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Resumo

A hipoétese atualmente mais aceita da origem da Lua, é a de ela ter se formado a
partir de restos gerados por uma grande colisdao entre a proto-Terra e um
proto-planeta de tamanho similar a Marte, conhecido como Theia. Simulagoes
mostraram que pode-se reproduzir a falta de ferro na Lua, as massas da Terra e Lua,
e o momento angular atual do sistema Terra-Lua. Para tal, a colisao deve ter ocorrido
de modo peculiar. Assim sendo, foi proposto que os corpos Terra e Theia seriam
coorbitais, de modo que a velocidade de impacto seria baixa. Tendo isto em vista, em
nosso trabalho nos propusemos a estudar o processo de acrescao de massa, como um
possivel mecanismo de formacao de planetas coorbitais & Terra. O trabalho se divide
em duas partes principais. Em um primeiro momento tentamos reproduzir o cenério
da teoria descrita no primeiro pardgrafo, ou seja, estudamos a possibilidade de
formacao de um corpo com massa Mg similar & de Marte e que seja coorbital com a
Terra. Os presentes resultados das simulacées numéricas mostram ser improvavel a
formacao de um corpo com massa Mg e que seja coorbital com a Terra. Na segunda
parte do trabalho estudamos a possibilidade de formacao de Theia e da proto-Terra
seguindo um perfil de densidades. Os resultados das simula¢ées numéricas do modelo
nao levaram & formagao de corpos com massas 1,0 x Mg e 1,0 x Mg, mas houve a
formagao de corpos de massa menor (= 0,6 Mg). Isso mostrou que o modelo adotado é
promissor, e entao, ajustes de parametros e insercao de planetas similares a Jupiter e
Saturno no sistema foram implementados. Os resultados dessas tltimas simulagoes
mostraram ser possivel a formacao da Terra e de Theia, mas com velocidades relativas

de colis@o 2 vezes maior do que a esperada (< 4km/s).
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Abstract

The most accepted hypothesis of the origin of the Moon, she is to have formed from
debris generated by a major collision between the proto-Earth and a proto-planet of
si-milar size to Mars, known as Theia. Simulations showed one can reproduce the lack
of iron in the Moon, the masses of the Earth and Moon, and the angular momentum
of the current Earth-Moon system. To this end, the collision must have occurred in a
particular way. Therefore, it was proposed that the bodies would be sharing the same
orbit, i.e., Earth and Theia would coorbitals, so that the impact velocity and impact
would be low subtle. In view of this, in our work we set out to study the process of
mass accretion as a possible mechanism for the formation of planets coorbitals to
Earth. The work is divided into two major parts. At first we tried to reproduce the
scenario of the theory described in the first paragraph, ie, we study the possibility of
forming a body with mass Mg similar to that of Mars and the Earth is coorbital. The
present results of numerical simulations show that it is unlikely the formation of a
body with mass Mg and is coorbital with Earth. In the second part of the paper we
study the possibility of formation of Theia and proto-Earth following a density profile.
The results of numerical simulations of the model did not lead to the formation of
bodies with masses 1.0 x Mg e 1.0 x Mg, but there was the formation of bodies of
mass smaller (= 0.6Mg). This showed that the model is promising, and then,
parameter settings and insertion of planets similar to Jupiter and Saturn in the
system were implemented. The results of these simulations showed latest possible
formation of earth and Theia, but with relative rates of collision 2 times higher than

expected (< 4km/s).
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Resumen

La hipotesis mas aceptada sobre el origen de la Luna, es que ella haberse formado a
partir de los residuos generados por una gran colisiéon entre la proto-Tierra y un
proto-planeta de tamano similar a Marte, conocido como Theia. Las simulaciones
mostraron que se puede reproducir la falta de hierro en la Luna, las masas de la
Tierra y la Luna, y el momento angular del actual sistema Tierra-Luna. Con este fin,
la colisiéon debe haber ocurrido de una manera particular. Por lo tanto, se propuso que
los cuerpos la Tierra y Theia tenian que ser coorbitales, de manera que la velocidad
del impacto seria baja. En nuestro trabajo nos propusimos estudiar el proceso de
acrecién de masa como un posible mecanismo para la formacién de planetas
coorbitales a la Tierra. El trabajo se divide en dos partes principales. Al principio
tratamos de la posibilidad de formar un cuerpo con masa Mg similar a Marte y
coorbital con la Tierra. Los presentes resultados de simulaciones numéricas muestran
que no es probable la formacién de un cuerpo con masa Mg y que sea coorbital con la
Tierra. En la segunda parte del trabajo realizamos un estudio de la posibilidad de
formacién de Theia y la proto-Tierra siguiendo un perfil de densidad. Los resultados
de las simulaciones numeéricas del modelo no resultaran en formacién de cuerpos con
masas 1,0 x Mg e 1,0 x Mg, pero hubo la formacién de cuerpos de menor masa
(= 0,6Mg). Esto demostré que el modelo es prometedor, e hicimos, los ajustes de
parametros y la inserciéon de planetas similares a Jupiter y Saturno en el sistema. Los
resultados de estas simulaciones mostraron una posible formaciéon de la Tierra y

Theia, pero con tasas relativas de colision 2 veces mas altas de lo esperado (< 4km/s).

Palabras-clave: Formaciéon de la Luna, Sistemas Coorbitales, Origen de Theia
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Capitulo 1

Introducao

Aqui fazemos uma breve introdu¢ao de nosso trabalho falando um pouco sobre os
Sistemas Coorbitais e suas principais referéncias dentro do Sistema Solar. Também
damos um breve histérico sobre as teorias de Formac¢ao da Lua destacando alguns de

seus principais pontos.

1.1. Sistemas Coorbitais

Sistemas coorbitais sao aqueles em que pelo menos dois corpos compartilham uma
mesma Orbita média e que em um referencial dito girante configuram tipos de 6rbitas
especificas. Objetos coorbitais libram em torno de um dos pontos de equilibrio
lagrangianos estéveis L4 ou Ls, designadas 6rbitas girino, ou descrevem uma 6rbita
que envolve L3, Ly e Ly chamada érbita ferradura. Embora Lagrange tivesse previsto
a existéncia e descrito o comportamento de objetos librando em torno dos pontos de
equilibrio lagrangianos desde 1788, quando publicou Analytical Mechanics, apenas em
1906 um corpo desse tipo foi descoberto por Maz Wolf librando em torno do ponto Ly
de Jupiter. Este objeto foi denominado (588) Achilles e atualmente j& sdo conhecidos

mais 2800 asterdides denominados troianos de Jupiter (IAU: Minor Planet Center,
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http:/ /www.cfa.harvard.edu/iau/lists /Jupiter Trojans.html). Além do sistema
Sol-Jupiter existem varios outros que apresentam objetos coorbitais. Em 1991 o
asteroide 5261 Eureka foi descoberto librando ao redor de L5 de Marte (Innanen,
1991). Posteriormente mais trés foram descobertos: 1998V F3; (Tabachnick and
Evans, 1999) e 1999U J; (Connors et al., 2005) e recentemente o 2007N .Sy (IAU:
Minor Planet Center, hitp://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/MarsTrojans.html). O
sistema Sol-Netuno apresenta seis coorbitais todos localizados em torno do ponto L4

(Zhou et al., 2008).

