formacgdo de satélites quando comparada com o
MMSN. Esse modelo é conhecido como Modelo de Disco com Déficit de Gas (”gas-starved disk™)
(Canup e Ward, 2002, 2006, 2009). No modelo de déficit de gés, satélites sdo formados, migram e
colidem, muitos sdo absorvidos pelo planeta, e os satélites observados sao os sobreviventes desse
processo (Moraes, Kley e Vieira Neto, 2018). Esse processo explica certas caracteristicas dos satélites
dos planetas gigantes, como a diferencia¢do incompleta de Calisto (Canup e Ward, 2002). Entretanto,
em seu trabalho Mosqueira e Estrada (2003b) argumentam que esse processo pode atrasar a formagao
dos satélites e, até mesmo, prevenir sua formacao, pois nesse modelo, durante a formagao do planeta, a
quantidade de material sélido no disco circumplanetdrio deve ser insuficiente, mesmo que haja material
s6lido e gasoso entrando no disco circumplanetério nesse ponto da formacao do planeta.

Considerando os dois modelos cldssicos, MMSN e disco com déficit de gas, a grande diferenca
entre eles estd no fato da entrada, ou ndo, de matéria, ja que no modelo de massa minima o disco
¢ estatico, ou seja, ndo hi entrada de massa, enquanto no modelo de disco com déficit de gés, o
disco circumplanetério é continuamente alimentado pelos bracos espirais que o conectam ao disco
protoplanetario. Neste projeto de dissertacdo de mestrado o objetivo € estudar o fluxo de material
do disco protoplanetdrio para dentro do disco circumplanetario. Em adi¢do a isso, verificar como a
variacdo de parametros que caracterizam o disco de poeira e gas influenciam sobre as caracteristicas
dos satélites formados.

Neste trabalho de dissertacao foi empregado esforco em estudar as bibliografias publicadas que
tratam sobre os dois modelos de formacao de satélites citados, MMSN e disco com déficit de gés,
assim como reproduzi-los. Além disso, foi estudado o pacote FARGO 3D utilizado para realizar

simulacdes hidrodinamicas(Benitez-Llambay e Masset, 2016), pois através dele é possivel estudar as
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caracteristicas e a evolugdo do disco quando um corpo esta imerso nele, como por exemplo, perfil de
densidade superficial do disco, perfil de temperatura do disco, e € também possivel observar os efeitos
que o corpo, seja planeta ou satélite, que estd imerso no disco produz no préprio disco de gds, assim
como € possivel verificar o tipo de migracdo que esses corpos apresentam em relacdo a esse disco. Foi
também realizado o estudo do pacote REBOUND (Rein e Liu, 2012), que € um integrador de N-corpos
que permite a adi¢ao de outras for¢as em um sistema, forcas adicionais a forca gravitacional entre os N
COrpos.

O pacote FARGO foi utilizado para obter informagdes que caracterizam o disco de gas em volta
do planeta, assim como usado para estudar os modelos MMSN e de Déficit de Gas, sobretudo para
verificar a formagao dos bragos espirais que conectam o disco circumplanetario ao disco protoplanetario
(Canup e Ward, 2002). Szuldgyi et al. (2014) estudaram como a viscosidade influencia a taxa de
acrecdo de planetas com massas compardveis a de Jupiter quando imersos em um disco de gés. Neste
trabalho foram realizadas simulacdes hidrodindmicas considerando um disco ndo viscoso e um disco
com baixa viscosidade para verificar a influencia desse pardmetro sobre a quantidade de material que é
transportado do disco protoplanetdrio para o disco circumplanetario. O pacote hidrodinimico FARGO
3D (Benitez-Llambay e Masset, 2016) permite a modelagem do disco protoplanetdrio como fluidos de
densidades diferentes, assim € possivel simular as particulas de poeira existente no disco como um
fluido pressurizado (Benitez-Llambay e Pessah, 2018). Entretanto, um problema com a utilizagao desse
tipo de cdodigo € a resolucdo necessdria para obter informagdes com precisao devido a simplicidade de
seu integrador de N-corpos do tipo Runge-Kutta. Desse modo, as simula¢des hidrodinamicas sao usadas
para entender o comportamento das particulas no disco protoplanetério e entdo sdo utilizadas essas
informacdes no pacote de N-corpos REBOUND, para estudar a fase colisional que devera provocar o
crescimento dos satélites, assim como implementar as forgas extras sobre embrides e satelitesimais
tais como definidas por Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). O pacote REBOUND foi utilizado para
implementar as forgas extras a que estao sujeitos embrides e satelitesimais, estudar a coeréncia dessa
implementacao com os resultados esperados, além de fazer um estudo do perfil de densidade do disco
B. Posteriormente com o pacote REBOUND serao simulados discos circumplanetarios compostos de

milhares de corpos, sendo eles embrides e satelitesimais.
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2 METODOLOGIA

Neste trabalho, busca-se estudar e entender os dois modelos cldssicos de formacao de satélites,
o modelo de massa minima para sub-nébula e o modelo do disco com déficit de gés, e como esses
modelos explicam a formagdo do sistema de satélites galileanos. Além disso, procura-se entender
como o fluxo de massa para o disco circumplanetario exerce influéncia sobre a formacao de satélites
em torno de um planeta com as carateristicas de Jupiter.

Dentro deste projeto de dissertacao de mestrado foram estudadas as principais bibliografias sobre
formacdo de satélites. Também foram estudados os pacotes numéricos FARGO 3D e REBOUND
que realizam simulac¢des hidrodinamicas e de N-corpos respectivamente, com o objetivo de estudar a
dindmica da parte gasosa e da parte s6lida do disco circumplanetario.

Foram realizadas simulagdes hidrodinamicas com o uso do pacote FARGO 3D com o objetivo de
estudar como ocorre o fluxo de material do disco protoplanetario para o disco circumplanetdrio através
dos bracos espirais descritos por Canup e Ward (2002), modelo de disco com déficit de gas.

Para verificar como os corpos rochosos acretam e ficam mais massivos, conforme o disco circum-
planetdrio evolui ao longo do tempo, foi utilizado o pacote de N-corpos REBOUND para verificar esse
crescimento durante a fase colisional. Os corpos s6lidos que compdem o disco foram considerados
como embrides e satelitesimais, de acordo com sua massa e tamanho. Cada corpo, interage com
o disco de gis de uma determinada forma (Moraes, Kley e Vieira Neto, 2018). Inicialmente, no
codigo utilizado para realizar as primeiras simula¢des de N-corpos foram adicionadas as forgas de
migracdo e amortecimento na excentricidade e inclina¢do sobre os embrides e a for¢ca de arrasto sobre
os satelitesimais tal como fizeram Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), posteriormente todos os corpos
foram expostos a todas as forcas mencionadas acima.

Além das simula¢des numéricas foram feitos estudos analiticos para verificar se as forcas imple-
mentadas numericamente tem o comportamento analitico esperado para a variagdo das Orbitas dos
corpos que sofrem estas forgas. Os estudos analiticos foram realizados sobre a for¢a de migracio sobre
os embrides, mais especificamente sobre como o perfil de densidade local altera o comportamento da
migra¢do. Foi estudado também o comportamento da forca de arrasto sobre os satelitesimais durante a

realizagcdo das simulacdes numéricas ao se modificar a densidade desses corpos.

2.1 SIMULACOES HIDRODINAMICAS: ESTUDO DA DINAMICA DA PARTE GASOSA DO
DISCO CIRCUMPLANETARIO

Nesta secdo € feita um revisdo bibliogréfica sobre o pacote de simula¢gdes hidrodinamicas FARGO
3D. Essa revisao foi importante para adaptar o pacote computacional para a realiza¢cdo das simulacdes
numericas. O FARGO3D foi utilizado para analisar a evolucao do disco dentro do modelo do disco com
déficit de gas e o fluxo de material entre os dois discos protoplanetdrio e circumplanetario. Planetas
com a massa de Jupiter abrem um gap no disco e criam bragos espirais que podem ligar estes discos e
portanto transportar material (gas e poeira) (Canup e Ward, 2002).
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2.1.1 FARGO: um cédigo para simulacoes hidrodinadmicas e magnetohidrodinimicas

O FARGO (Fast Advection in Rotating Gaseous Objects) é um integrador numérico hidrodindmico
que resolve as equagdes diferenciais parciais que definem as propriedades de um fluido e as equagdes
diferenciais gravitacionais entre planeta-disco e planeta-planeta. A versio FARGO 3D mantém as
principais caracteristicas da versdo original, porém apresenta também alguns novos conceitos. De
modo geral entre as caracteristicas que a nova versao apresenta estdo: ela é multidimensional (1D, 2D
e 3D), ou seja, € possivel realizar simulagdes dos trés tipos; comporta geometria cartesiana, cilindrica e
esférica; possui em seu cddigo a implementagdo das equagdes de estado adiabdtica e isotérmica; apesar
de ser desenvolvido principalmente para discos, o cddigo consegue trabalhar com outros problemas;
resolve equagdes hidrodindmicas como a da continuidade, Navier-Stokes e energia e também equacdes
magnetohidrodinamicas; inclui difusdo do campo magnético; inclui o tensor de tensdo totalmente
viscoso nas trés dimensdes; possui um integrador de N-corpos do tipo Runge-Kutta de quinta ordem:;
além dessas caracteristicas € possivel utilizar diversas plataformas para realizar a integracdo, ou seja, o
coédigo FARGO 3D pode ser integrado usando o modo sequencial processado em uma CPU ou em
modo paralelo utilizando um cluster de CPUs. Além desses, € possivel realizar as simula¢Ges em ambos
os modos utilizando GPU’s. Entretanto, o c6digo FARGO 3D ainda apresenta algumas restri¢des, entre
elas estd o fato de que o c6digo impde a conservacdo da massa e do momento para manter a precisao
das integragdes, porém nao impde a conservacdo da energia total, além disso o c6digo sempre assume
a direcdo x como sendo periddica. Nas geometrias cilindrica e esférica corresponde a dire¢dao azimutal.

Tanto a versdo 2D, original, quanto a versao 3D do cédigo FARGO sio escritas em linguagem
C. A primeira versdao do cédigo comecou a ser desenvolvida em 1999 por Frederic Masset em um
trabalho conjunto com Richard Nelson e John Papaloizou (Masset, 2000), desde entdo o pacote vem
sendo melhorado, como € o caso da sua ultima versao, FARGO 3D, que permite realizar simulagcdes
em malhas 3D.

O pacote FARGO 3D pode ser adquirido gratuitamente no site http://fargo.in2p3.fr/. Na pégina
€ possivel encontrar um link para um repositorio git para realizar o download da versdo 3D. No site
é possivel encontrar o manual sobre a versao FARGO 3D que auxilia no entendimento do cédigo,
trazendo informagdes sobre como ele realiza as integragdes numéricas, como inicializar as condi¢des
iniciais do problema entre outras. No site existe também uma pagina dedicada a publica¢cdes que
utilizaram o FARGO ou alguma de suas versdes como ferramenta.

Em seu trabalho Masset (2000) descreve como o cédigo FARGO, em sua versdo original, é
implementado de modo a modificar a maneira com a qual € realizada o transporte de matéria entre
as células, tal rotina numérica diminui significativamente o tempo computacional gasto na execugao
desse processo. Nessa versdao o cédigo utiliza uma malha bidimensional para representar um disco
kepleriano sem auto-gravidade onde a viscosidade € modelada utilizando a prescri¢cdo v de Shakura e
Sunyaev (1973). Essa prescricdo para a viscosidade também € utlizada na versdo 3D, todavia o c6digo
também permite simular um disco cuja viscosidade seja constante. Na secdo 3.2 € feito um estudo
sobre como a viscosidade influencia sobre a quantidade de matéria transportada no interior do disco.
Ainda no trabalho de Masset (2000) sdo mostrados exemplos comparando o algoritimo FARGO para a

adveccdo orbital com o tradicional esquema de advecgao.
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Sobre a versao FARGO 3D, em seu trabalho Benitez-Llambay e Masset (2016) destacam o fato
de que a nova versao do pacote passa a ser capaz de considerar a adveccao ndo apenas na sua versiao
hidrodinamica, mas também na versao magnetohidrodindmica onde existe um campo magnético
associado a matéria. Os autores também trazem exemplos considerando as versdes hidrodinadmicas
e magnetohidrodindmicas. O uso de uma ou outra versao € realizado através da definicdo de uma
variavel dentro dos arquivos de condi¢ao inicial do préprio FARGO 3D. O algoritimo de transporte
FARGO e também a versdo 3D utilizam um esquema de upwind de van Leer em uma malha escalonada
com um slope harmodnico de segunda ordem como limitante Van Leer (1977).

Em ambas as versdes, original e 3D, o sistema de referéncia utilizado € fixo no corpo central e
é ndo inercial. E possivel decidir entre um sistema fixo, que gira com uma velocidade especificada
nas condi¢des iniciais ou um sistema em corrotagdo com um dos corpos, por defini¢do o primeiro
planeta inicializado, ou ainda um sistema que rotaciona com o guiding center de um corpo, também
por defini¢do o primeiro planeta inicializado. Conforme a necessidade com a qual se usa o FARGO, é
possivel alterar a resolu¢do dos arquivos impressos pela rotina, para isso basta alterar a quantidade de
zonas que compodem o disco, nas trés dire¢des, quanto maior o nimero de zonas maior serd o nimero
de células que compdem a malha e dessa forma os resultados terdo uma resolu¢ao melhor.

Assim como a versdo original, a versdao 3D também € construida baseada em ideias similares
aquelas usadas no codigo ZEUS (Stone e Norman, 1992) onde as velocidades ndo estdo centradas
na célula, mas sim escalonadas em suas faces. Conforme definem Benitez-Llambay e Masset (2016)
isso permite o cdlculo mais facil dos fluxos de massa e momento, e energia especifica nas bordas das
células, utilizando métodos de upwind. A parte hidrodindmica € responsavel por toda a interacao do
gds com o sistema, com isso € responsavel por resolver as equacdes de Navier-Stokes e continuidade
para um disco exposto a for¢a gravitacional proveniente do corpo central e dos planetas imersos no
disco. Em relacdo a parte responsavel pela integracdo de N-corpos, a versao 3D permanece utilizando
um integrador Runge-Kutta de quinta ordem assim como na versao original.