O sistema Sol-Terra apresenta o asteroide (3753) Cruithne, originalmente chamado
de 19867'0O, que descreve uma orbita ferradura com alta excentricidade e grande
largura radial que cruza a 6rbita de Vénus (Wiegert et al., 1997). (3753) Cruithne é
apenas um membro de uma classe de coorbitais que possuem 6rbitas bem excéntricas
e inclinadas, e que envolve tipos particulares de movimento coorbital. Existem ainda
outros asterdides que apresentam comportamento coorbital, por exemplo Khufu é
coorbital com a Terra e recentemente foi descoberto o asterdide 20024429 da mesma
classe do asteroide (3753) Cruithne, sendo este considerado o primeiro verdadeiro
objeto coorbital da Terra (Morbidelli et al., 2002). Mais recentemente ainda foi a vez
do 2010T K+, o primeiro asteréide denominado troiano da Terra librando em torno de
L4 (Connors et al., 2011). Ja o asterdide 1989V A é coorbital com Vénus (Namouni

et al., 1999).

Saturno, é o tnico planeta até hoje conhecido que possui um sistema de satélites
coorbitais. Em 1981 a Voyager confirmou a existéncia de dois satélites coorbitais de
Saturno, Jano (1980S1) e Epimeteu (198053) (fig. 1.1), além de estimar suas massas
e seus elementos orbitais. Esses satélites, em um sistema girante adequado, perfazem
ambos érbitas de ferradura, e chegam até 15000km um do outro, mas quando eles
estdo préximos sua mutua interagao gravitacional evita uma colisao e troca suas

orbitas. O par Jano-Epimeteu é um famoso caso de objetos coorbitais, diversos
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autores estudaram o comportamento desses objetos (Harrington and Seidelmann,
1981; Dermott and Murray, 1981b; Yoder et al., 1983; Lissauer et al., 1985; Yoder
et al., 1989; Llibre and Ollé, 2001). Outros sistemas de satélites coorbitais de Saturno
sao Telesto e Calipso que ocupam L4 e Ls do sistema Saturno-Tétis. Eles foram
descobertos através de imagens obtidas da Terra feitas em 1980. Existem ainda os
satélites Polydeuces e Helene que sdao coorbitais a Dione. Helene foi descoberto em
1980 (Lecacheux et al., 1980; Reitsema, 1981), e libra em torno do ponto L4 definido
pelo sistema Saturno-Dione. Polydeuces foi descoberto pela nave Cassini (Porco et al.,
2005). Entre os satélites de Saturno, alguns apresentam movimentos ressonantes com
os sistemas de satélites coorbitais, Encelado-Dione estao em resonéncia do tipo
excentricidade 2:1 e Mimas-Tétis em resonéncia do tipo inclinacao 4:2. O sistema
saturniano interno possui varios coorbitais mas nenhum associado a Mimas ou

Encelado.

Figura 1.1: (& esquerda) Da esquerda para a direita, se vé as luas Epimeteu (sobrinho de Cronos,
na mitologia grega), Jano (deus dos inicios e dos fins) e Prometeu (outro sobrinho de Cronos)
e Atlas (um dos titas). (& direita) Da esquerda para a direita: Jano, Encelado e Epimeteu,
captadas pela nave-sonda Cassini, com sua camera grande angular. Fonte: NASA /Divulgacao.

As tabelas 1.1 e 1.2 mostram os satélites de Saturno que possuem coorbitais e os seus

respectivos coorbitais.
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Tabela 1.1: Satélites de Saturno que possuem coorbitais (Giorgini et al.,

1996)

Satellites
Nome Massa relativa® Densidade (g/cm3) Raio (km)
Dione 1,92 x 107° 1,469 562,5
Tétis 1,08 x 10 © 0,956 536,3

“Massa relativa a Saturno

Tabela 1.2: Satélites coorbitais de Saturno (Giorgini et al., 1996)

Coorbital Satellites

Nome Massa relativa®  Orbita  Densidade (g/cm?) Raio (km)
Polideuces 1~5x10~13 L5 Dione - 3,25
Helene 4,48¢ x 10~ L, Dione 1,5 16+4
Telesto 1,25 x 1071 L4 Tétis 1,0 12+3
Calipso 6,32 x 1072 L5 Tetis 1,0 9.5+1,5
Janus 3,38 x 1072 ferradura 0,65 99.3x95.6x75.6
Epimetheus 9,67 x 1071°  ferradura 0,63 69 x55%55

“Massa relativa a Saturno

1.1.1. Revisao Bibliografica

O estudo da dindmica de objetos coorbitais tem evoluido consideravelmente com as
diversas descobertas de objetos coorbitais.

Dermott and Murray (1981a,b) apresentaram uma teoria sobre as 6rbitas do tipo
girino e ferradura para o caso do problema restrito de trés corpo circular e eliptico.
Eles descreveram o movimento coorbital de Jano e Epimeteu com base em um estudo
numérico combinado com teoria de perturbacao. O estudo foi feito para um terceiro
corpo de massa desprezivel, generalizando alguns desses resultados para o caso quando
o terceiro corpo perturba os outros dois corpos do sistema. Uma relagao encontrada
foi que a forma da érbita de uma particula, em um sistema de referéncia girante
adequado, esté associada & alguma curva de velocidade zero desse sistema.
Fleming and Hamilton (2000) fizeram um estudo analitico e numérico dos efeitos da

migracao radial de Jupiter. Ainda nesse mesmo trabalho, eles analisaram o
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comportamento dos asterdides troianos quando Jupiter tem sua massa aumentada.
Mostraram que o aumento por acresgao de gas da massa de Japiter de ~ 10Mg até o
seu tamanho atual causa uma diminuicao na amplitude de libracao dos troianos de
cerca de ~ 40%. J4a uma migracdo interna de 6.2U A para 5.2U A resulta num
aumento da excentricidade, amplitude de libra¢ao e inclinagdo de apenas ~ 4%. Foi
constatado também que mesmo a migragao em dezenas de U A resultaria em um efeito

menor do que os efeitos causados pela acrescao de massa.

Mourao et al. (2006) estudaram a estabilidade de satélites coorbitais hipotéticos de
Mimas e Enceladus. O estudo foi feito para a configuracao que o sistema saturniano
possui atualmente, e para outras configuragoes as quais Mimas e Enceladus possam
ter ocupado devido a migracao, consequéncia dos efeitos de maré. Os resultados
obtidos foram semelhantes para ambos os satélites. Para a atual configuracao objetos
em Orbitas coorbitais permaneceram estaveis, no entanto, quando Mimas e Enceladus
sao dispostos sobre um semi-eixo maior que correspondia a movimentos médios
ressonantes de primeira ordem 4 : 5, 5: 6 e 6 : 7 entre Mimas e Enceladus, essas

planetesimais adquiriram comportamento cadtico.