Na versdao FARGO 3D, o disco € organizado de tal forma que em cada célula que o compde
encontram-se as componentes vetoriais, como velocidade e campo magnético no centro das faces da
célula, enquanto no centro das células estdo as quantidades escalares: energia interna e densidade.

Na figura[I] € possivel ver que as quantidades vetoriais, velocidade v e campo magnético B, estdo
no centro das face da célula, enquanto as quantidades fisicas escalares: como energia interna e e
densidade p, estdo no centro da célula, enquanto forcas eletromotivas € sao definidas no meio das
arestas.

Na versdao FARGO 2D que se utiliza de uma malha em duas dimensdes, a densidade superficial X

se encontra no centro da malha, enquanto a velocidade v nas bordas dela, como mostra a figura 2]

2.1.2 Disco com déficit de gas e fluxo de matéria para o disco circumplanetario

Canup e Ward (2002) propuseram um modelo onde os satélites galileanos teriam sido formados
através da acre¢do de material em um disco circumplanetario nos ultimos estdgios da acrecdo de
gds por Jupiter (Kley, 1999; Lubow, Seibert e Artymowicz, 1999). Um total de 0.02% massas de

Japiter em gds e sélidos ainda comporiam o disco circumplanetério, porém segundo o modelo proposto
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Figura 1 — Célula utilizada no FARGO 3D
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Esquema de uma célula utilizada por FARGO 3D. Fonte: Benitez-Llambay e Masset (2016).

Figura 2 — Esquema da malha polar utilizada no FARGO
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Fonte: Russel (2011).

pelos autores essa massa ndo necessariamente estaria presente toda ao mesmo tempo, ou seja, o
disco circumplanetério ndo seria um sistema fechado para entrada de material do seu exterior, sendo
constantemente alimentado por um fluxo de matéria (que envolve gés e s6lidos) de cerca de 2 x 1077
massas de Jupiter por ano. Os autores defendem que esse modelo seria mais consistente em explicar as
condicdes necessdrias para a formacao dos galileanos, como exemplo a baixa temperatura suficiente
para formar gelo e o tempo prolongado de acrecio dos satélites da ordem de 10° anos. Canup e Ward
(2002) abordaram o fato de que o modelo de disco com déficit de gds possui densidade superficial de
gds algumas ordens de grandeza inferiores a0 modelo MMSN, além disso observam que os sélidos que
entram no disco circumplanetario acumulam-se ao longo de muitos ciclos viscosos do disco, o que
resulta em uma grande redugdo da relagdo gés-sélido durante os estagios finais de acrecio do satélite.

A principal diferenca entre o modelo de disco com déficit de gas e o modelo de massa minima
para a sub-nébula € a existéncia ou nao de fluxo de matéria para o disco circumplanetario de fonte
externa. Sendo que no primeiro o disco recebe um fluxo de sélidos e gés, enquanto no dltimo o disco
¢ totalmente fechado. Para reproduzir o modelo do disco de déficit de gas e estudar parametros que

podem influenciar a evolucdo do disco circumplanetario (Szuldgyi et al, 2014), neste trabalho foi
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considerado um disco de gis centrado na estrela, onde um planeta com caracteristicas de Jipiter em
seus ultimos estdgios de acrecdo de gds estd orbitando a estrela imerso no disco protoplanetario.

O pacote FARGO 3D permite realizar simulacdes em trés dimensdes, porém também € compativel
com problemas que envolvam menos dimensdes como duas e até uma. Neste trabalho foram simulados
discos em duas dimensdes em coordenadas polares. Os discos foram simulados em duas dimensdes
para verificar compatibilidade com simula¢cdes como as de Canup e Ward (2002). Ao estudar a
viscosidade, Szuldgyi et al (2014) realizam simulacdes utilizando um disco 3D. Todavia, simulacdes
3D com alta resolu¢do, requerem um tempo computacional alto e, devido a problemas causados pela
pandemia do novo coronavirus, desejou-se encontrar formas de otimizar o tempo das simulacdes
realizadas. Dessa forma, aqui € feito um estudo em um disco 2D, pois o objetivo € estudar como
a viscosidade afeta o fluxo de material para o disco circumplanetario, mais precisamente estudar
pardmetros como a densidade superficial ao longo do disco circumplanetdrio, e para isso foi requerida
uma alta resolucdo sobre o disco nas simulagdes realizadas. Dessa forma para tornar a simulacio mais

rdpida e também usar a resolugdo necessdria o disco foi simulado em 2D.

2.2 SIMULACOES DE N-CORPOS: ESTUDO DA DINAMICA DA PARTE SOLIDA DO DISCO
CIRCUMPLANETARIO

Nesta secao € feita uma revisao bibliografica para mostrar os diversos integradores presentes no
pacote de integracdo. Dentre os integradores estao os integradores simpléticos e também integradores
ndo simpléticos e com passo de tempo adaptativo. O pacote REBOUND ¢ utilizado para estudar a
dindmica da parte solida do disco circumplanetério. Durante a fase colisional embrides e satelitesimais
colidem entre si e formam os satélites, esses corpos por estarem imersos no disco circumplanetario
sentem forcas extras devido a interagdo com o gas. O pacote REBOUND permite que essas forcas
sejam adicionadas a rotina de modo a calcular seus efeitos sobre os corpos durante a integragdo. Nesta
secdo sao implementadas as forgas sobre embrides e satelitesimais conforme consta no trabalho de
Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). Também € feito um estudo sobre o perfil de densidade local do
disco (3. Faz-se também um estudo sobre a densidade dos satelitesimais e também sobre a influéncia

do parametro de viscosidade .

2.2.1 REBOUND: um integrador de N-corpos

O pacote REBOUND ¢€ um integrador de N-corpos capaz de integrar o movimento de corpos sob
a influéncia da gravidade. Os corpos utilizadas em uma determinada simulacao podem ser estrelas,
planetas, luas, anéis ou mesmo particulas de poeira. O REBOUND ¢é um c6digo extremamente flexivel
de modo que pode ser adaptado para resolver muitos problemas em astrofisica através também da
possibilidade de adicao de forcas extras a gravitacional (Rein e Liu, 2012).

O REBOUND conta com um integrador nao simplético de passo adaptativo, esse integrador €
chamado de IAS15 e é um integrador de Gauss-Radau de 15* ordem (Rein e Spiegel, 2015). Esse
integrador suporta condicdes de contorno como aberta e periddica e devido ao seu passo de tempo

adaptativo ele é capaz de registrar colisdes com maior precisao.
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O REBOUND ainda conta com suporte para dindmica colisional através de vérias rotinas de
detec¢do de colisdes. Todo o cddigo € inteiramente escrito em C, porém existe também a versao
em python para aqueles que a preferem, contudo todas as parte de maior consumo computacional
permanecem escritas em C de modo a otimizar o tempo das integragdes. As saidas do REBOUND
podem ser feitas em arquivos do tipo ASCII ou em arquivos bindrios. O pacote REBOUND pode ser
baixado gratuitamente através do sife https://rebound.readthedocs.io/en/latest/index.html. No site é
possivel encontrar instru¢des sobre como realizar o download, assim como um manual de instrucdes
sobre as principais fungdes do REBOUND, uma lista de exemplos prontos que vem com o integrador e
como eles podem ser integrados, assim como uma explicag@o sobre o problema fisico que representam.
No site é possivel encontrar uma lista de videos que descrevem o funcionamento do REBOUND, como
também artigos j4 publicados sobre 0 REBOUND e seus integradores.

Em astrofisica, simulac¢des colisionais de N-corpos sdo amplamente usadas, como por exemplo no
estudo de anéis planetarios (Rein e Papaloizou, 2010). Nessas simula¢des a auto-gravidade desempenha
um importante papel, como nas partes densas de Saturno (Schmidt et al. 2009). Além disso colisdes
sdo importantes no estudo de formacgdo planetiria e também em formacao de satélites.

Os integradores simpléticos seguem um esquema conhecido como Drift-Kick-Drift, passo-chute-
passo, nesse esquema a evolugdo da particula € descrita em termos da hamiltoniana geralmente escrita
como H = Hi(p) + H(q), onde H;(p) é parte cinética da hamiltoniana enquanto Hs(q) é a parte
potencial, onde ¢ e p sdo as coordenadas e momentos candnicos. Nesse esquema as particulas durante o
primeiro drift evoluem sob a hamiltoniana H(p) por metade do passo de tempo (dt/2), entdo durante
o kick as particulas evoluem segundo a hamiltoniana H»(q) por um passo de tempo completo dt e, por
fim as particulas evoluem novamente sob a hamiltoniana H,(p) por mais metade do passo de tempo
(dt/2). E importante observar que as particulas se tornam sincronizadas com o tempo apenas apés o
termino dos passos do esquema DKD (Rein e Liu, 2012).

Os integradores pertencentes ao pacote REBOUND usa o mesmo passo de tempo para todos os
corpos dentro da rotina. Com exce¢do do IAS 15 o passo de tempo ndo muda durante a integragao, e
€ comum defini-lo como uma fra¢do do tempo dinamico do problema. O REBOUND ndo inicializa
um passo de tempo automadtico, dessa forma € responsabilidade do individuo que o usa inicializar um
passo de tempo pequeno o suficiente que garanta que nao haja problemas com os resultados. Isso é
extremamente relevante para situagdes onde ocorrem muitas colisdes. Rein e Liu (2012) aconselham
que o modo de garantir a convergéncia numérica € realizar a mesma simulacao utilizando diferentes
passos de tempo. Os autores aconselham a fazer isso sempre que um novo parametro for estudado.

Neste trabalho, em fase posterior, serdo feitas simulacdes onde o disco circumplanetério € composto
por milhares de corpos, dessa forma colisdes entre eles sdo eventos corriqueiros. Por isso, desde o
inicio optou-se por trabalhar com um integrador entre os integradores do REBOUND que melhor
operasse com encontros proximos e colisdes. O integrador utilizado neste trabalho € o integrador IAS
15. O integrador IAS 15 € um integrador baseado na quadratura de Gauss-Radau (Everheart, 1985).
Esse € um integrador de 15% ordem e € utilizado para resolver forcas conservativas e também forcas
nao conservativas (Rein e Spiegel, 2015).

O integrador IAS 15 possui um esquema de controle do passo de tempo de forma a sempre escolher
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o melhor deles. Esse integrador é uma ferramenta para trabalhar com encontros préximos e também
Orbitas com alta excentricidade. No trabalho de Rein e Spiegel (2015) € mostrado que simulagdes
realizadas utilizando o integrador IAS 15 apresentam erros sistematicos bem menores que a precisao
da maquina. O IAS 15 apresenta erros de ordem bem menores quando usado para simulacdo de longa
duracdo e comparados com pacotes como 0 MERCURY (Chambers, 1999), além disso os autores
mostram que o IAS 15 é melhor que integradores mistos, ou seja, que possuem uma parte simplética
e também é melhor que outros integradores mais populares. O IAS 15 € baseado no esquema de
integracdo de Gauss-Radau a partir do trabalho de Everhart (1985). O integrador apresenta uma
série de melhorias, por exemplo o IAS 15 miniminiza a perda de precisao em operacdes de ponto
flutuante, além de possuir passo de tempo adaptativo. O passo de tempo diminui de valor quando
a simulagdo se depara com um encontro préximo entre corpos de modo a garantir uma excelente
precisdo dos resultados. Por fim, Rien e Spiegel (2015) realizam testes comparativos entre o IAS
15 e outros integradores utilizando algumas métricas, elas sdao o erro na energia, fase, momento e
constante de Jacobi. Os autores mostram que os erros obtidos utilizando o IAS 15 s@o bem menores
quando comparados com os demais integradores. Além disso o IAS 15 também pode operar com
sistemas dissipativos, ou seja, onde ha forcas ndo conservativas ou dependentes da velocidade em
relacdo aos integradores simpléticos. Dessa forma, neste trabalho € usado o pacote REBOUND e mais
especificamente o integrador IAS 15, pois se trabalha com forcas dependentes da velocidade e um

sistema onde colisdes sdo eventos corriqueiros.

2.2.2 O modelo de massa minima para a sub-nébula e a implementacao das forcas sobre os

solidos do disco circumplanetario

O modelo de massa minima afirma que um disco em torno de Judpiter deve conter 2 x 102 M; em
géds, onde M ; é massa de Jupiter, e 2 x 10~% M; em massa de sélidos de modo a reproduzir o sistema

desde o momento onde existem satelitesimais até a formacgao o sistema de satélites galileanos.

2.2.2.1 Implementacdo das forcas extras nas simulagdes de N-corpos

As condi¢des usadas nesta se¢ao para o disco circumplanetdrio foram obtidas a partir do trabalho
de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). Isso foi feito para verificar a reprodutibilidade das equacdes
implementadas pelos autores sobre embrides e satelitesimais, como também verificar a validade do
codigo implementado neste trabalho com o uso do aplicativo REBOUND e utilizando o integrador IAS
15 uma vez que os autores utilizaram o pacote MERCURY. Os resultados obtidos neste trabalho, a
partir das simulacdes hidrodindmicas aqui realizadas s@o utilizados na implementacao das simulacdes
de N-corpos.

Conforme o trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), para tratar da migracdo dos corpos
presentes no disco ao redor de Jupiter foram usadas expressOes analiticas derivadas a partir de
simula¢des hidrodinamicas, assim como os efeitos de amortecimento na excentricidade e inclinagao
dos corpos (Creswell e Nelson, 2008).

Neste trabalho foi considerado um sistema de coordenadas centrado no planeta. Foi considerado

um sistema dado pelo Planeta mais o disco de sélidos e gds. Nos ultimos estdgios de formacgao do
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planeta, o disco circumplanetario encontra-se imerso em uma falha que foi aberta pelo préprio Jupiter
no disco protoplanetario, de modo que esses dois discos se comunicam pela presenca de bragos espirais
(Canup e Ward, 2002), veja a figura[5]

O disco ao redor do planeta serd composto por gés, embrides e satelitesimais. Embrides sdo corpos
que originam os satélites, esses corpos interagem gravitacionalmente com todos os outros corpos do
sistema durante a simulacdo e podem acretar satelitesimais e outros embrides, ja os satelitesimais
sd0 corpos que ndo interagem gravitacionalmente entre si, além disso eles interagem apenas com 0s
embrides e o planeta, e eles ndo acretam material durante a simulagdo. Em relacdo a acrecao, foi
utilizado dentro do REBOUND a rotina que conserva massa e momento quando ocorre uma colisao.
As simulacdes foram realizadas integrando embrides e satelitesimas separadamente. Isso foi feito
para verificar a implementacao das forcas sobre embrides e satelitesimais conforme Moraes, Kley e
Vieira Neto (2018). Simula¢des onde integra-se embrides e satelitesimais juntos de modo a compor
2 x 10~* M; em massa de s6lidos, conforme previsto no modelo MMSN também foram realizadas.

Conforme Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), quando um corpo se torna grande o suficiente
para produzir ondas no gés, a forca de arrasto gerado pelo gés s6 serd relevante sobre esses corpos
quando eles estiverem localizados nas partes mais densas do disco de gés, ou seja, préximos ao planeta.
Conforme Tanigawa, Ohtsuki e Machida (2012) nas regides proximas ao planeta a distribuicao de gés

¢ axi-simétrica. Assim, a distribuicdo radial para a densidade de gds no disco é dado por (Moraes, Kley

e Vieira Neto, 2018):
Ygas(r, t) —22
pgas(ra Z) - g\/_T €exXp (F) (21)
onde X,.+(r, ) e H sdo a densidade superficial do gas e altura relativa do disco respectivamente. Sendo:

r -8
Z]gaS(n t) = Egas,t (E) (22)

H = 0.05r (2.3)

onde Ry = 150 R, sendo R raio de Jupiter, e 5 € o perfil de densidade local (Suetsugu e Ohtsuki,
2017). De maneira a modelar a dissipagdo do gas, Moraes, Kley e Vieira Neto (2018) implementam

uma fung¢do dada pelo seguinte modelo exponencial:

—t
Egas,t - 2gas,O €xXp ( ) (24)
Tdisc
de modo que ¢ € o tempo, X445 € a densidade superficial inicial em Iy € 745, € 0 tempo de difusdo do
disco obtido a partir do trabalho de Miguel e Ida (2016):
Rdisc

o —1
o3 X 105 dise ( ) 25
Td * U 100R, \105 (2:5)

sendo Rys. 0 tamanho efetivo do disco e o o parametro de viscosidade. Conforme trabalhos de
Turner, Lee e Sano (2014) e também Fujii et al. (2017), existe regides do disco onde a instabilidade

magneto-rotacional (MRI) ndo € ativa, o que sugere valores de o < 1073. Neste trabalho foram
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realizadas simulacdes variando o pardmetro o de modo a estudar sua influéncia sobre a migracdo de
satélites no disco de gds. Como a razdo de aspecto (h) utilizada é constante, h = H/r = 0.05, o perfil

de temperatura fica definido como em Moraes, Kley e Vieira Neto (2018):

-1
T=T, (RLJ) (2.6)

onde 7j é a temperatura em 1 12 e é definida como:

h*GM,u

To=—7%

2.7)

onde G € a constante gravitacional, M, é a massa do planeta, 1 ¢ massa molecular médiae R é a
constante dos gases. Utilizando G = 6.67 x 107% cm3/gs2, M, = 1.0 M, p = 2.3 e R = 8.31 x 107,
obtém-se 1Ty ~ 545 K.

As equacgdes do movimento para um sistema coordenado centrado no planeta ficam definidas por:

d*7),
= M——— M;——
L 3 R e = T

+ Fmig + Fdamp,e + Fdamp,] + Fd'rag

(2.8)

onde r;, € a distancia do corpo k a Jupiter e k,7 = 1,2, ..., n. No lado direito da equacao estd a
forga gravitacional do corpo central, a interagdo gravitacional entre os corpos, 0s termos indiretos,
a forga responsével pela migracdo dos embrides, as for¢as de amortecimento na excentricidade e na
inclinagdo e a forca de arrasto aerodinamico sobre os satelitesimais.

Em seu trabalho Moraes, Kley e Vieira Neto (2018) em relagcdo ao perfil de densidade do gads
utilizam uma dnica lei de poténcia para todo o disco circumplanetario, em concordancia com os modelos
tradicionais de formacao planetaria, considerando arrastos diferentes dependendo do tamanho do corpo
que sente os efeitos do disco gasoso. Dessa forma segundo os autores, embrides e satelitesimais irdo
interagir com o disco circumplanetdrio de maneira distinta. Os satelitesimais, por serem corpos de
menores dimensodes, sentem apenas o headwind do gas, que € a for¢a que age no sentido contrario
ao deslocamento do corpo. Por sua vez, os embrides possuem massa suficiente para gerar ondas no
disco, essas ondas irdo produzir torques que afetam a evolucdo dos embrides. Desse modo, seguindo a
prescri¢do de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), embrides e satelitesimais estardo sob a agdo de forgas
de formas diferentes, ou seja, os corpos irdo interagir com o gas de forma distinta. Os satelitesimais
estardo sujeitos a forga de arrasto, enquanto os embrides estardo sujeitos as forcas de migracao e
de amortecimento da excentricidade e da inclinacdo. Em relacdo a ordem de grandeza da massa
desses corpos, foi considerado que satelitesimais possuem o equivalente a cerca de 10~7 M7, enquanto
embrides possuem massa cuja ordem de grandeza estd entre 107°M; e 10740 ;.

O gés transfere momento para os satelitesimais através da forca de arrasto. De maneira geral, o gds
estd girando com velocidade sub-kepleriana e a sua interacdo com os satelitesimais faz com que os
corpos migrem em dire¢do ao planeta. Desse modo, para reproduzir a aceleracao devido ao arrasto

sobre os satelitesimais, foi utlizada a prescri¢cdo de Adachi, Hayashi, Nakazawa (1976), assim como
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em Moraes, Kley e Vieira Neto (2018):

= 3Cdpgasvrel N
rag — — o . 1 Ure 29
fhdrag 8psatRsat el ( )

onde C; é o coeficiente de arrasto, v,..; € a velocidade relativa dos satelitesimais em relagio ao gis e
Psat € Rsqr s80 a densidade e o raio dos satelitesimais respectivamente. A intensidade do arrasto gasoso
depende das dimensdes dos satelitesimais, como o raio € massa, assim nas simulagdes aqui realizadas
todos os satelitesimais simulados foram inicializados com raio de 10 km.

O coeficiente de arrasto, Cy, é obtido como fungdo de trés nimeros, o nimero de Mach (M), o
nimero de Reynolds (Re) e o nimero de Knudsen (/C). O niimero de Mach ¢ escrito através da razio

entre a velocidade relativa do corpo em relagdo ao gés (v,.;) e a velocidade do som no gés (cs):

M= e (2.10)

Cs

O numero de Knudsen ¢é obtido pela razao entre o caminho livre das moléculas do gés e o tamanho dos

satelitesimais e conforme trabalho de Brasser, Duncan e Levinson (2007), e é dado por:

167 x 1078

K
pgas Rsat

(2.11)
O numero de Reynolds € aquele que mede a turbuléncia do gas no disco de gds e pode ser escrito em
funcdo dos nimeros de Mach e de Knudsen segundo a prescri¢do de Adachi, Hayashi e Nakazawa
(1976):

M

Re ~ 4.44— 2.12
e e (2.12)

De acordo com o esquema adotado por Brasser, Duncan, Levison (2007) o coeficiente de arrasto é

calculado da forma como segue:

2,se M > 1,
Cq=140.44 4+ 1.56 M2, se M < 1e Re > 103 (2.13)
24(1%5:260687),seJ\/l <leRe<103

Segundo Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), para reproduzir os efeitos do disco de gas nos embrides
dos satélites € necessdrio considerar que a resposta dos embrides as ondas de densidade produzidas no
disco faz com esses corpos troquem momento angular com o disco e migrem em dire¢do ao planeta
em migracdo do tipo I. Além disso, se os embrides descrevem Orbitas que apresentam excentricidade
e/ou inclinacgdo, entdo a interacdo com o disco fard com que a excentricidade e a inclina¢do dos corpos
seja suavizada levando esses corpos a terem Orbitas circulares e coplanares, como observado também
por Izidoro, Morbidelli e Raymond (2014). Para considerar esses efeitos sobre os corpos, € seguido o
formalismo introduzido por Tanaka e Ward (2004) e desenvolvido também por Papaloizou e Larwood

(2000) e Cresswell e Nelson (2008), para incluir altas excentricidades, definindo uma escala de tempo
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(Moraes, Kley e Vieira Neto, 2018):

M, M,
twave = M pb 5 pa2 h’4QI;1 (214)
em gas

sendo M, a massa do planeta, h a razdo de aspecto do disco € M5, a € 2, a massa, o semieixo
maior e a frequéncia kepleriana dos embrides. As escalas de tempo usadas para a migragao (Z,,i4) € 0
amortecimento da excentricidade (t.) e inclinacdo (¢;) usadas por Moraes, Kley e Vieira Neto (2018)
sao descritas pelas seguintes equacdes, dadas em Izidoro et al. (2016) e derivadas a partir de ajustes

numéricos de simulacdes hidrodindmicas realizadas por Cresswell e Nelson (2008) e validas para

2.0 (1+ (%)

tig =
2T+ 118 1—( ﬁh)4
Lwave e\ 2 3 ey (T
t = S (1—0.14 <E> +0.06 (E> 4018 (ﬁ> (E) > (2.16)
g = fwave (0 oq (] 2+024 ! 3+014(5)2 ! 2.17)
L™ 0.544 U\ h “\hn “\n) \hn '

onde e e [ sdo a excentricidade e inclinagdo dos embrides e (3 € o perfil de densidade local. Considera-se

discos isotermos:

> tuaveh (2.15)

=

®

baixas inclina¢des de modo que valha a aproximacdo / = sin /.

No trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), a equacao deste trabalho encontra-se
escrita com um termo diferente. Em comunicacdo com os autores foi constatado que havia um erro em
um dos termos nessa equagdo e que o correto € como consta na equagao

Utilizando as equagdes [2.15] [2.16] e 2.17] e segundo Cresswell e Nelson (2008) as aceleracoes

sintéticas exercidas sobre os embrides pelo disco de gas podem ser escritas como:

iy = —— (2.18)
mig
— U : 77—#
Qdamp,e 2 2t r (219)
(&}
Tdamp.] = :—k (2.20)
I

onde k € o versor na direcao do eixo z. E facil ver que as as aceleracdes descritas nas equagdes

[2.18] 2.19e [2.20| podem ser facilmente transformadas nas forgas extras presentes na equacao [2.8]

No trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018) foram obtidas prescri¢cdes a partir do estudo
de trabalhos como o Takata e Stevenson (1996), entre elas estd o fato de que os autores ao estudarem
a interacao magnética do campo magnético do planeta com o disco viram que o disco é truncado no
raio de corrotacdo do planeta. Desse modo, seguindo a prescri¢cao de Sasaki, Stewart e Ida (2010)
foi introduzido uma cavidade interna no disco em 2.25 I?;, dentro dessa cavidade os efeitos do gas

ndo sdo calculados, assim como em Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). Seguindo as prescricoes de



Moraes, Kley e Vieira Neto (2018) ndo foi considerado migracao do tipo II.
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3 RESULTADOS

3.1 SIMULACOES HIDRODINAMICAS: CARACTERISTICAS DOS DISCOS SIMULADOS E
ANALISES

As simulag¢des hidrodinamicas realizadas foram feitas considerando um planeta com massa de
Japiter imerso em um disco de gas. O sistema de coordenadas utilizado foi o polar com a estrela no
centro. O planeta foi inicializado em uma 6rbita circular na posicdo r = 1, ou seja, foi cosiderado
5.2au como sendo a unidade distancia do planeta a estrela. Nas simulacdes trabalhou-se com um
sistema de unidades adimensionalizadas de modo que a massa da estrela foi admitida como sendo
unitdria, a unidade de comprimento utilizada foi o raio da 6érbita do planeta. O tempo obedece a terceira
lei de Kepler, de modo que o periodo orbital do planeta seja 2. Desse modo a constante da gravitagdao
também ficou estabelecida como sendo unitéria. O sistema de coordenadas foi escolhido em corrotagao
com o planeta. Nas simula¢des o intervalo usado para o azimute foi de —7 < # < m, enquanto o
intervalo do raio do disco ficou entre 0.4 < r < 2.5. As condi¢des de contorno utilizadas em todas as
simulacdes foram condi¢des reflexivas na dire¢ao radial e condi¢des periddicas na direcao azimutal.

A densidade superficial foi definida como sendo ¥ = (7 /ry)~!°, onde 7y € o raio da 6rbita do
planeta (1o = 1) e 3y como sendo a densidade superficial inicial do disco em r = 1, escolhida por ser
o valor mais comumente usado tal com em Szuldgyi et al. (2014), sendo ¥ = 6.3661977237 x 10~*
nas unidades do cédigo (M, / R%), onde M, é a massa do Sol e R, é semieixo maior de Jupiter (5.2
au). Em relacdo a massa do planeta, esse foi inicializado com a massa de 0.001 unidades de massa,
onde a massa da estrela € a unidade. Essa massa equivale a massa de um planeta como Jupiter imerso
em um disco de gas (Lubow, Seibert e Artymowicz, 1999; Szulagyi et al, 2014). Nas simulacdes foi
considerado que o planeta acretava massa, para isso o codigo FARGO permite que seja inicializado o
inverso do tempo de acrecao do planeta (Kley, 1999), foi considerado o tempo de acrecdo de Jupiter
como sendo de 400 000 anos conforme resultados obtidos por Szuldgyi et al (2014). Esse valor foi
mantido constante durante as simulacdes, pois o objetivo é estudar o fluxo de material para o disco
circumplanetério e ndo a taxa de acrecdo do planeta. Esse valor obtido pelos autores concorda com
aquele esperado por Canup e Ward (2002) para explicar a formacao tardia de Calisto.