Gomes (1998) estudou os efeitos da migragao planetéria sobre os asterdides troianos
primordias. Através de integracdo numérica, ele mostrou que o processo de migracao
causa uma grante instabilidade sobre os asterdides troianos de Saturno. E isso
explicaria porque esse planeta nao apresenta esses aster6ides hoje. De acordo com
Gomes a instabilidade produzida pela migracao planetaria é muito dependente da
orbita inicial dos planetas.

Nesvorny and Dones (2002) também estudaram a estabilidade de hipotéticos objetos
coorbitais a Saturno e a Urano, e apresentaram que a populagdo de asterdides troianos
desses planetas sofre uma redugao em quase 100% em quatro bilhdes de anos.
Salo and Yoder (1988) estudaram o comportamento dinadmico de N satélites

coorbitais movendo com o mesmo movimento médio em torno do corpo primaério do
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sistema. Foi feito um estudo analitico e numérico para 2 < N < 9, buscando
determinar diferentes configuracoes estacionarias e analisar a estabilidade dessas
configuracoes. Ele mostrou que um anel com satélites de mesma massa tem trés
distintas configuracoes estacionarias. Uma dessas é quando todos os N satélites estao
concentrados mais sobre um mesmo lado da érbita com uma separacao entre eles de
menos de 60°, e esse tipo de configuracao existe para N < 8 e é estavel para pequenas
oscilacoes. J4 uma configuracao igualmente, espacada representa um minimo na
energia potencial para N < 6, logo é instavel, para N > 7 se torna estavel e para

N > 9 a tnica configuragao estacionéria é a igualmente espagada.

Com as intumeras descobertas de planetas extrasolares, Beaugé et al. (2007)
analisaram a formacao de hipotéticos planetas coorbitais do tipo Terra em sistemas
extrasolares. O corpo central do sistema estudado foi tomado como tendo uma massa
solar e o corpo secundério a mesma massa de Jupiter. Sua andlise ainda levou em
consideragao o sistema imerso em um meio gasoso, e outro livre desse arrasto. Em
ambos cendrios se teve a formacao de um corpo coorbital, mas devido a instabilidade
gravitacional com os outros corpos, o processo de acre¢ao nao foi tao eficiente e nao se

constatou a formacao de corpos maiores que 0.6 Mg

Existem algumas teorias sobre a formacao e origem de objetos coorbitais (Yoder,
1979), entre elas a captura através da atuacao do arrasto gasoso, o modelo de
ruptura,e a formagcao congénita que é o foco de estudo desse trabalho. Para modelo de

captura através do arrrasto gasoso existem alguns trabalhos na literatura.

Um mecanismo importante de captura foi estudado por Marzari and Scholl (1997),
onde estudaram a captura de planetesimais em coorbitais através do aumento da
massa de um proto-Jupiter de forma exponencial. Seu sistema de quatro corpos,

Sol-Jupiter-Saturno-planetesimal foi integrado numericamente. Foi constatado que o

aumento da massa de Jupiter é um eficiente mecanismo para captura de

planetesimais, que anteriormente possuiam uma 6rbita ferradura, s6 que apenas uma,
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pequena parte das particulas que orbitavam nas proximidades da ressonancia 1: 1

também foram capturadas.

Chanut et al. (2008) analisaram o decaimento orbital de planetesimais devido ao
arrasto gasoso. O estudo foi proposto a fim de representar esse fen6meno quando a
nebulosa, presente no sistema solar primordial, ainda existia. Eles consideraram um
corpo secundario excéntrico e fizeram simulacoes para diversas razoes de massa, de

po = 1077 até s = 103, Nio foi considerada a atracdo gravitacional entre os
planetesimais, e também que o gas nao afetava o movimento do corpo secundario.

Como ocorre um decaimento da érbita, esses planetesimais migram em dire¢ao ao

corpo secundério, onde eles entram numa regiao de ressonancia 1 : 1 (regiao
coorbital), colide com o corpo secundério ou ainda cruza a orbita do corpo secundério,
continuando o decaimento, s que agora em relagao ao corpo central. Os autores
também mostraram que a excentricidade do corpo secundério muda a configuragao
dos pontos L4 e Ly, onde o ponto L4 reaparece, mesmo se as condigoes do arrasto

ultrapassa o limite definido por Murray (1994).

Izidoro et al. (2010) estudaram o processo de acres¢ao de massa, como um possivel
mecanismo de formacao de satélites coorbitais com Saturno. O sistema estudado
constitui-se de Saturno (corpo central), um proto-satélite e uma nuvem de
planetesimais distribuidos aleatorioamente dentro da regiao coorbital do sistema em
torno de um dos pontos lagrangianos estaveis. A massa relativa do proto-satélite foi
de 107, para os planetesimais a massa relativa foi de 10712, 10713 ou 10714, Um
estudo das velocidades relativas de colisdo entre os planetesimais também foi
realizado, mostrando que nao se pode concluir apenas por essa analise que as colisoes
foram construtivas e a hipotese de se considerar as colisoes como ineléasticas, foi de
fato valida na prética. Os resultados das simulagoes mostraram a formagao de
satélites coorbitais com massas relativas da mesma ordem daquelas encontradas no

sistema saturniano (1073-107?). A maioria deles apresentaram érbitas do tipo
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ferradura, mas uma parte significativa estavam em 6rbita girino em torno de L4 ou
Ls. Logo, os resultados indicaram que este foi um mecanismo plausivel para a

formacao de satélites coorbitais.

1.2. Formacao da Lua

Devido as proporgoes (1/80 da massa) e comportamento no tempo (a varia¢ao da
distancia Terra-Lua), uma questdo importante na Astrofisica tem sido o processo de
formacao da Lua e sua atual 6rbita em relacao & Terra.

Dentre diversas teorias formuladas para a formacdo da Lua, pode-se concentra-las em

cinco teorizagOes principais, acrescida de algumas sem grande volume de citacoes e

analises.

1.2.1. Teoria da Fissao

Nesta teoria fora proposto que a Lua era uma parte da Terra e de algum modo
separou-se da mesma nos primordios da historia do sistema solar (fig. 1.2).

Um dos primeiros pesquisadores sobre esta hipotese foi George Howard Darwin (fig
1.2), filho de Charles Darwin, que ao seu tempo, ja se conhecendo a taxa de
afastamento da Lua da Terra (cerca de 2 a 3 centimetros por ano), langou em 1879 a
hipo6tese de que, consequentemente, ao se recuar no tempo, mais e mais proximo a
Lua orbitaria da Terra, até um ponto em que formariam uma tnica massa. Enfrentou
o problema de que ao chegar-se a determinada distancia, a velocidade de translacao
seria tao alta que se chegaria a um ponto critico e que uma maior aproximacao seria
impossivel, pela desintegracao da Lua pelos fatores relacionados ao limite de Roche.
Mesmo assim, quatro anos mais tarde o geologista Osmond Fisher considerou que o
atual leito do Oceano Pacifico era o mais popular local para a parte da Terra da qual

desprendeu-se a Lua.
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Figura 1.2: (a esquerda) Estagios da teoria da Fissao. (& direita) George Darwin (1845 —1912).
Fonte: http://phy229.group.shef.ac.uk

1.2.2. Teoria da Captura

Proposta pelo quimico americano Harold C. Urey em 1952, baseava-se na idéia de que
a Lua teria se formado separadamente da Terra e posteriormente foi capturada pelo
campo gravitacional da Terra (fig. 1.3).