Os discos simulados sdo discos localmente isotermos com razao de aspecto H/r = 0.05, onde
H = ¢/, sendo ¢, a velocidade do som e (2 a velocidade angular. Nao foi considerada a presenca de
campo magnético nas simulacdes. Em relacio ao passo do tempo, esse € feito dentro do codigo de
modo a respeitar a condi¢do de Courant—Friedrichs—Lewy. Seu significado fisico é que as informacdes
nao podem passar por mais de uma célula por passo de tempo (Benitez-Llambay e Masset, 2016). O
codigo FARGO 3D ¢ escrito de modo a satisfazer essa condicao.

Foram realizadas simula¢des com baixa resolucdo e simulagdes com resolucao mais alta. Aquelas
de baixa resolu¢do foram realizadas para estudar de forma qualitativa o comportamento do gds ao longo
do disco durante 240 orbitas do planeta em torno da estrela, esse valor foi escolhido de modo a grantir
o tempo necessdrio para a aberto de gap pelo planeta no disco protoplanetario (Szuldgyi et al., 2014),

enquanto as simulagdes de melhor resolucdo foram feitas com o mesmo objetivo, mas também o de
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realizar uma andlise quantitativa do material transportado pelos bragos espirais do disco protoplanetdrio
para o disco circumplanetdrio. Sobre as resolugdes, as simulagdes com menor resolucao foram feitas
considerando 384 x 128 células em relac@o as dire¢des azimutal e radial respectivamente, para as
simula¢des com maior resolucdo foram utilizadas 1 200 x 1 000 células em relacdo as dire¢des azimutal
e radial respectivamente.

Para evitar uma singularidade o potencial do planeta é suavizado como:

M,
U, = _L (3.1)

NG R
onde 7, € a distincia ao planeta, M, € a massa do planeta, enquanto r,, € chamado de distancia de
suavizacao do potencial calculado sobre a malha, que foi utilizado para que nao haja divergéncias
numéricas quando o gas estd muito préximo do planeta. No pacote FARGO, 7, fica definido como
sendo uma fracdo do raio de de Hill do planeta (R ). Foi utilizado r,, = 0.4Ry.

Foram realizadas quatro simula¢des hidrodinamicas. Elas foram divididas em duas simulacdes
de baixa resolucdo e duas de alta resolucdo. Quanto as simulagdes elas foram feitas aos pares, ou
seja, para uma simulagc@o em baixa resolugdo existe a simulagdo com as mesmas condi¢des iniciais,
todavia com a resolu¢do mais alta. Dentro da mesma resolucio, existem duas simulacdes. Elas diferem
quanto a viscosidade. Utilizando o parametro « definido por Shakura e Sunyaev (1973) para tratar da
viscosidade do disco, a viscosidade pode ser tratada como v = acsH. As simula¢des foram divididas
em uma simulacdo nio viscosa, ou seja, onde foi utilizado v = 0 e uma simulacdo viscosa, mas com
baixa viscosidade ov = 4.0 x 107°. As imagens a seguir trazem a situagio do disco de gés apds 240
orbitas do planeta.

A figura [3] trds o resultado das duas simulagdes de baixa resolugdo, ou seja, o resultado das
simulagdes onde foi utilizado 384 x 128 células em relacdo as direcOes azimutal e radial respectivamente.
O gréfico superior se refere a simulagdo onde foi usado o = 0, enquanto o grafico inferior tras o
resultado da simulagdo onde foi utilizado o = 4.0 x 10~°. A unidade de medida usada nos graficos

para a distincia € a unidade astrondmica (au).
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Figura 3 — Simulag¢des de baixa resolugao

800

700

600

500

400

raio (au}

300

Densidade do gés (g/cm?)

200

100

raio (au)

800

700

600

500

400

raio (au)

300

Densidade do gas (g/cm?)

200

100

raio (au)

Fonte: Produzida pelo autor. Simulacdes com 384 x 128 células em relacdo as dire¢des azimutal e radial
respectivamente. Grafico superior: o = 0. Grifico inferior: o = 4.0 x 107°.

As simulacdes de baixa resolugdo foram realizadas para se fazer um estudado qualitativo da
distribui¢do de géds ao longo do disco. A figura[3|mostra que para uma simula¢@o ndo viscosa (grafico
superior), o gés se distribui de modo a gerar uma actimulo nas regides mais internas do disco circum-
estelar, e na regido do planeta. Todavia para o caso em que o = 4.0 x 107°, gréfico inferior, € possivel
ver que o acumulo de gés se da preferencialmente em torno do planeta, ponto localizado em (—5.2,0)
no grafico. Isso deve indicar que que a viscosidade influencia na direcao do fluxo de gas para o
disco circumplanetdrio, isso é, aquele que se forma ao redor do planeta e € alimentado pelos bragos
espirais como se pode ver na imagem. Szuldgyi et al (2014) em seu trabalho observam a influéncia da

viscosidade sobre o fluxo radial do gés para o disco circumplanetdrio. Conforme os autores, quanto
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menor a viscosidade, mais préximo ao planeta as ondas de gds se propagam e se chocam, assim o
tamanho do disco circumplanetério € influenciado pela viscosidade no disco.

A figuradtrds o resultado das duas simulagdes de alta resoluc@o, ou seja, o resultado das simulagdes
onde foi utilizado 1200 x 1 000 células em relacdo as dire¢des azimutal e radial respectivamente. O
grafico superior se refere a simulag@o onde foi usado o = 0, enquanto o gréfico inferior tras o resultado
da simulacdo onde foi utilizado o = 4.0 x 1075,

Figura 4 — Simulacdes de alta resolugao
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Fonte: Produzida pelo autor. Simula¢des com 1200 x 1 000 células em relacdo as dire¢des azimutal e radial
respectivamente. Grafico superior: o = 0. Grafico inferior: o = 4.0 x 107>,
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As simulacdes de alta resolucdo foram realizadas para se fazer um estudado quantitativo da
distribuicdo de gés ao longo do disco. Conforme visto na sec¢do 3.1, o pacote FARGO calcula o valor da
densidade de gds no centro das células, desse modo quanto maior for o nimero de células que compdem
o disco, menor serd o tamanho individual de cada célula e consequentemente o valor da densidade que
¢ calculado no centro da célula serd mais preciso. A figura[d]traz resultados numéricos mais precisos
que os da figura 3| mas ainda assim em relag@o a andlise qualitativa essas figuras concordam entre
si, pois ambas mostram que para uma simulagdo nio viscosa (gréfico superior), o gés se distribui de
modo a gerar uma acimulo nas regides mais internas do disco circunstelar, e na regido do planeta.
Todavia, para o caso em que o = 4.0 x 107°, grafico inferior, é possivel ver que o actimulo de gis
se d4 preferencialmente em torno do planeta, ponto localizado em (—5.2,0) no grafico, o que deve
indicar assim como a figura [3| que a viscosidade influencia na diregdo do fluxo de gés para o disco
circumplanetdrio, isso €, aquele que se forma ao redor do planeta e € alimentado pelos bracos espirais
como se pode ver na imagem.

De modo a verificar a quantidade de gés ao redor do planeta, a figura [5|trds o corte do disco na
regido do planeta para as simulacdes de alta resolugdo, ou seja, ela mostra a regido do disco ao redor
do planeta que estd localizado em (7, 5.2), onde 7 € o valor do angulo azimutal e 5.2 au a distancia
do planeta a estrela. Os graficos estdo organizados de modo que o eixo vertical corresponde ao raio
em unidades astrondmicas e o eixo horizontal ao angulo azimutal em radianos. O grafico superior se
refere a simulac@o onde foi usado o = 0, enquanto o gréfico inferior trds o resultado da simulacao

onde foi utilizado o = 4.0 x 1072,



31

Figura 5 — Regido do disco ao redor do planeta
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Fonte: Produzida pelo autor. Simulacdes com 1200 x 1 000 células em relacdo as dire¢des azimutal e radial
respectivamente. Gréfico superior: o = 0. Grifico inferior: o = 4.0 x 107>,

De modo a verificar a elucidar ainda mais a compreensao de como a viscosidade pode influenciar
no fluxo de gds para o disco circumplanetdrio, a figura[6]a seguir traz a grafico da regido do planeta com
os bracos espirais além dos vetores de velocidade do gis, em vermelho, e sua respectivas streamlines,

onde streamlines sao linhas tangentes em todos seus pontos ao campo velocidade, num dado instante
de tempo:
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Figura 6 — Vetor velocidade do gds na regido do planeta
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Fonte: Produzida pelo autor. Simulacdes com 1200 x 1 000 células em relacdo as dire¢des azimutal e radial
respectivamente. Gréfico superior: o = 0. Grifico inferior: o = 4.0 x 1072,

A partir da figura[5]é possivel verificar que os bragos espirais que conectam o disco circunstelar
ao disco circumplanetdrio fazem com que gas seja trazido para préximo do planeta assim como
observado por Canup e Ward (2002). Entretanto, observa-se que hd uma diferenca na quantidade de gés
transportado, pois para o disco nio viscoso (grafico superior) a quantidade de gés ao redor do planeta é
muito menor quando comparado com o disco em que foi utilizada viscosidade o = 4.0 x 10~° (grafico
inferior), além disso € possivel observar uma diferenca entre o tamanho do disco circumplanetario para

as duas simulacdes.
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Observa-se que para o caso nao viscoso, apesar da maior quantidade de gés o disco circumplanetario
€ menor em relag@o ao caso onde foi considerada viscosidade. Esse resultado concorda com o trabalho
de Szulagyi et al. (2014), pois em seu trabalho os autores verificam que quanto menor a viscosidade,
mais préximo ao planeta as ondas de gds se propagam e se chocam, desse modo o gés passa a apresentar
trajetdria circular em torno do planeta mais proximo a ele formando assim o disco circumplanetério.

Através da figura 6] é possivel também observar o comportamento da velocidade do gds na regido
do disco circumplanetdrio através dos vetores velocidade e streamlines. Observa-se que para o caso
viscoso, grafico inferior da figura[6o fluxo € na direcdo do disco circumplanetario para fora, enquanto
na simulagdo sem viscosidade, o fluxo e para dentro na dire¢cao do planeta. Isso contribui para a
diferenca no tamanho disco circumplanetério. Isso acontece devido ao choque entre streamlines, pois
assim o fluxo de gds perde momento angular e € atraido em dire¢@o ao planeta. O planeta acreta todo o
g4s que vém dessa regido de choque, assim o tamanho do disco circumplanetério reduz em relagdo ao
caso viscoso, contudo existe mais gas nessa regido. Esses resultados estdo em concordancia com o
que foi visto na literatura (Szuldgyi et al., 2014). Além disso pela maior presenga de gas nos discos
sem viscosidade em comparacdo com os discos viscosos pode-se inferir que discos mais viSCOs0s
tendem a se dissipar mais rapidamente. Esse resultado serd validado mais a frente com os resultados
das simulac¢des de N-corpos. Assim, dessa secdo conclui-se que o fluxo de material para o disco

circumplanetdrio e influenciado pela viscosidade do disco.

3.2 SIMULACOES DE N-CORPOS REALIZADAS E ESTUDOS ANALITICOS

No sentido de testar a implementagao das for¢as de migracao, amortecimento e arrasto foram
realizadas simula¢gdes de N-corpos. Para verificar a correta implementacao dessas forgas optou-se
por inicialmente implementéd-las em rotinas separadas, ou seja, foram realizadas simulacdes de N-
corpos considerando o planeta e os embrides sujeitos as forcas de migracdo e amortecimento, € outras
simulagdes considerando o comportamento dos satelitesimais sob a forca de arrasto. Esse procedimento
foi adotado de modo a verificar a validade do cddigo, além disso como Moraes, Kley e Vieira Neto
(2018), neste trabalho os corpos sentem forcas distintas, embrides estdo sujeitos a for¢a de migracdo e
as forcas de amortecimento da excentricidade e inclina¢ao, enquanto satelitesimais estao sujeitos a
forca de arrasto.

As caracteristicas do disco de gés foram simuladas conforme as equagdes descritas na se¢do anterior
para todas as simulagdes, sendo que em todas as simulagdes realizadas a razdo de aspecto (h = H/r)

utilizada foi constante tal que & = 0.05 durante todas as simulacdes aqui realizadas.

3.2.1 Migracao

No sentido de estudar a implementacdo da forca de migracdo sobre os embrides, foi realizada uma
simulagdo considerando a migra¢do de um grupo de satélites com a mesma massa que os satélites
galileanos possuem hoje. Como os satélites ja possuem a massa dos galileanos, acredita-se que eles ja
tenham passado por uma migragdo, assim como uma por¢ao do gés ja tenha se dissipado. Desse modo,
assim como em Moraes, Kley e Vieira Neto (2018) foi escolhido um disco de gas com 60% da massa

total prescrita pelo modelo de massa minima para a sub-nébula. Io, Europa e Ganimedes encontram-se
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em ressonancia de movimento médio do tipo 1 : 2 : 4, isso corresponde a um fator de separagdo radial
de aproximadamente 1.6 de um satélite para o outro, desse modo assim como no trabalho dos autores
citados, aqui os satélites foram inicializados separados por um fator 2, assim o satélite mais interno esta
em 13.4 Ry, e os demais em 26.8 R, 53.6 Ry e 107.2 R;. em Orbitas aproximadamente circulares
e coplanares. A excentricidade e a inclinagdo dos satélites foram escolhidas aleatoriamente dentro
da rotina utilizando as fun¢cdes do REBOUND. A excentricidade foi escolhida aleatoriamente entre
0a 5.0 x 1072, enquanto a inclinagdo foi escolhida entre 0° a 0.5°. Longitude do nodo ascendente,
argumento do pericentro e anomalia verdadeira foram escolhidos aleatoriamente no intervalo de
0° a 360°. O perfil de densidade utilizado foi de § = 3/2, enquanto o parimetro de viscosidade
a =5 x 1074, assim como em Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). A massa total de gds prevista pelo
modelo MMSN é de 2.0 x 1072 M, onde M é a massa de Jupiter. De modo a obter a densidade

superficial inicial Y, utiliza-se a seguinte equagao:

Tm _B
T
Mtota — 2; 2](' (1’ 3_2

onde 7,,;,, = 2.25 R, cavidade interna do disco de gés e r,,,, = 150 R, tamanho do disco, e § = 3/2,
como ja foi definido. A equacgdo resulta em ¥y = 8.06 x 107® M;/R?, porém como é utilizado
apenas 60% da massa total de gés o valor utilizado para a densidade superficial inicial em R, foi de
Yo =484 x 107 M,;/R% .