As etapas principais do hipotético processo de captura da Lua pela Terra eram:

1. A Lua é um planeta em orbita proxima da Terra;

2. A 6rbita da Lua é fortemente deformada pelo campo gravitacional da Terra;

3. A Lua passa a orbitar a Terra.
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E de se observar na figura 1.3 que a etapa necesséaria de uma oérbita bastante
excéntrica da Lua nao foi representada.
Mas, posteriormente esta teoria fora abandonada, pois a Terra nao tem massa

suficiente para capturar um corpo com a massa da Lua.

1.2.3. Teoria da Condensacao

Também chamada de teoria da Condensacao Conjunta, Co-formacao, Co-acregao,
Formagao Conjunta ou ainda Diferenciacao é a mais antiga das teorias sendo proposta
em 1800. Nesta hipotese, a Lua e a Terra condensaram-se (agregaram-se) juntas da
nuvem original que formou o Sistema Solar (fig. 1.3). E apresentada em oposicio a
esta hipotese a questao do momento angular conjunto Terra-Lua.

As etapas principais do hipotético processo de co-formacao da Lua e da Terra eram:

1. Uma nuvem de gas e poeira orbita o sistema solar na érbita do que mais tarde

seria o sistema Terra-Lua*;

2. A nuvem inicia uma agregacdo em um ponto central, mais massivo, que sera a

Terra e em um anel que formara a Lua;

3. A agregacdo continua e o anel que formara a Lua comeca a se agregar em um

ponto que serd a Lua;

4. A agregacgdo encerra-se com a formagao da Terra e da Lua.

*Nuvem esta ja resultante de acrescio dentro da nuvem ainda maior que formou o
sistema solar.
O problema com esta teoria ficou mais evidente depois das andlises das rochas lunares
trazidas das missdes Apollo. Nesta andlise ficou evidenciada a diferenca nas
composicoes quimicas da Lua e da Terra, fato que nao poderia ser verdade se a Lua e

a Terra fossem formadas juntas em uma mesma nuvem primordial.
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Figura 1.3: (a esquerda) Estagios da teoria da Captura. (a direita) Estagios da teoria da Con-
densagao. Fonte: http://phy229.group.shef.ac.uk

1.2.4. Teoria da Colisao dos Planetesimais

A interagao de planetesimais orbitantes do Sol e orbitantes da Terra (pedagos muito
grandes de rochas tais como os astertides) nos primoérdios da historia do Sistema Solar
conduziu a sua fragmentacao. A Lua condensou-se destes restos. Mas, esta teoria tem

o mesmo problema da teoria anterior.

1.2.5. Teoria da Origem Comum por Fragmentacgao

Um modelo de algum interesse, mas desprovido de teorizagao sélida, afirma que a
Terra, a Lua e Marte possuiam uma origem comum. Um planeta anterior, de massa
que seria a soma destes trés corpos, ao contrair-se, aumentando sua velocidade
rotacional, teria se dividido em dois fragmentos desiguais que se distanciaram,
mantendo-se unidos por uma sequéncia de pequenos fragmentos. Este conjunto de

fragmentos agregou-se na Lua, o fragmento maior, a Terra, e 0 menor, a Marte. A
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Lua teria sido mantida na 6rbita da Terra. De novo esta teoria enfrente o mesmo

problema discutido anteriormente.

1.2.6. Teoria do Impacto Gigante

Esta teoria também é chamada de teoria da grande colisao ou até popularmente, como
teoria do “Big Splash”. Um embrido do tamanho de Marte (chamado de Theia) colidiu
com a Terra (fig. 1.4), ejetando grande volume de matéria. Um disco de material
orbitante foi formado, este material eventualmente condensou-se para formar a Lua
em Orbita ao redor da Terra. Esta hipdtese apresenta sustentagao pelas modelagens
computacionais para o comportamento de momento, de rotacao e translacao, do

sistema Terra-Lua.

Figura 1.4: Imagem artistica da colisdo entre Theia e a Terra. Fonte:
http://phy229.group.shef.ac.uk

1.2.7. Revisao Bibliografica

Como dito anteriormente na se¢ao 1.2 depois das missoes Apollo, que levaram o
homem & Lua e que trouxeram os dados obtidos pela analise das rochas lunares, uma
nova teoria foi desenvolvida e que é geralmente a mais aceita: a Teoria da Impacto

Gigante.
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Esta teoria parte da idéia que a Terra se chocou com um objeto pelo menos tao grande
como Marte, designado por “Theia” (Halliday, 2000; Hartmann and Davis, 1975;
Cameron and Ward, 1976; Cameron, 1984), e a Lua formou-se a partir do material
entao resultante desta colisao (fig. 1.5). Neste evento, o embrido que atingiu a Terra,
atingiu-a tangencialmente no inicio da formagcao do Sistema Solar, aproximadamente
50Ma apos a sua formagao (Halliday, 2000) hé cerca de 4500Ma (4.5Ga). Esta idéia
baseia-se na evidéncia da similaridade da composicao de is6topos de oxigénio entre a
Terra e a Lua (Clayton and Mayeda, 1975), a qual sugere que a Terra e a Lua ter-se-ao
formado a partir da acres¢do de material original semelhante. Este evento ocorreu no
periodo em que os planetas terrestres (Mercurio, Vénus, Terra e Marte) estavam sendo
formados ao longo do disco proto-planetario. Nessa drea do Sistema Solar houve um
periodo continuo de colisdes entre objetos, durante o periodo de crescimento por
acrescao do material, em que os proto-planetas ficavam cada vez com maior tamanho,

formando o interior do Sistema Solar a uma distancia de 0.5U A a 1.5AU.

Figura 1.5: (& esquerda) Representacao artistica do momento de impacto da Terra e de “Theia”.

Crédito: William Hartmann. (2 direita) Imagens obtidas por modelo computacional do impacto
e formacao da Lua. Crédito: Cameron.
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Nos tltimos 30 anos, varios investigadores, por exemplo, Goldreich and Ward (1973);
Gaffey (1990); Cuzzi et al. (1993); Canup and Agnor (1998) tém sugerido que este

periodo de acresgdo ocorreu em trés partes:

1. O sistema comegou inicialmente com graos de p6 envolvidos em uma nébula rica
em gés e termina com a formacao de corpos, denominados planetésimos, com

didmetros de poucos quilometros.

2. Durante o periodo seguinte, os planetésimos aumentaram de tamanho devido
a continuagao de colisdes (Greenberg et al., 1978; Wetherill and Stewart, 1989,
1993; Wetherill, 1990, 1992; Weidenschilling et al., 1997). Este periodo durou,
possivelmente, de 100 mil a 1 milhao de anos, finalizando com corpos de tamanho

semelhante ao da Lua e denominados de embrioes-planetérios.

3. O periodo final é caracterizado por perturbacgbes gravitacionais mutuas entre
embrides-planetarios que resultou em grandes impactos e na formagao dos plane-

tas terrestres depois de aproximadamente 100 milhoes de anos.