De modo a facilitar a compreensao, os satélites por apresentarem a mesma massa dos galileanos,
foram nomeados com o nome dos galileanos respeitando a distancia ao planeta, ou seja, 0 mais préximo
ao planeta chamado de Io, enquanto o mais distante de Calisto. Na figura[7é possivel ver a evolucao
do semieixo maior dos satélites ao longo do tempo sob a a¢do da forca de migracgdo, tal como descrita

na forma de aceleragdo na equagio[2.1§]
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Figura 7 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolu¢do do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites
simulados.

Observa-se que o comportamento obtido nao coincide com aquele obtido por Moraes, Kley e Vieira
Neto (2018). E possivel ver que os dois satélites mais internos, Io e Europa, colidem em menos de 300
anos, enquanto no trabalho dos autores os quatro satélites atingem uma configuragdo proéxima aquela
observada para os galileanos. A simulac¢io nao foi realizada por 10 mil anos assim como no trabalho
dos autores, pois antes desse tempo ja havia sido observada a colisdo caracterizando uma diferenga
entre a simulacdo realizada neste trabalho e aquela descrita em Moraes, Kley e Vieira Neto (2018),
dessa forma simulou-se até mil anos.

De modo a verificar o porqué dessa diferenca, sendo que as for¢cas implementadas foram obtidas a
partir do trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), foi realizado um estudo analitico de modo
a verificar se o0 comportamento aqui obtido estd de acordo com o esperado pela teoria, ou se de fato

havia algum erro na implementacao das for¢as neste codigo.

3.2.2 Estudos analiticos

De modo a estudar o comportamento do semieixo maior de corpos sob acao de forcas externas,
foi utilizado o formalismo das equagdes de Gauss que obtém a variacdo dos elementos orbitais de um
corpo, como o semieixo maior, a partir da forca perturbadora (Brouwer e Clemence, 1961; Roy, 1978).

Derivada a partir de trabalhos como o de Brouwer e Clemence (1961) e Roy (1978) a equacado

que descreve a variacdo do semieixo maior ao longo do tempo de um corpo sob a acdo de uma forca
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externa, por vezes chamada de forca perturbadora, € definida como:

o 2% Fyesin f+ Fo(1 + ecos ) (3.3)
m— = ———————|F,esin € cos .
At VGM(1 - ¢2) ’
onde m é massa do corpo, M a massa de Jupiter, G é constante da gravitagdo, e a excentricidade
do corpo, f a anomalia verdadeira do corpo, F, a componente radial da forca perturbadora e Fj a

componente tangencial da forca. A partir da equagdo[2.18]a forca de migragéo € escrita como:

- U
Fmig = —m

34
-~ (3.4)
Considerando o fato que neste trabalho se estd trabalhando com orbitas quase circulares (e — 0), a
equagdo [3.3] pode ser aproximada por:

da  2a®?

Tem-se que F,;; = Fov,7 + Fyvgl, onde vy = (a, sendo €, a frequecia kepleriana do corpo, a o

semieixo maior e Fy = —m/t,,;,, assim pode-se escrever:
da 23 m

- | 0 3.6

"t T Ve [ bnig ka] -0

Deve-se agora desenvolver o termo t,,;,. Considerando o caso e — 0 a equagdo [2.15] pode ser escrita

como: 50
tmig = +twaveh_2 3.7
9 274+1.18 ©-7)
A partir da equagdo [2.14] defini¢@o de 4., € possivel escrever a equagdo [3.7 como:
20  M?hAQ;"
: (3.8)

tmi - -
27+ 118 m Yysa2

Utilizando a defini¢do de X, das equacdes e com 3 = 3/2 e lembrando que €, =
(GM /a*)'/?, pode-se escrever a equagio 3.8/ como:

tmig = Caexp(—t/Taisc) (3.9)
onde C € uma constante dada por:
2.0 M? h?
— - : (3.10)
27+ 118 m EORS/ (GM)1/2
Assim, a equagdo [3.6|fica escrita como:
da 2a? m

m% vVGM " Ca exp(—t/Taise)
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Utilizando a definicio de C e €, = (GM /a®)'/? é possivel escrever a equagio como:

da
o= —Dexp(—t/Tusc) (3.12)
onde:
o 2T+ L1mSeRy(GM)" (3.13)
- M?2h2 .
Desse modo:

a t
/ da' = —D/ exp(—t'/Taise) (3.14)
ag 0

Por fim, fica definido:

Taise( 2.7+ L1B)mSo Ry * (GM) V2
M2h2

a(t) = ap + lexp(—t/Taise) — 1] (3.15)
Onde 745, se encontra definido na equagdo E vélido lembrar que esse resultado foi obtido
considerando 3 = 3/2. Sabendo que a constante 74;,. € definida em fungéo do pardmetro de viscosidade
«, é relevante recordar que o valor utilizado na simulac@o de N-corpos aqui realizada é de o« = 5 x 10~%
€ ag € 0 semieixo maior inicial.

Assim, de modo a verificar a validade do c6digo implementado neste trabalho foi realizada uma
simulacdo numérica considerando um sistema de dois corpos com Jupiter no centro € um corpo com
a massa e raio de Calisto numa distancia inicial de 107.2R;. A excentricidade foi de 1.0 x 1075, e
inclinagdo, longitude do nodo ascendente, argumento do pericentro e anomalia verdadeira de 5 x 107°
graus, ou seja, um corpo em Orbita praticamente circular e coplanar. A simulagdo numérica ocorreu
por cerca de 650 anos que é quando ocorre a colisdo do satélite com Juipiter. A figura [§] trds o
comportamento do semieixo maior desse corpo obtido a partir da simula¢gdo numérica e obtido através

da teoria utilizando a equacao 3.1
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Figura 8 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Grafico da evolucido do semieixo maior ao longo do tempo para um corpo com as
dimensdes de Calisto. Traco em amarelo corresponde aos resultados obtidos a partir de simulacdo numérica.
Trago em verde corresponde ao comportamento esperado pela teoria prevista na equagao [3.15]

A figura[9trés o erro relativo entre os resultados numérico e o obtido pela equagéo [3.15] O erro
relativo fica definido como o médulo da diferenca entre o semieixo maior obtido pelas simulagdes e

pela teoria dividido pelo semieixo maior esperado pela teoria:

| a(t)num — a(t)an |

erro relativo =
a(t)an

(3.16)

onde a(t),um € o valor de semieixo maior obtido atraves da simulagdo numérica e a(t),, é o semieixo

maior obtido através do estudo analitico.
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Figura 9 — Erro relativo x tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico do erro relativo entre o resultado numérico e o resultado obtido a partir da

equagdo[3.15]

E possivel verificar a partir da figura [8| que os resultados obtidos pela simulacio e pela teoria
concordam muito bem, pois as linhas que os representam se sobrepdem no grafico dessa figura. Além
disso, é possivel ver que o erro relativo entre o resultado analitico e 0 numérico é da ordem de 1072,
ou seja, um desvio de cerca de 1% que ocorre a partir do instante em que o satélite entra em colisdo
com o planeta na simulagdo. Além disso resultados ainda mais precisos serdo obtidos ao considerar
diferentes perfis de densidade. Isso significa que a implementacao da for¢a de migragc@o neste trabalho
foi bem sucedida e que o resultado apresentado na figura|/|é um resultado verdadeiro, apesar de ndo
concordar com o resultado do trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). Em comunicagdo com os
autores, foi discutido que hd um erro apenas na secdo 3.1 de seu trabalho. Nessa secao de seu trabalho,
os autores usaram densidade volumétrica ao invés de superficial no cdlculo das forcas de migracgdo,
0 que ocasionou o erro. As demais se¢Oes encontram-se todas corretas € os autores destacaram que
o erro cometido na figura ndo alteram os demais resultados e conclusdes e as demais secdes de seu
trabalho estdo de acordo com o esperado. Os autores disseram que explicagdo posterior sera realizada
em um trabalho futuro. O autores recomendaram que como ao utilizar um perfil de densidade 5 = 3/2
o decaimento do semieixo maior apresenta um comportamento linear, seria interessante realizar neste
trabalho uma investiga¢cdo de como seria o comportamento observado para o perfil de densidade com

valores menores como 3 =1e = 1/2.
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3.2.3 Simulacoes de N-corpos considerando diferentes perfis de densidade (5

Nas proximas secoes serdo realizadas simulacdes considerando diferentes perfis de densidade.

Espera-se obter a captura dos satélites mais internos em cadeia de ressonincia de movimento médio.

3.2.3.1 Perfil de densidade 5 =1

Assim como na sec¢do 4.3.1 foi simulado um grupo de satélites com a mesma massa que os satélites
galileanos possuem hoje. As condi¢des iniciais permanecem as mesmas que na se¢ao mencionada.
Todavia diferentemente da sec¢io 4.3.1 aqui o perfil de densidade utilizado foi de 5 = 1, enquanto o
pardmetro de viscosidade foi mantido como o = 5 x 10~%, assim como em Moraes, Kley e Vieira
Neto. A massa total de gds prevista pelo modelo MMSN € de 2.0 x 1072 M}, onde M é a massa de

Japiter. De modo a obter a densidade superficial inicial Y, utiliza-se a seguinte equagao:

Tmazx -8
T
Moa - 27[ Z d 3.1;
total /Tj 0 (15ORJ) rdr ( )

min

onde r,,;, = 2.25 R, cavidade interna do disco de gés e 7,,,,, = 150 R, tamanho do disco, e 8 = 1,
como j4 foi definido. A equagdo resulta em ¥y = 1.42 x 1077 M;/R?, como € utilizado apenas
60% da massa total de gés, o valor da densidade inicial em Ry utilizado foi de X¢ = 8.62x 1078 M / R?,

De modo a facilitar a compreensao os satélites, por apresentarem a mesma massa dos galileanos,
foram nomeados com o nome dos galileanos respeitando a distancia ao planeta, ou seja, 0 mais préximo
ao planeta chamado de Io, enquanto o mais distante de Calisto. Na figura[I0[¢ possivel ver a evolucdo
do semieixo maior dos satélites ao longo do tempo sob a a¢do da forca de migracdo, tal como descrita
na forma de aceleragdo na equagio[2.1§]

Observa-se em comparac¢do com a figura[7|que os corpos passam a migrar mais devagar visto que
To colide apds 400 anos na simulagdo apresentada na figura[I0} enquanto na figura[7]essa colisdo ocorre
ocorre antes de 300 anos. Para esse perfil ainda ndo obteve-se a reprodugao de um sistema de satélites

como os galileanos.
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Figura 10 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolu¢do do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites
simulados (3 = 1).

3.2.3.2 Perfil de densidade 5 = 1/2

Assim como na se¢do 4.3.1 foi simulado um grupo de satélites com a mesma massa que os satélites
galileanos possuem hoje. As condi¢des iniciais permanecem as mesmas que na secdo mencionada.
Todavia, diferentemente da se¢do 4.3.1 aqui o perfil de densidade utilizado foi de § = 1/2, enquanto o
parametro de viscosidade foi mantido o« = 5 X 10~*, assim como em Moraes, Kley e Vieira Neto. A
massa total de gds prevista pelo modelo MMSN ¢ de 2.0 x 10~2 M, onde M é a massa de Jupiter.

De modo a obter a densidade superficial inicial X utiliza-se a seguinte equacao:

Tmax ﬁ
r
Moa —27[ Z 1 d7 318

onde 7,,;, = 2.25 R, cavidade interna do disco de gas e 7,,,, = 150 R;, tamanho do disco, e
S = 1/2, como ja foi definido. A equagdo resulta em ¥y = 2.13 x 1077 M;/R%, como é
utilizado apenas 60% da massa total de gds, o valor da densidade inicial em R, utilizado foi de
Yo =128 x 107 M,;/R% .

Na figura[I1] € possivel ver a evolugdo do semieixo maior dos satélites ao longo do tempo sob a
acao da forca de migragdo, tal como descrita na forma de aceleragao na equagao[2.18§]

Observa-se em comparacdo com as figuras|[7|e[I0|que os corpos passam a migrar mais devagar visto
que Io colide apés 1500 anos na simulagdo apresentada na figura [T 1] enquanto na figura[7]essa colisdo
ocorre ocorre antes de 300 anos e na figura [10] ocorre apds 400 anos. Entretanto, ndo observou-se

a captura dos satélites mais internos em cadeia de ressonancia de movimento médio assim como os
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Figura 11 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolu¢do do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites
simulados (5 = 1/2).

galileanos reais. Estudos analiticos para esses perfis de densidade também foram realizados.

3.2.4 Estudos analiticos

Seguindo a mesma metodologia da secao 4.4 foram obtidas expressdes para o comportamento do
semieixo maior considerando diferentes perfis de densidade, no caso § = 1/2¢e = 1. A solugdo
obtida para § = 1 é:

2
Tdisc(2‘7 + 11ﬂ)m20R0(GM>1/2
a(t) = |: O MR [exp(—t/Td,-SC) — 1] + ag (319)
A solugio obtida para § = 1/2 é:
Taise(2.7 4+ 118)YmSoRY > (G M)/
a(t) = agexp [ dise( f\;?}ﬂo o (GM) lexp(—t/Tgisc) — 1] (3.20)

Assim como na secdo 4.4 foram realizadas simulagdes numéricas considerando um sistema de dois
corpos com Jupiter no centro € um corpo com a massa e raio de Calisto numa distancia inicial de
107.2 R;. A excentricidade foi de 1.0 x 1075, e inclinac¢do, longitude do nodo ascendente, argumento
do pericentro e anomalia verdadeira de 5 x 107° graus, ou seja, um corpo em Oorbita praticamente
circular e coplanar. Uma simulacéo foi realizada utilizando 5 = 1 e a outra § = 1/2. Sabendo que a

constante 74, € definida em fungdo do parametro de viscosidade «, € relevante recordar que o valor
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utilizado nas simulac¢des de N-corpos aqui realizada é de v = 5 x 1074,

A ﬁgura trds o resultado da simulag@o onde foi utilizado 8 = 1, linha amarela, e comportamento

previsto pela teoria através da equagdo [3.19] linha verde. A simulagdo ocorreu até cerca de 917 anos

que € quando o corpo colide com Jupiter.
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Figura 12 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolucdo do semieixo maior ao longo do tempo para um corpo com as
dimensdes de Calisto. Traco em amarelo corresponde aos resultados obtidos a partir de simulagdo numérica.
Trago em verde corresponde ao comportamento esperado pela teoria prevista na equagdo B=1.
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A figura[13]trds o resultado da simulag@o onde foi utilizado 8 = 1/2, linha amarela, e comporta-

mento previsto pela teoria através da equacdo [3.20} linha verde. A simulac¢do ocorreu por 2 000 anos

sem obter colisdo com Jupiter.
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Figura 13 — Semieixo maior x tempo
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Fonte: Préprio autor. Gréfico da evolugdo do semieixo maior ao longo do tempo para um corpo com as

dimensdes de Calisto. Traco em amarelo corresponde aos resultados obtidos a partir de simulacdo numérica.
Tragco em verde corresponde ao comportamento esperado pela teoria prevista na equagao (B =1/2).
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As figuras corroboram o fato de que o c6digo aqui implementado foi feito com sucesso, pois em
ambas as figuras € possivel averiguar que os resultados obtidos através das simula¢des numéricas
concordam muito bem com os resultados esperados pela teoria previstos nas equagdes [3.19]e[3.20] pois
as linhas no gréfico se sobrepdem.

As figuras|14{e(15|trazem o erro relativo, definido conforme equacao referente as simulagdes
apresentadas na ﬁgura simulagcdo onde § =1, e na ﬁgura onde foi usado 3 = 1/2.
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Figura 14 — Erro relativo x tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico do erro relativo entre o resultado numérico, simulagdo com 5 = 1,e 0
resultado obtido a partir da equagao [3.19]
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Figura 15 — Erro relativo x tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Grifico do erro relativo entre o resultado numérico, simulagdo com § = 1/2,¢e 0
resultado obtido a partir da equagao [3.20]

E possivel verificar a partir das das figuras [14]e |15/ que o erro relativo entre o resultado numérico e
o resultado obtido pela teoria é da ordem de 103 para o caso em que 3 = 1, sendo que os desvios
maiores se observam quando o satélite estd em colisdo com o planeta. J4 para o caso em que 5 = 1/2
onde ndo ocorre colisdo durante o periodo de integragcdo, observa-se que o erro relativo € da ordem de
107°, ou seja, o c6digo aqui implementado estd implementado de maneira correta.

Além disso, € possivel verificar que o perfil de densidade que apresenta o decaimento do semieixo
maior segundo um comportamento exponencial € o de § = 1/2. Todavia, foi visto através das figuras
[10]e[11} que nenhuma das simulac¢des apresenta como resultado a captura dos trés satélites mais
internos em ressonancia, como estdo os trés galileanos, além disso observa-se que nas trés simulacdes
ha colisdo de corpos. Desse modo, foi realizado o estudo de outro parametro de modo a buscar
reproduzir a configuracdo dos galileanos como se observa atualmente. O parametro estudado foi o
tempo de dissipacdo do disco de gas (74s.). Como esse parametro é uma constante em funcdo do
parametro de viscosidade «, o parametro que foi variado de modo a estudar diferentes cendrios foi o
proprio parametro «, assim além de estudar a dissipa¢do do gas estudou-se como a viscosidade do

disco de gas pode levar a diferentes cendrios.

3.2.5 Simulacoes de N-corpos considerando diferentes parametros de viscosidade «

Nas proximas secoes serdo realizadas simulag¢des variando o parametro de viscosidade . Isso serd

feito de modo a verificar a influéncia desse parametro sobre a migracdo dos satélites.
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3.2.5.1 Disco de dissipa¢do mais lenta (o = 4.0 x 1079)

Pela defini¢do do tempo de dissipagio do disco de gés visto na equacdo [2.5|¢é possivel verificar
que este é dependente do parametro de viscosidade o. De modo a obter um disco que se dissipa mais
lentamente, nesta secdo € utilizado um parametro de viscosidade menor, de modo que as simulagdes
aqui realizadas sdo feitas com o = 4.0 x 1075, sendo que anteriormente o valor utilizado foi de
a=50x10"%

Sao realizadas trés simulagdes, onde altera-se apenas o perfil de densidade 5 = 1/2, 5 = 1e
£ = 3/2. De modo a verificar a influéncia do pardmetro de viscosidade sobre a migragéo dos satélites,
assim como o tempo de dissipagdo do disco de gas, as simulagdes realizadas possuem as condi¢des
iniciais tais como descritas na se¢éo 4.3.1, para 5 = 3/2, na se¢éio 4.5.1 para § = 1 e na se¢do 4.5.2
para 3 = 1/2. O resultado das simulagdes para 3 = 3/2, 3 = 1 e 3 = 1/2 utilizando o = 4.0 x 107°

podem ser vistos nas figuras[16] [I7]e[I8|respectivamente.
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolu¢do do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites

simulados, onde foi usado o = 4.0 x 10~° ¢ 3 = 3/2.
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolu¢do do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites

simulados, onde foi usado & = 4.0 x 105 e 8 = 1.
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Figura 18 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolu¢do do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites
simulados, onde foi usado o = 4.0 x 107° e 3 = 1/2.

Como o objetivo nesta se¢do era verificar se ao utilizar um disco de géds que dissipa mais devagar,
utilizando ov = 4.0 x 1077, seria capaz de produzir a configuragio dos galileanos tal que se vé hoje, as
simulacdes foram realizadas até que se observasse alguma colisdo. E possivel verificar que em todas
simulagdes ocorreram colisdes sendo que essas ocorreram até mais rapidamente do que no caso em
que o = 5.0 x 1074, como se pode verificar ao comparar as figuras [18|e sendo que na primeira lo
colide antes de 1500 anos, enquanto na segunda lo colide apenas ap6s esse periodo. Desse modo foi
possivel verificar que quanto mais devagar o gés se dissipa, mais rdpido os satélites migram e acabam
por colidir com o planeta. Assim, discos com viscosidade mais baixa tendem a fazer com que os
satélites migrem mais rapidamente. Assim, na proxima secao serd estudado o caso em que o disco se

dissipa mais rapidamente, utilizando o pardmetro o = 5.0 x 1073,

3.2.5.2 Disco de dissipa¢do mais rdpida (o = 5.0 x 1073)

De modo a obter um disco que se dissipa mais rapidamente, nesta secdo € utilizado um parametro
de viscosidade maior, de modo que as simulacdes aqui realizadas sdo feitas com o = 5.0 x 1073,

Séo realizadas trés simulagdes, onde altera-se apenas o perfil de densidade 5 = 1/2, 5 = 1e
f = 3/2. De modo a verificar a influéncia do pardmetro de viscosidade sobre a migracdo dos satélites,
assim como o tempo de dissipag@o do disco de gds, as simula¢des realizadas possuem as condigdes
iniciais tais como descritas na se¢do 4.3.1, para § = 3/2, na se¢do 4.5.1 para § = 1 e na se¢do 4.5.2
para 3 = 1/2. O resultado das simulagdes para 3 = 3/2, 3 = 1e 3 = 1/2 utilizando o = 5.0 x 1073
podem ser vistos nas figuras[19] 20] e 21 respectivamente.
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Figura 19 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolucdo do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites

simulados, onde foi usado o = 5.0 x 1073 e 3 = 1.
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Figura 21 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolu¢do do semieixo maior ao longo do tempo dos quatro satélites
simulados, onde foi usado o = 5.0 x 1073 e 3 = 1/2.

Como o objetivo nesta se¢ado era verificar se ao utilizar um disco de gis que dissipa mais rapida-
mente, usando o = 5.0 x 1073, seria capaz de produzir a configuracio dos galileanos tal que se vé
hoje as simulacdes foram realizadas até que se observa-se alguma colisdo. Com excecdo da simulagao
onde $ = 1/2 que foi realizada por 10 mil anos sem apresentar colisdo, é possivel verificar que as
simulagdes onde ocorreram colisdes sdo aquelas em que 5 = 3/2 e 5 = 1 o que concorda com a teoria,
pois foi visto pela teoria que para esses perfis de densidade os corpos devem migrar mais rapidamente.
Todavia, apesar da colis@o esses corpos migram mais devagar quando comparados com aqueles em
simulagdes de igual perfil de densidade, porem utilizando o menores. A figura 21| apresenta o cendrio
que estava sendo buscado, pois € possivel verificar que a partir de 2000 anos os satélites deixam de
migrar e apresentam um semieixo constante. A figura[22] mostra o comportamento da excentricidade

dos satélites presentes na simulacao da figura[21}
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Figura 22 — Excentricidade x tempo
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Fonte: Produzida autor. Grafico da evolugdo da excentricidade ao longo do tempo dos quatro satélites simulados,
onde foi usado a = 5.0 - 1073 e 8 = 1/2.

E possivel verificar que os satélites encontram-se presos em cadeia de ressondncia, sendo que
suas posicoes finais sdo de 2.49 R, 3.95 Ry, 5.19 R; e 14.6 R, para lo, Europa, Ganimedes e
Calisto respectivamente. Essas posicdes sdo mais proximas ao planeta do que as observadas no sistema
galileano real, entretanto esse resultado € valido, pois mostra que um disco com perfil de densidade
3 = 1/2 e mais viscoso, ou seja, com pardmetro de viscosidade o = 5.0 x 1073 e que dessa forma se
dissipa mais rapidamente, € capaz de produzir um cendrio semelhante ao observado para os galileanos

reais.

3.2.6 Arrasto sobre satelitesimais

Nesta secdo, o objetivo € estudar o efeito do arrasto do gas sobre os satelitesimais. A aceleragcdo
sobre os satelitesimais devido ao arrasto estd definida na equac@o [2.9] As caracteristicas utilizadas
para o disco de gés nas simulacdes sdo aquelas definidas na se¢do 4.2. No trabalho de Moraes, Kley e
Vieira Neto (2018) utiliza-se para os satelitesimais uma massa de 10~7 A/; de modo a obter uma massa
total de sélidos de 2.0 x 10~ M ao simular 2 000 satelitesimais, entretanto o objetivo foi estudar o
comportamento dos satelitesimais sob acdo da forca de arrasto. Dessa forma, foram simulados apenas
alguns satelitesimais variando sua massa de modo a verificar a influéncia do arrasto sobre corpos de
diferentes massas. Nas simulac¢des foi retirada a cavidade interna do disco, ou seja, o disco se estende
até o planeta, de modo a permitir que o corpo migre até o planeta e melhor visualizar a acdo da forca
de migracdo, assim como reduzir o tempo computacional das simulagdes.

Primeiramente, foram simulados 4 satelitesimais com a massa de 107 M e raio de 10 km, assim
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como no trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). Todavia com essas dimensdes a densidade
dos satelitesimais possuem valor de 4.53 x 10* g/cm3, uma densidade bem alta. Em comunica¢io com
os autores, foi discutido que isso € feito para se ter a massa em sélidos prevista pelo modelo MMSN,
porém utilizando menos corpos, cerca de 2 000, pois um nimero maior de corpos para atender a massa
em solidos do modelo MMSN ndo € factivel numericamente. Dessa forma sera estudada também a
acdo da forca de arrasto em corpos com densidade mais razodvel (2.0 g/cm3), um modo de utilizar
densidades factiveis para os satelitesimais e ainda atender a massa do modelo MMSN estd em estudo e
serd tratado em fase posterior neste projeto de mestrado.

A figura[23|traz o resultado de uma simulagio onde foram considerados 4 satelitesimais com massa
de 10~7 M e raio de 10 km, assim como no trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018). Os corpos
foram inicializados com semieixo maior de 50 R;, 100 R, 150 Ry e 180 R;. A excentricidade foi
escolhida aleatoriamente entre 0 a 5.0 x 1073, enquanto a inclinacao foi escolhida aleatoriamente
entre 0° a 0.5°. Longitude do nodo ascendente, argumento do pericentro e anomalia verdadeira foram
escolhidos aleatoriamente no intervalo de 0° a 360°. O perfil de densidade utilizado foi de 8 = 1/2,
enquanto o parAmetro de viscosidade o = 5 x 1073, pois foram aqueles que apresentaram melhor

cendrio para a migra¢do. A densidade superficial inicial usada foi de ¥y = 2.13 x 1077 M,/ R3.

Figura 23 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolug@o do semieixo maior ao longo do tempo de quatro satelitesimais
de massa 10~7 M e raio de 10 km.

Observa-se que para um corpo com massa da ordem de 10?° kg, apenas a forca de arrasto ndo é
capaz de fazer com que esses corpos apresentem decaimento do semieixo maior em dire¢do ao planeta.
Desse modo foi realizada uma simulacao com as mesmas condig¢des iniciais da simulacao anterior,

porém considerando os corpos com massa de 8.38 x 10'® kg de modo que a densidade dos corpos seja
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de 2 g/cm3. A figura[24] apresenta o resultado dessa simulag@o.