O periodo curto que separa o inicio da formagao do Sistema Solar e o impacto que
resultou na formacao da Lua, sugerido pelo modelo computacional de Canup and
Agnor (1998, 2000), que mostra rapida acres¢ao, requer que a Lua inicialmente tenha
ficado total ou parcialmente fundida. Estudos anteriores por Taylor (1982) tinham
sugerido a existéncia de uma crosta feldspatica primordial a qual se tinha formado
devido a cristalizagao fracionada e diferenciacdo do chamado “oceano magmatico
lunar” (“lunar magma ocean” [LMO]) o qual cobria o planeta por inteiro. No fundo do
LMO, uma camada complementar de composi¢ao ultraméfica a dunitica (rica em
minerais com elevado teor de F'e e Mg - olivinas e piroxinas) que mais tarde seria a
regiao de onde se originariam os basaltos dos mares.

Dentro deste periodo de acrescao simulagoes mostraram que, se o impacto entre a

Terra e Theia aconteceu no estégio final de formagao da Terra, pode-se entao
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reproduzir a falta de ferro na Lua, as massas da Terra e da Lua, e 0 momento angular

atual do sistema (Canup and Asphaug, 2001) (fig. 1.6).

Tendo em vista que as condigoes iniciais que a Lua se formou sdo peculiares (como
composigao, velocidade, etc...) Belbruno and Gott (2005) propds que a tnica maneira
de isto ter ocorrido era a de que Terra e Theia teriam sido coorbitais de modo que
através de pequenas perturbacoes Theia se desestabilizaria de sua 6rbita e entraria em
uma trajetéria rumo & Terra, onde a colisdo entre os dois poderia ocorrer com baixa
excentricidade e que por conseguinte a velocidade relativa de colisao entre eles seria
pequena (fig. 1.6), satisfazendo entdo as condigdes simuladas por Canup and Asphaug
(2001).

Nosso trabalho tem como tema a “Formac¢ao da Lua”, mas o estudo realizado é
baseado na formacao de um dos personagens da teoria do impacto gigante, o corpo

denominado “Theia”.

Para isto, nosso trabalho foi dividido em duas partes principais. A abordagem da
primeria parte do trabalho, a qual denominaremos por “Formag¢ao Coorbital”
(Cenéario 1), é baseada na origem de planetas coorbitais com a Terra ja formada e é
feita com base no processo de acrescao sendo estudado através de simulagoes
numéricas. Nosso objetivo é que através deste processo ocorra a formagao de planetas
(Theias) coorbitais & Terra com as mesmas caracteristicas apresentas pela teoria de
formagao da Lua através do impacto gigante (Canup and Asphaug, 2001; Belbruno
and Gott, 2005).

Ja na segunda parte do trabalho, a qual denominaremos por “Formag¢ao Congénita”
(Cenéario 2), basea-se na busca de uma abordagem mais geral da formagao da Lua
com base no modelo da formacao congénita, isto é, pretendemos formar ambas Terra e
Theia. O processo de acres¢ao também é estudado através de simulacdes numéricas.
Nosso objetivo é que através desse modelo ocorra a formacao de Terras e Theias

congenitamente, mas nao sendo necessariamente coorbitais, em uma fase da formagao
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planetaria denominada “massas isoladas”, onde nao temos mais planetesimais no
sistema e os embrioes mantém uma distancia mutua média de 5 a 10 raios de Hill
(Kokubo and Ida, 2000).

No Capitulo 2 fazemos um estudo do Problema Plano, Circular e Restrito de Trés
Corpos para o Cenario 1, introduzimos conceitos basicos como as equagoes do
movimento, os pontos de equilibrio lagrangianos, as curvas de velocidade zero e as
orbitas do tipo girino, ferradura e quasi-satélites.

No Capitulo 3 detalhamos as metodologias adotadas nos problemas da formagao de
Theia nos Cenarios 1 e 2; e fazemos uma descri¢do dos sistemas estudados.
Também neste capitulo apresentamos as caracteristicas fisicas, estabelecemos as
regides de distribui¢ao dos corpos e os critérios de ejecao dos sistemas.

No capitulo 4 apresentamos os resultados das simulagoes. A anélise dos resultados do
Cenario 1 é feita com um estudo da evolug¢ao dinamica do semi-eixo maior e da
excentricidade, uma analise da evolucao temporal da amplitude de libracao e da
massa relativa do planetesimal sobrevivente, uma anédlise da taxa de reducao do total
de planetesimais, de colisoes e ejecoes ao longo do tempo e por ultimo, um estudo das
velocidades relativas de colisdo entre os plantesimais. Para o Cenario 2 analisamos
apenas as velocidades relativas de colisdao entre os embrides.

No Capitulo 5 fazemos uma discusao dos resultados apresentados nos dois cenérios e
destacamos etapas futuras que serao realizadas com base nos resultados obtidos neste

trabalho.
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Figura 1.6: (primeira figura) Simulagoes da teoria do impacto gigante realizadas por Canup and
Asphaug (2001). (segunda, terceira e quarta figuras) Sequéncia da colisao de Theia com a Terra
em que Theia descreveria uma orbita do tipo ferradura antes de colidir com a Terra (Belbruno
and Gott, 2005). Fonte: http://en.wikipedia.org
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Problema Circular Restrito de 3

Corpos

2.1. Introducao

O problema de trés corpos, pela sua aparente simplicidade e variadas formas atraiu a
atencao dos matematicos por séculos, entre eles grandes nomes se destacam pelas
relevantes contribuicoes: Euler, Lagrange, Laplace, Jacobi, Le Verrier, Hamilton,

Poincaré e Birkhoff.

O problema restrito de trés corpos, caso particular do problema de trés corpos, é
composto por dois corpos movendo em uma 6rbita circular em torno do seu centro de
massa comum, e um terceiro corpo de massa tao pequena que nao afeta o movimento

dos dois primeiros. A primeira vista esse problema parece ter pequena aplicacio no
sistema solar, pois seus corpos nao apresentam orbitas coplanares, no entanto ele pode
ser aplicado com boa aproximacao a varios sistemas, conseguindo uma boa
representacao do comportamento e movimento desses corpos.
Conforme foi mostrado por (Murray and Dermott, 1999), nesse capitulo nos fazemos

um estudo do problema circular restrito de trés corpos.
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Considere o movimento de uma particula de massa desprezivel movendo sobre a
atracao gravitacional de dois corpos de massas m; e my movendo-se em drbitas
circulares em torno do centro de massa do sistema. A massa da particula é tal que

nao perturba o movimendo dos outros dois corpos.

2.2. Equagoes do movimento

Sejam &, n e ¢ as coordenadas de um sistema de referéncia inercial (figura 2.1)
centrado no centro de massa do sistema. Tomando pu = G(m; + mg) = 1, assumindo

que m1 > ma, e definindo

_ mo
H=———
mi + mso

entao nesse sistema as unidades de massa sao py =Gmi=1—-ppeupo=Gma =1

Figura 2.1: Sistema de referéncia (£,n,() projetado no plano (£,7). Fonte: (Murray and
Dermott, 1999)

As equagoes de movimento sao

£ milrg 3 N M2§2r§ §
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= +
e
G —¢ G2 —C
(=5 +p2""3
1 T2
onde

i =(&G =8+ (m -1+ (G -¢)?

5 =(L =%+ (m—n)?+ (G -0¢)?

com (&1,m1,(1) e (§2,m2,(2) as coordenadas de mj e mg, respectivamente.

Os dois corpos massivos estdo movendo-se em uma Orbita circular em torno do centro
de massa comum e possuem velocidade angular fixa. E interessante, entao,
trabalharmos com um sistema girante (z,y,2z), que mantém os corpos massivos fixos e
gira na dire¢do positiva (sentido anti-horério) a uma taxa constante n, e ainda possui

a mesma origem do sistema inercial . No novo sistema temos (z1,y1,21) = (—u2,0,0) e

(z2,y2,22) = (p1,0,0) entao

r%z(m+u2)2+y2+z2

ri=(r—m)’ +y* + 2

Através do uso de matriz de rotacdo conseguimos relacionar os dois sistemas, como
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segue
¢ cos(nt) —sen(nt) 0 x
n | = sen(nt) cos(nt) 0 Y
¢ 0 0 1 p

Derivando duas vezes essas equacoes temos

¢ cos(nt) —sin(nt)

0 T —ny
n | =] sin(nt) cos(nt) 0 Y+ nx
¢ 0 0 1 2
e
£ cos(nt) —sin(nt) 0 i —2ny — n’x
7 | = | sin(nt) cos(nt) 0 i+ 2nz — n?y
¢ 0 0 1 3

Fazendo algumas manipulagoes algébricas nessas esquagoes obtemos

. : [z + T —
F—2ng—n®x = —|m 3'u2+,u2 3#1]

L 1 T2
j42ni—n’y = — M;_I_N;]y

r T

L7 2

R 1E
L7t T2

Definindo U = U(z,y,z) por

2

n R 5
U= —(@@"+9y°)+—+ =, 2.1
5 (@) (2.1)
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podemos escrever as aceleragoes acima como sendo o gradiente de uma func¢ao escalar

ioomg = Y (2.2)
ox

j+omi = Y (2.3)
oy
oU

2.3. Curvas de Velocidade Zero

Multiplicando as Equacgoes 2.2, 2.3 e 2.4 por z, § e 2, respectivamente, e somando

temos

...+...+..._7.+57U.+07U._@
TETYYTEE= Gt 6yy 02 ° " dt

Integrando temos

P2+ gP+ =20 -0y

Desde que 2 + 9% + 22 = v? entdo,

v? =2U - C; (2.5)

e usando a equacao 2.1 ainda temos
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C; =n2(x2+y2)+2</;11+¢22) — 32—t - 32 (2.6)

onde C; ¢ uma constante de integra¢ao, conhecida como integral de Jacobi.
Embora o problema restrito de trés corpos nao possa ser resolvido analiticamente,
através da constante de Jacobi podemos obter informacdes sobre o sistema. E possivel
entao delimitar regioes onde o movimento da particula é proibido considerando o caso
onde v = 0 na Equacao 2.5. Assim definimos um conjunto de curvas no plano xy para
um dado valor de C}. Essas curvas sao denominadas curvas de velocidade zero e

delimitam regioes onde a particula nao podera ir.

2.4. Localizacao dos pontos de equilibrio

Embora o problema restrito de trés corpos nao seja integrével, Joseph-Louis Lagrange,

em 1772, demonstrou que ele possue solugoes particulares distintas. Essas podem ser

encontradas buscando por pontos onde a particula tem velocidade e aceleracao nulas
num sistema girante.

A funcdo U pode ser reescrita da seguinte forma.

1 n2r2 1 n2r2 1
U=m|—+—5)+u|—+—=52) - sppen’ (2.7)
1 2 9 2 2

Consideremos agora as equacoes do movimento com & = § = & = y. Para determinar

a localizacao dos pontos de equilibrio devemos resolver as equagoes.

v _oUon , oUdr:
ox  0rp 0x  Ore Ox
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-4 —

- — —

=2 =1 a 1 2

Figura 2.2: Curvas de velocidade zero para u = 0.2. Os dois pontos pretos indicam os
dois corpos massivos.

v _dUon  oUdr
dy 0ri 0y Ory Oy

A solucao trivial desse sistema é:
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oU U

I 2.1
67“1 07“2 ( 0)

logo r1 = ro = 1, considerando n = 1. Das equagoes que definem r; e ry temos

<
|
-+

|

Como 71 = r9 = 1 cada um dos pontos formam um tridngulo equilatero com as massas
(1 e . Esses sdo os denominados pontos Ly e Ls.
Outra solucao é obtida fazendo y = 0 e os pontos lagrangianos estardo dispostos sobre
0 €eixo .

Essas solugoes, chamadas de pontos lagrangianos, num sistema bi-dimensional sao
cinco. L1, Lo e L3 s@o colineares e estao localizados na linha que une os dois corpos
mais massivos. Os outros dois (L4 e Ls) sdo os vértices de tridngulos equildteros
formados junto com o corpo central e secundario.

A estabilidade desses pontos de equilibrio é analisada considerando um pequeno
deslocamento. Quando verificamos a solucao do sistema com esse pequeno
deslocamento os pontos colineares apresentam como solucdo uma combinacao linear

de temos da forma e

t onde \ sdo autovalores complexos e reais. Isso implica num
movimento oscilatorio e exponencial, logo Ly, Lo e Ls sao pontos instaveis. J& os
pontos triangulares apresentam apenas autovalores complexos o que acarreta uma

solugao oscilatéria, logo sao estaveis para ps < 0.0385.
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Os pontos colineares L1, Lo e Ly embora pontos instaveis, com a escolha de uma
condicao inicial bem particular pode-se conseguir 6rbitais periédicas em torno desses
pontos (Szebehely, 1967). Por exemplo a sonda espacial SOHO ocupou uma oOrbita

préxima ao ponto L; do sistema Sol-Terra, afim de observar o Sol.

“__----... L4
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Figura 2.3: Representacdo da localizacdo dos pontos de equilibrio lagrangianos trian-
gulares (Ly e Ls) e colineares (Lj,Lo e L3) em relagao a duas massas pj e pa.

2.5. Tipos de 6rbitas

O movimento orbital em ressonéncia 1 : 1 é classificado em trés tipos. Essa
classificacdo depende do dngulo do centro de libracao do argumento critico definido
por 0 = XA — X, onde X é a longitude média da particula e A’ é a longitude média do
corpo secundario. O argumento critico de uma 6rbita girino libra em torno de 60° ou
300°, ja o da orbita ferradura em torno de 180°. Existe ainda outro tipo de érbita na

qual o argumento critico libra em torno de zero graus, e a 6rbita se move fora da
esfera de Hill do corpo secundario, esse tipo de érbita é chamada de quasi-satélite

(Kinoshita and Nakai, 2007).
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2.5.1. Orbitas girino e ferradura

Desde de 1911 Brown mostrou a possibilidade de serem encontradas érbitas periddicas
conhecidas como girino, devido ao formato alongado das 6rbitas, ao redor dos pontos
de equilibrio estaveis Ly e Ls. Ele nomeou também as chamadas érbitas do tipo
ferradura, que sao 6rbitas que envolvem L3, L4 e L5, e tem a forma de uma ferradura

(Figura 2.4).