Figura 24 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Préprio autor. Gréfico da evolug@o do semieixo maior ao longo do tempo de quatro satelitesimais de
massa 8.38 - 10'° kg e raio de 10 km.

Observa-se que para corpos menos massivos, massa da ordem de 10'® kg, os corpos passam a
apresentar o comportamento esperado pela literatura que € o de migrar em direcdo ao planeta. Desse
modo, serd feito em fase posterior a implementacdo de satelitesimais com densidade factivel e que
atenda a massa total de sélidos prevista no modelo MMSN.

3.2.7 Estudos adicionais para aplicacao nas simulacoes de N-corpos na fase colisional

Neste trabalho, foi utilizada a prescricdo de Moraes, Kley e Vieira Neto (2018) de que embrides e
satelitesimais estariam sob a acdo de forgas diferentes. Todavia, nesta se¢ao é simulado um embrido
sob a acdo das forcas de migragcdo, amortecimento e também sob a acdo do arrasto, ao passo que
também € feita uma simula¢@o onde considera-se um satelitesimal que além de sentir a forca de arrasto,
estd sob a acdo das for¢as de migracdo e amortecimento.

A figura[25|traz os resultados de uma simulagdo numérica considerando um sistema de dois corpos
com Jupiter no centro € um corpo com a massa e raio de Calisto numa distancia inicial de 107.2 R;,. A
excentricidade foi de 1.0 x 10™°, e inclina¢do, longitude do nodo ascendente, argumento do pericentro
e anomalia verdadeira de 5 x 1075 graus, ou seja, um corpo em érbita praticamente circular e coplanar.
As duas curvas se referem ao fato de que para esse corpo foram realizadas duas simula¢des, uma onde

ele estd apenas sob a acdo das forcas de migracdo e amortecimento, e outra onde € adicionada a forca
de arrasto. A simulagdo foi realizada por 2 000 anos.
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Figura 25 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Grafico da evolugdo do semieixo maior do satélite sob a acdo apenas das forcas de
migracdo e amortecimento (curva amarela) e sob a acdo dessas forgas e mais a de arrasto (linha azul)

Da figura [23] foi visto que para corpos massivos, a for¢a de arrasto ndo exerce influéncia sobre
esses corpos, todavia para corpos massivos como o simulado na figura 25| onde o corpo estd também
sujeito a forcas de migracdo e amortecimento, a forga de arrasto faz com esse corpo migre mais rapido
em direcdo ao planeta quando o corpo estd nas regioes mais densas do disco de gds que € na regido
proxima ao planeta, ou seja, sob um corpo massivo a for¢a de arrasto se torna relevante quando sob
esse corpo também atuam forcas de migracdo e amortecimento.

Na imagem [25|foi estudado a influéncia do arrasto sobre um embrido. A figura[26|traz o resultado
da simulag¢do de um satelitesimal que além de estar sob a acdo da forca de arrasto, estd também
sob a acdo das forcas de migracdo e amortecimento. A figura compara com uma simulagdo onde o
satelitesimal estd apenas sob a acdo do arrasto tal como no trabalho de Moraes, Kley e Vieira Neto
(2018). A simulacdo numérica foi feita considerando um sistema de dois corpos com Juipiter no centro
e um corpo com a massa de 8.38 x 10'° kg e raio de 10 km, com semieixo inicial de 140 R;. A
excentricidade foi de 1.0 x 10°, e inclina¢do, longitude do nodo ascendente, argumento do pericentro
e anomalia verdadeira de 5 x 10™° graus, ou seja, um corpo em Orbita praticamente circular e coplanar.
A simulagdo foi realizada até o satelitesimal colidir com o planeta. Nao foi considerada a cavidade

interna do disco.
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Figura 26 — Semieixo maior X tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da evolugdo do semieixo maior do satelitesimal sob a acdo apenas da forca
de arrasto (curva azul) e sob a acdo dessa forca e mais as for¢as de migracio e amortecimento (curva vermelha)

A partir da sobreposi¢do das curvas vista na figura [26] é possivel ver que a for¢a de migragdo,
definida em forma de aceleracdo na equacdo [2.18] possui efeito apenas em corpos massivos visto que
ndo alterou o decaimento do semieixo maior do satelitesimal em direcdo ao planeta. Dessa forma,
assim como considerado por Moraes, Kley e Vieira Neto (2018), apenas corpos massivos o suficiente
como os embrides sdo capazes de criar ondas no disco onde essas ondas geram torques que alteram a
evolugdo dos embrides no disco.

Desse ponto em diante serdo realizadas as simulacdes numéricas realizadas de modo a considerar a

fase de colisdo entre satelitesimais e embrides.

3.2.8 Simulacgées de N-corpos: estudo da fase colisional de formacao dos satélites

Nesta secdo € estudada a influéncia de parametros que definem o comportamento do gés sobre a
fase colisional de formacao dos satélites. Nesta fase ocorre a colisdo entre embrides os corpos rochosos
que levam a seu crescimento e origem dos satélites ao final da simulacdo. Todas as simula¢des sao
realizadas considerando um periodo de 10 mil anos, além disso em todas elas sdo inicializados 2021
corpos massivos. Sendo o planeta, 20 embrides e 2000 satelitesmais. Todos os satelistesimais foram
inicializados em toda simulagio com massa igual a 7.0 - 10~8 M ;. Quanto a distribui¢iio de massa dos
embrides, ela obedece a relacdo r3((2=#)/2A3/2 (Kokubo e Ida 2002; Raymond, Quinn e Lunine 2005;

Izidoro, Morbidelli e Raymond 2014), onde A € o nimero do raio de Hill mituo:

A

:al—l—a]( i + J> (3.21)

2 3Mp
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Neste trabalho, teve como objetivo buscar uma sofisticacao para a composi¢ao dos corpos rochosos,
quanto a considerar uma composi¢ao em gelo e rocha para cada um dos satelitesimais e embrides
dada a sua distancia ao planeta no disco circumplanetario. Em seu trabalho FORTNEY, MARLEY e
BARNES, 2007), trazem uma fun¢do que calcula a partir da massa e da composicao em gelo do corpo
0 seu raio, todavia essa formula ndo se aplica a corpos menos massivos que (.02 massas da Terra,
que € o caso dos satélites galileanos, assim neste trabalho buscou-se uma alternativa para também
implementar coposicdo em gelo e rocha. A alternativa foi utilizar regressio polinomial, no caso ctibica
que explicasse a relacdo entre densidade das luas galileanas e sua porcentagem em gelo. A figura[27]

traz o resultado dessa regressao:

Figura 27 — Densidade x Fracdo de Massa em Gelo (fmg)
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico da densidade pela fracdo de gelo dos satélites galileanos (circulo roxo) e
resultado da regressdo polinomial (linha verde)

A equacio que define a curva em verde na figura acima é:

p=—6943.16 - fmg® + 11553 - fmg® — 7317.3 - fmg + 3528 (3.22)

onde fmg € a porcentagem em gelo do corpo e p sua densidade. Essa equacdo foi utilizada para
definar a porcentagem em gelo dos satelitesimais e embrides. Uma vez definida a massa dos embrides
e satelitesimais a porcentagem em gelo dos corpos era definida pela equagdo abaixo:

209.63
mg = ——— — 1.36575 (3.23)
T
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0.648791
fing = === — 0.497625 (3.24)

onde 7' é a temperatura do corpo rochoso. A equagdo determina a porcentagem em gelo
para corpos com temperatura 7' tal que 273.15 < T < 373.15 e a equagdo para corpos com
T < 273.15. Para corpos com T' > 373.15 a porcentagem em gelo ficou definida como sendo nula.
Essa temperatura € dita como igual aquela do disco na posi¢do em que o corpo estd imerso.

Uma vez definida a porcentagem em gelo dos corpos pela equagdo [3.23]e com ela calculada a
densidade do corpo pela equagdo [3.22] calcula-se o raio do corpo.

De modo a atualizar a temperatura e a massa perdida pela evaporagdo da dgua dos corpos,
considerou-se a taxa de ablagdo dos corpos tal como definido no trabalho de ERIKSSON, RON-

NET e JOHANSEN (2021):
. HHy0
. = —4nR*PT, | —2= 3.25
MMabl, H20 i \/ 27R,T (3.25)

onde R € o raio do embrido ou satelitesimal, P € a pressdo de vapor da dgua, 7' € a temperatura
do embrido ou satelitesimal, yy,0 € p peso molecular da dgua e R, € constante ideal dos gases. A

temperatura dos corpos € atualizada conforme a seguinte equacao:

Cppv? PT [ pm,0
T =714 4 2l el — 2L 3.26
gas + 3204, os \| 2R, T H20 ( )

onde 7, € a temperatura do disco de gds na posi¢do onde o corpo estd, C'p € o coeficiente de

arrasto, v,; € a velocidade relativa do corpo ao gas, o, € constante de Stefan-Boltzmann e Ly, € 0
calor latente de vaporizagdo da dgua. Nesta secdo € considerado que todos os corpos sofrem a a¢do das
forcas de arrasto, migracdo e amortecimento da excentricidade e inclinacéo.

As simulacdes foram realizadas utilizando dois diferentes valores para o parametro de viscosidade
aesdoeles5-107* e 5 - 1073, foi considerado o perfil de densidade superficial 3 = 0.5 e trés valores
diferentes para a razdo de aspecto i = 0.05,0.10 e 0.15. Dessa forma foram realizadas 6 simulagdes

diferentes. As condig¢des iniciais, assim como o nome para cada simulacio pode ser visto na tabela

abaixo:
Condigoes Iniciais
Simulagdo h o}
h05b12 0.05 | 5-1074
h05b12alpha | 0.05 | 5-10~3
h10b12 0.10 | 5-1074
h10b12alpha | 0.10 | 5-1073
h15b12 0.15 | 5-10~*
h15b12alpha | 0.15 | 5-103

Além das condi¢des mencionadas no pardgrafo anterior, assim como na tabela, é valido destacar
que em todas as simula¢des a densidade superficial inicial do gés usada foi de 1.7615 - 10~7 M/ R?.

Todos os embrides e satelitesimais nao possuem inclinacdo. O semieixo maior foi escolhido de forma
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aleatdria segundo uma distribui¢cdo uniforme entre 21 a 170 R ;. Excentricidade também escolhida de
forma aleatdria segundo uma distribui¢@o uniforme entre 0 e 0.001. Os valores para longitude do nodo
ascendente, argumento do pericentro e anomalia verdadeira também foram gerados aleatoriamente

segundo uma distribui¢do uniforme no intervalo de 0 a 360°.

3.2.8.1 Simulagdes de N-corpos com h = 0.05

A figura a seguir traz a distribuicao inicial de massa, assim como composi¢ao em gelo e distancia
em relacdo ao planeta dos embrides para as simulagdes com razao de aspecto igual a 0.05. O grafico

superior se refere a simulagdo hO5b12 e o inferior a simula¢do hO5b12alpha.

Figura 28 — Distribuic¢do inicial de massa
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Fonte: Produzida pelo autor. Grafico superior: distribui¢do inicial de massa para a simulacdo h05b12. Gréfico
inferior: distribuicdo inicial de massa para a simula¢do hO5b12alpha.

Pode-se observar que a composi¢do em gelo nas duas simulagbes variam de cerca de 50% a
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70%, esse comportamento é esperado ser igual, pois conforme as equagdes 2.6 € 2.7, secdo 2.2.2, a
temperatura o disco é diretamente proporcional a razdo de aspecto, assim uma diferen¢a na composi¢ao
inicial de gelo serd observada quando se comparar simulacdes de diferentes razdes de aspecto. Quanto
a massa observa-se o mesmo intervalo, observa-se uma diferenca entre a distribuicdo dos corpos quanto
a distancia ao planeta, todavia isso € esperado uma vez que os elementos orbitais dos corpos foram
gerados de forma aleatdria nas simulagdes. A figura a seguir traz a evolucao dos embrides para as duas

simulacdes, h05b12 e hO5b12alpha, ao longo dos 10 mil anos.

Figura 29 — Semieixo maior x tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréafico superior: simulacdo hO5b12. Gréfico inferior: simulagdo hO5b12alpha. Os
gréficos trazem a evolucdo do semieixo dos 20 embrides ao longo de 10 mil anos

A figura a seguir traz a distribuicao final de massa, assim como composi¢do em gelo e distancia
em relacdo ao planeta dos satélites formados para as simulagdes com razio de aspecto igual a 0.05. O

gréfico superior se refere a simulacdo hO5b12 e o inferior a simulagdao hO5b12alpha.
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Figura 30 — Distribuicao final de massa
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico superior: distribui¢do final de massa para a simulacdo hO5b12. Gréfico
inferior: distribui¢do final de massa para a simulacdo hO5b12alpha.

Observa-se a partir das figuras 29 e [30] que foram formados satélites, todavia para a simulacéo

h0512 que apresenta parametro o menor a migra¢ao dos embrides se deu de forma mais prolongada,

como esperado, e formaram-se 4 satélites, ao passo que por dissipar de forma mais rdpida o disco

de gés, a simulagdo hO5b12alpha apresenta a formacdo de 7 satélites em regidoes mais distantes ao

planeta quando comparado ao caso menos viscoso. Isso se d4 devido a atenuacdo da acdo do gés

sobre a migracdo dos corpos, uma vez que esse se dissipa mais rapidamente. Quanto a composi¢ao

em gelo, observa-se que elas tiveram uma alteracao baixa e ndo condiz com o que se observa para

os satélites Io, Europa, Ganimedes e Calisto, dessa forma além dos mecanismos de aquecimento dos

corpos devido as forcas sofridas pela interacdo com o gés, como o arrasto considerado na taxa de

ablacdo, devem ser adicionadas outras for¢cas que geram calor nos corpos e eventual perda de dgua,

como por exemplo forca de maré. Assim, observa-se que sistemas com maior viscosidade favorecem a
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formacao satélites em regides mais distantes, dessa forma um valor entre o usado nas duas simulacdes
poderia favorecer a formacao de satélites nas posi¢cdes onde se encontram as luas de Galileu. Essa
viscosidade mais elevada ja é um parametro distinto daquele usado no MMSN, que considera sistemas
com menor viscosidade, dessa forma o resultado aqui mostrado pode sugerir a possibilidade de um
modelo hibrido que considere caracteristicas do MMSN e também do modelo de disco com déficit de

gds, uma vez que nesse modelo considera-se sistemas com maior viscosidade.