De acordo com (Dermott and Murray, 1981a) as caracteristicas orbitais que definem

as orbitas girinos e ferraduras podem ser bem determinadas através dos dados da

particula em um dado instante.

Figura 2.4: Representacao das orbitas do tipo girino e ferradura.

O par Janus-Epimetheus é o mais famoso caso de objeto coorbital de Saturno. A

massa desses satélites é comparavel e suas Orbitas s@o to tipo ferradura (Figura 2.5)
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Figura 2.5: Representacao das érbitas de Janus e Epimetheus em um sistema girante
adequado.

2.5.2. Quase-satélites (QS)

As orbitas quase-satélites sao drbitas retrogradas do problema restrito de trés corpos,
em que o objeto orbita o Sol em uma elipse com quase o mesmo periodo médio e
quase a mesma longitude média do planeta. Em um sistema de coordenadas girante,
onde o planeta é considerado fixo, um asterdide em érbita QS se move em uma 6rbita
retrograda e alongada ao redor do planeta, por isso o nome QS. Para érbitas com alta
excentricidade e/ou alta inclinagao pode ocorrer a transi¢do entre as érbitas do tipo
quase-satélites e ferradura (Namouni, 1999); (Namouni et al., 1999). As o6rbitas do
tipo QS s&o uma extensao das Orbitas periddicas retrogradas do problema circular
restrito de trés corpos (Jackson, 1913); (Szebehely, 1967). (Mikkola et al., 2004)
mostraram que o asterdide 2002V E68 na época do seu estudo era um quase-satélite
de Vénus. Esse foi o primeiro objeto dessa classe dindmica descoberto, e também o

primeiro conhecido coorbital de Vénus. Recentemente (Kinoshita and Nakai, 2007)
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mostraram que quatro objetos sdo quase-satélites de Jupiter. Esses sao dois cometas e
dois asterdies. Os cometas sao P/LINEAR — Catalina e P/LINEAR e os asteroides
sao os objetos 2001 Q@199 e 2004 AFE9.
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Metodologia

3.1. Introducao

Aqui apresentamos as Metodologias empregadas para o estudo de nosso trabalho.
Ressaltamos as condic¢des inicias empregadas nas simulagdes da formacao de Theia nos

Cenérios 1 e 2.

3.2. Formagao Coorbital (Cenario 1)

A origem e comportamento dos sistemas coorbitais sdo muito interessantes e existem
diversas teorias que tentam explici-las. Nesse trabalho estudamos a formacao de
planetas coorbitais.

De acordo com as teorias modernas de formacao planetéria, no inicio da formacao do
sistema solar existia uma nuvem de gés que pela acao de diversos fatores foi dissipada
ao longo do tempo. No inicio, o disco era composto por particulas com tamanho de
sub-micron até da ordem de centimetros. Esse disco de gas e poeira gradualmente deu
origem a corpos maiores através de forgas de adesao. Encontros repetidos entre eles

resultaram na acres¢do de um nimero imenso de agregados com objetos na ordem de
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tamanho de metros. Esses objetos ainda deram origem a planetesimais com ordem de
tamanho de 10km. A atragdo entre esses planetesimais levou a outros encontros e
consequentemente a formacao de progenitores com a ordem de tamanho da Terra ou

até corpos com dezenas de vezes esse tamanho (Armitage, 2007).

Esse trabalho basicamente se resume a um problema de formagao planetaria
transplantado para um ponto lagrangiano, isso em um estagio intermediario onde o
disco de gas nao existe mais. O modelo do nosso estudo, que é o da formacgao
coorbital de planetas, é caracterizado por um corpo central (estrela), este o de maior
relevancia gravitacional, o corpo secundario e um disco de planetesimais. O corpo
secundario (proto-Terra) ¢ de extrema importancia para o modelo, ele é um corpo da
nuvem de planetesimais que por algum motivo teve um ganho de massa mais rapido
em relacao aos outros corpos orbitando o corpo central. Quando esse corpo, agora
chamado de secundério, ainda nao existia, ou seja, a massa de todos os planetesimais
presentes na nuvem, era praticamente da mesma ordem, nao existiam os chamados
pontos lagrangianos. Quando a massa desse corpo cresce, e se torna dominante
gravitacionalmente em relagdo aos outros planetesimais, regides de estabilidades ficam
pré-definidas e com isso os pontos lagrangianos aparecem, sendo caracterizados como
pontos que em um sistema girante adequado sdo pontos de maximo potencial. Agora
com esses pontos bem definidos, nossa hipdtese é que os planetesimais em torno dos
pontos lagrangianos estaveis poderiam sofrer um processo de acres¢ao dando origem a
corpos maiores, tornando-se assim possiveis planetas coorbitais como Theia. Esse é

basicamente o tema proposto desta parte do trabalho.

O sistema do nosso estudo é composto do Sol (o corpo central), um proto-planeta
(Terra) e uma nuvem de planetesimais (Fig. 3.1) todos em orbitas circulares e planas.
A distribuicao dos planetesimais foi feita de forma aleatéria, usando a fungdo Rand do

Fortran, em torno dos pontos lagrangianos estaveis. Isto é, 40° a frente e atras, dos

pontos Ly e Ls. A distribui¢do dos planetesimais ainda foi feita na regido com
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amplitude permitida para a maior érbita do tipo ferradura. (Figura 3.1), a metade da

largura desta regiao segundo (Dermott and Murray, 1981a) é dada por

o 1
Aa = 2\/;u23aT (3.1)

onde po e ar sao respectivamente a massa relativa e o semi-eixo maior da Terra e

o= 0.2

Como as Orbitas inicias dos planetesimais sdo sempre circulares, entdo, a amplitude da

regiao de distribuicao deles é dada pela relagao
ar —Aa <r < ar+ Aa (3.2)

onde r é a distancia Planetesimal-Sol.

Nosso critério de ejecao adotado é dado pela metade da largura da regidao cattica
2
Ac = 1.5u]ar (3.3)

onde a forma funcional desta equacao foi derivada analiticamente por (Wisdom, 1980);
entretanto o coeficiente (1.5) foi estimado numericamente baseado no comportamento

das trajetorias integradas por (Duncan et al., 1989). E Ac é maior do que Aa.