3.2.8.2 Simulagdes de N-corpos com h = 0.10

A figura a seguir traz a distribuicao inicial de massa, assim como composi¢do em gelo e distincia
em relac@o ao planeta dos embrides para as simulagdes com razdo de aspecto igual a 0.10. O gréafico

superior se refere a simulagdo h10b12 e o inferior a simula¢do h10b12alpha.
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico superior: distribui¢do inicial de massa para a simulagdo h10b12. Grafico

inferior: distribui¢do inicial de massa para a simulacio h10b12alpha.

Pode-se observar que a composi¢do em gelo nas duas simulagdes variam de cerca de 50% a 55%,

esse comportamento € esperado ser igual, pois conforme as equacdes 2.6 € 2.7 a temperatura o disco

¢ diretamente proporcional a razdo de aspecto, entretanto quando comparados com os graficos da

figura 3] observa-se que os embrides apresentam um menor percentual em gelo devido ao fato do

disco de gds ser mais quente que para o caso em que ~ = 0.05. Quanto a massa observa-se 0 mesmo

intervalo, observa-se uma diferenca entre a distribui¢do dos corpos quanto a distancia ao planeta,

todavia isso € esperado uma vez que os elementos orbitais dos corpos foram gerados de forma aleatéria

nas simulagdes. A figura a seguir traz a evolug¢do dos embrides para as duas simulag¢des, h10b12 e

h10bl12alpha, ao longo dos 10 mil anos.
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréafico superior: simulacdo h10b12. Gréfico inferior: simulacdo h10b12alpha. Os

gréficos trazem a evolucdo do semieixo dos 20 embrides ao longo de 10 mil anos

A figura a seguir traz a distribuicao final de massa, assim como composi¢do em gelo e distancia

em relacdo ao planeta dos satélites formados para as simulagdes com razio de aspecto igual a 0.10. O

gréfico superior se refere a simulacdo h10b12 e o inferior a simulagcdao h10b12alpha.
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Figura 33 — Distribuicao final de massa
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico superior: distribui¢do final de massa para a simulacdo h10b12. Gréfico
inferior: distribui¢do final de massa para a simulacdo h10b12alpha.

Observa-se a partir das figuras[32]e[33|que foram formados satélites, todavia para a simulagdo h1012
que apresenta parametro o« menor a migragao dos embrides se deu de forma mais prolongada, sendo que
mesmo ao final da simulag¢do observa-se que os satélites ainda estdo migrando e formaram-se 6 satélites,
todavia ndo se pode garantir que ndo havera colisdo entre eles, uma vez que 0s mesmos paraecem
estar ainda migrando. Por dissipar de forma mais rdpida o disco de gés, a simulagdo h10bl12alpha
apresenta a formacao de 7 satélites em regides mais distantes ao planeta quando comparado ao caso
menos viscoso. Isso se da devido a atenuagdo da acao do gds sobre a migracdo dos corpos, uma vez
que esse se dissipa mais rapidamente. Quanto a composi¢do em gelo, observa-se que elas tiveram uma
alteracdo baixa e ndo condiz com o que se observa para os satélites lo, Europa, Ganimedes e Calisto,

andlise semelhante ao caso em que /i = 0.05 deve ser considerada aqui.



3.2.8.3 Simulagdes de N-corpos com h = 0.15
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A figura a seguir traz a distribuicao inicial de massa, assim como composi¢do em gelo e distincia

em relacdo ao planeta dos embrides para as simulacdes com razao de aspecto igual a 0.15. O grafico

superior se refere a simulagdo h15b12 e o inferior a simula¢do h15b12alpha.

Figura 34 — Distribuicao inicial de massa

52 T

'@ |
51.8 ® 4
51.6 | 4
9 51.4 | |
o
2l 51.2 | 4
o
£ ®
Q
g L4 ]
[ e
§ 50.8 o 4
£
S 506 | ‘ B
50.4 | 4
50.2 | ’ 4
50 ’. L L L L 1 L 1
20 40 60 80 100 120 140 160 180
Semieixo maior (R] )
52 . T ‘.—
51.8 4
516 4
g 51.4 4
o
g 51.2 - -
; 4
o 51 | E
]
e
§ 50.8 | ]
£ @
S 50.6 - ’ 1
50.4 . i

50.2 ”
50 L L L L L

20 40 60 80 100 120

Semieixo maior (RJ)

140

160

180

kg
1.4x1022
I 1.2x1022
F 4 1x1022

F 4 8sx102

F 4 6x10%!

4x1021

2x1021

kg
1.4x1022
I 1.2x1022
B 1x1072

I 4 8x102!

F 4 6x102L

4x1021

2x1021

Massa

Massa

Fonte: Produzida pelo autor. Grafico superior: distribui¢do inicial de massa para a simulacdo h15b12. Gréfico

inferior: distribui¢@o inicial de massa para a simulacio h15b12alpha.

Pode-se observar que a composi¢do em gelo nas duas simulagdes variam de cerca de 50% a 52%,

esse comportamento € esperado ser igual, pois conforme as equagdes 2.6 e 2.7 a temperatura o disco

¢ diretamente proporcional a razdo de aspecto, observa-se que os corpos aqui apresentam menor

composi¢do em gelo quando comparados aqueles das figuras 28] e 31 Quanto a massa observa-se

o mesmo intervalo, observa-se uma diferenca entre a distribuicdo dos corpos quanto a distancia ao

planeta, todavia isso € esperado uma vez que os elementos orbitais dos corpos foram gerados de forma
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aleatdria nas simulagdes. A figura a seguir traz a evolucdo dos embrides para as duas simulacoes,
h15b12 e h15b12alpha, ao longo dos 10 mil anos.

Figura 35 — Semieixo maior x tempo
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Fonte: Produzida pelo autor. Grafico superior: simulacdo h15b12. Gréfico inferior: simulagdo h15b12alpha. Os
gréaficos trazem a evolucdo do semieixo dos 20 embrides ao longo de 10 mil anos

A figura a seguir traz a distribuicao final de massa, assim como composi¢ao em gelo e distancia
em relacdo ao planeta dos satélites formados para as simulagdes com razdo de aspecto igual a 0.15. O

gréfico superior se refere a simulacdo h15b12 e o inferior a simulag@o h15b12alpha.
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Figura 36 — Distribuicao final de massa
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Fonte: Produzida pelo autor. Gréfico superior: distribui¢do final de massa para a simulacdo h15b12. Gréfico
inferior: distribui¢do final de massa para a simulacdo h15b12alpha.

Observa-se a partir das figuras [35] e 36| que foram formados satélites, todavia para a simulagdo
h1512 que apresenta parametro o« menor a migracdo dos embrides se deu de forma mais prolongada, e
ainda permanece mesmo apds 10 mil anos, e formaram-se 4 satélites, entretanto ndo se pode dizer que
esse sistema € estavel e que eles ndo iram colidir entre si ou com o planeta uma vez que permanecem
migrando. Por dissipar de forma mais rdpida o disco de gés, a simulacao h15b12alpha apresenta
a formacao de 7 satélites em regides mais distantes ao planeta quando comparado ao caso menos
viscoso, sendo que um deles se encontra a 300 ;. Isso se d4 devido a atenuag@o da acdo do gis sobre
a migracao dos corpos, uma vez que esse se dissipa mais rapidamente. Quanto a composi¢do em gelo,
observa-se que elas tiveram uma alteracdo baixa e ndo condiz com o que se observa para os satélites lo,

Europa, Ganimedes e Calisto. Andlise semelhante aos casos anteriores, h = 0.05, 0.10 € vélida aqui.
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4 CONSIDERACOES FINAIS

Este projeto de mestrado tem por objetivo estudar o fluxo de material para o disco circumplanetario
e identificar possiveis inconsisténcias nos modelos de formacgao de satélites mais aceitos, o de massa
minima e o de déficit de gés. Para realizar esse objetivo sdo utilizadas ferramentas computacionais
como 0 FARGO e o REBOUND para a reprodugdo dos modelos classicos, sendo eles o modelo de
disco com déficit de gas (Canup e Ward, 2002) e modelo de massa minima para a sub-nébula (Lunine
e Stevenson, 1982). Além disso estuda-se o fluxo de material para o disco circumplanetirio de modo a
verificar a viabilidade da implementacdo de um modelo misto que considere as melhores caracteristicas
dos modelos cldssicos.

Neste trabalho foram estudadas as ferramentas computacionais FARGO e REBOUND, sendo que
a primeira ferramenta foi utilizada para realizar simulagdes hidrodinamicas e dessa forma estudar a
dindmica da parte gasosa do disco. O pacote REBOUND foi utilizado para realizar simulacdes de
N-corpos e dessa forma estudar a dindmica da parte sélida do disco circumplanetério.

A partir da reproducdo do modelo de disco com déficit de gds e do estudo da influéncia da
viscosidade sobre o disco de gas, se¢do 3, foi possivel verificar que através dos bracos espirais que
se formam no disco de gds (ver figura [5]), ocorre o transporte de matéria do disco protoplanetdrio
para o disco circumplanetario. Foi visto que a viscosidade influencia sobre o tamanho do disco
circumplanetério, além da quantidade de gds presente na regido proxima ao planeta. Esse resultado
concorda com o trabalho de Szulagyi et al. (2014), pois em seu trabalho os autores verificam que
quanto menor a viscosidade, mais proximo ao planeta as ondas de géds se propagam e se chocam.
O disco circumplanetério se forma nas regides proximas ao planeta onde o gis passa a apresentar
trajetoria circular em torno do planeta, o que ocorre mais proximo ao planeta quanto menor for a
viscosidade.

Observou-se também que para o caso viscoso, o fluxo de material para o disco circumplanetério € na
verdade na direcdo do disco circumplanetdrio para fora, enquanto na simulagdo sem viscosidade, o fluxo
€ para dentro na direc@o do planeta. Isso contribui para a diferenga no tamanho disco circumplanetario.
Isso acontece devido ao choque entre streamlines, pois assim o fluxo de gas perde momento angular e
¢ atraido em dire¢@o ao planeta. O planeta acreta todo o gas que vém dessa regido de choque, assim o
tamanho do disco circumplanetario reduz em relagdo ao caso viscoso, embora exista mais gas nessa
regido. Essa observacao concorda com o que € discutido no trabalho de Szulagyi et al. (2014).

O parametro de viscosidade o mostrou ser importante também nas simulagdes de N-corpos. Na
se¢do 4 é possivel ver que discos mais viscosos, o da ordem de 10~3, parecem favorecer a migragio dos
satélites e sua eventual captura em cadeia de ressonancia de movimentos médio, tal como observado
para os trés satélites mais internos do sistema galileano: lo, Europa e Ganimedes que estdo em
ressonancia de movimento médio 1:2:4. Todavia, o parametro « sozinho nao € capaz de produzir esse
cendrio, visto que nas figuras e apesar de usar o = 5.0- 10% os satélites colidem com o planeta. O
parametro que foi alterado de modo a produzir a captura dos satélites internos em cadeia de ressonancia
foi o perfil de densidade local /3, sendo que na ﬁgura o valor usado foi de § = 1/2. Desse modo,
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pode-se verificar a relevancia do estudo dos pardmetros « e 5. Sendo que discos mais viscosos e com
densidade que se comporta como uma fungdo ~ r~'/? sdo bem sucedidos em reproduzir a migracio de
satélites como os galileanos.

Com os estudos prévios a respeito da fase colisional pode-se dar sequencia a este trabalho de
dissertacdo e realizar simulacOes considerando 2021 corpos, sendo o planeta, 20 embrides e 2000
satelitesimais. Os parametros estudados foram o parametro « de viscosidade e a razao de aspecto h,
além de considerar um esquema para a composi¢ao dos corpos e perda da dgua que os constituem
durante sua evolugdo. Foi observado que as simulagdes com maior viscosidade tendem a formar mais
satélites e em regidoes mais distantes ao planeta quando comparado ao caso menos viscoso. Isso se
da devido a atenuacdo da acdo do gés sobre a migracao dos corpos, uma vez que esse se dissipa mais
rapidamente. Quanto a composi¢do em gelo, observa-se que elas tiveram uma altera¢do baixa ao longo
das simulagdes e ndo condiz com o que se observa para os satélites lo, Europa, Ganimedes e Calisto,
dessa forma além dos mecanismos de aquecimento dos corpos devido as forcas sofridas pela interacdo
com o gds, como o arrasto considerado na taxa de ablagcdo, devem ser adicionadas outras forcas que
geram calor nos corpos e eventual perda de dgua, como por exemplo forca de maré. O estudo realizado
serviu para compreender o comportamento da parte gasosa e sélida do disco circumplanetario, tal
como a dindmica do disco e suas caracteristicas descritas através de parametros como o parametro
de viscosidade « e o perfil de densidade local 3 e a razdo de aspecto, assim como o fluxo de gas
para o disco circumplanetario. Observa-se também que sistemas com maior viscosidade favorecem a
formacao satélites em regides mais distantes, dessa forma um valor entre o usado nas duas simulacdes
poderia favorecer a formagdo de satélites nas posi¢des onde se encontram as luas de Galileu. Essa
viscosidade mais elevada ja € um parametro distinto daquele usado no MMSN, que considera sistemas
com menor viscosidade, dessa forma o resultado aqui mostrado pode sugerir a possibilidade de um
modelo hibrido que considere caracteristicas do MMSN e também do modelo de disco com déficit de

gds, uma vez que nesse modelo considera-se sistemas com maior viscosidade.
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