Logo, a regiao de ejecao fica
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Figura 3.1: Localizacao da distribuicao dos planetesimais em torno dos pontos lagran-
gianos L4 e Ls. A regiao delimitada pelas linhas vermelhas, representa a regiao de
distribui¢ao dos planestesimais (Eq. 3.1), onde 7 ferpradura = Aa. A distribuicao é feita
apenas 40° a frente e 40° atrds do ponto lagrangiano. Fonte: (Izidoro et al., 2010)

r <ar —Ac (3.4)
ou
r>ap + Ac (3.5)

onde novamente r é a distincia Planetesimal-Sol.
Nesse trabalho consideramos a massa da proto-Terra como sendo da ordem de
1075Me. O aumento da massa da proto-Terra esta relacionado apenas entre colisdes
®
entre a proto-Terra e os planetesimais. A taxa de aumento da massa da proto-Terra a
partir desse valor considerado, ndo alterara significativamente a dindmica dos

planetesimais em torno dos pontos lagrangianos (Fleming and Hamilton, 2000).
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A idéia base desta parte do trabalho é que os planetesimais através de um processo de
acres¢ao de massa formem corpos com massa comparavel & Mg. Com base nisto,
nosso estudo foi desenvolvido considerando que todos os planetesimais tém a mesma
massa inicial e adotamos diferentes nuvens de planetesimais, com 1000, sendo cada
um deles com massa inicial de 1.0 x 1072 Mg, 1.0 x 10”1 Mg, 1.0 x 10719Mg,
1.0 x 107?Mg e 1.0 x 1078 Mg, com 5000, sendo cada um deles com massa inicial de
1.0 x 10712Mg, 1.0 x 1071 Me, 1.0 x 10719Mg e 1.0 x 1072 Me. O objetivo disso é
verificar se a massa final dos possiveis planetas coorbitais formados, tem alguma
relacado com a massa inicial total dos planetesimais distribuidos em torno dos pontos
estaveis. Também consideramos planetesimais com massa inicial de 1.0 x 107" Mg e
1.0 x 10713 Mg, para 1000 planetesimais, visando um estudo mais amplo do problema
de formacao coorbital com a Terra. Em todas as simulaces os planetesimais sao

inicialmente colocados em orbitas circulares.

Nosso estudo foi numérico e nossas simulag¢oes foram feitas usando o pacote Mercury
(Chambers, 1999), usando como opc¢ao de integrador o Burlish-Stoer, por ser o mais
preciso. O tempo de integragdo varia de acordo com a massa inicial dos planetesimais.
Quanto menor a massa menor a interacao gravitacional ao longo do tempo o que
acarreta um tempo de integracdo maior. As colisoes entre os planetesimais sdo
consideradas colisoes ineldsticas. Ou seja, quando dois corpos colidem ocorre a

formacao de um que tem a soma da massa dos dois que colidiram.

No pacote Mercury quando dois planetesimais colidem um tinico é formado. Este
planetesimal, contém a soma das massas dos dois que colidiram. A posicao e
velocidade do planetesimal formado é a posicdo e velocidade do centro de massa

definido pelos planetesimais no instante da colisao.
Para cada simulagao realizada a distribuicao dos planetesimais em torno dos pontos

lagrangianos foi feita em apenas um dos pontos. Ou seja, para sistemas com 1000

planetesimais e my, = 1012, fizemos pelo menos trés simulacoes independentes em
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torno de L5 e outras trés em torno de Ly.

3.3. Formagao Congénita (Cenario 2)

Nessa parte do trabalho nos propusemos a tentar formar um corpo de massa Mg
congenitamente com um corpo de massa Mg adotando o modelo da Minima Massa da
Nebulosa Solar “MMSN” (Hayashi, 1981). Esta fase é designada por “massas isoladas”

(apos a fase de “crescimento oligarquico”) e se caracteriza pela auséncia de
planetesimais e presenca somente de embridoes (Raymond et al., 2004).

O Sistema dindmico considerado é formado inicialmente pelo Sol e por um disco de

embrides distribuidos angularmente de maneira aleatéria com longitudes de 0° a 360°

(Fig. 3.2). Os embrides também sao inicialmente distribuidos em orbitas circulares e

todos com inclinagbes nulas. A distribuicao radial e suas massas sao dadas seguindo

um modelo (Kokubo and Ida, 2000) baseado em um perfil superficial de densidades
fazendo com que os embrides fiquem espagados de 5 a 10 raios de Hill mutuos dos

embrioes.

A massa M de cada embrido pode ser calculada através da formula

(3.6)

onde assumimos que a massa do embriao é proporcional a massa de sua zona de
alimentagao (feeding zone) (Raymond et al., 2004).
Na equacao 3.6 a representa o semi-eixo maior do embrido e X, o perfil superficial de

densidade adotado dado por
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Figura 3.2: Localizacao da distribuicdo dos embrides de 0.8UA a 1.2U A

2, = Sa” (3.7)

onde X é a densidade adotada do disco e a a poténcia do perfil de densidade

superficial do disco.

Dada a massa Mj e o semi-eixo maior a; do primeiro embrido, podemos calcular a
massa My e o semi-eixo maior as do segundo embrido e assim sucessivamente, do

seguinte modo

O semi-eixo maior as do segundo embrido é dado por

2+0K
a2 = Qq (m) (38)
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onde K = (%g[z) ® ¢ o raio de Hill reduzido e § ¢ um parametro (Chambers et al.,

1996). E dai, substituimos o semi-eixo maior as na equacao 3.6 e através de métodos
ntimericos como o de Newton-Raphson encontramos a massa My do segundo embrido.
Deste modo distribuimos os embrides entre 0.8U A e 1.2U A e seguindo as seguintes
poténcias de perfis de densidade: 7792 7719 ¢ =13 onde r = a é a distancia do
embrido ao Sol. As seguintes densidades superficiais de massas do disco da nebulosa
solar previstas pelo modelo da Minima Massa da Nebulosa Solar “MMSN” (Hayashi,
1981) sao também consideradas: 68/cm3, 82¢/cm® e 108/cm3.

Também nesta parte do trabalho as simula¢des foram feitas usando o pacote Mercury
(Chambers, 1999), usando como op¢ao de integrador o Burlish-Stoer, novamente por
causa da precisdo. A duracdo da integracdo em anos terrestres varia de acordo com o
perfil de densidade escolhido. Isto ocorre devido & atracao gravitacional entre os
embrides, e € menor quanto maior forem suas massas, conduzindo ao longo do tempo
uma evolu¢ao no sistema. As colisdes entre os embrides também sdo consideradas

como inelédsticas. Para cada configuragdo realizamos pelo menos trés simulagoes

independentes.
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Simulacoes Numéricas

4.1. Introducao

Aqui apresentamos os resultados de nossas simulacoes numeéricas. Para a anéalise do
Cenério 1 foi feito um estudo da variagdo do semi-eixo maior e da excentricidade dos
planetesimais; da amplitude do 4ngulo de libragao dos planetesimais, das velocidades
relativas de colisdo, do decaimento do nimero de planetesimais, do namero de colisdes
e do nimero de eje¢bes do sistema. Ja no caso da Cenério 2 foi feita uma anélise das

velocidades relativas de colisao.

4.2. Formagao Coorbital (Cenario 1)

Em nossos resultados mostramos quatro importantes caracteristicas do sistema,
analisamos a evolucao do semi-eixo maior e excentricidade dos planetesimais,
analisamos o angulo de libracao dos planetesimais “sobreviventes” (os que nao

colidiram), fizemos um estudo das velocidades relativas de colisdo, para sabermos se
sao construtivas ou nao e ainda analisamos a taxa de reducao da quantidade de

planetesimais do sistema ao longo do tempo. De agora em diante iremos nos referir a
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massa relativa inicial e massa relativa final dos planetesimais respectivamente como

My,

7

e My,
Além dos resultados aqui apresentados fizemos um estudo da mudanca do raio fisico
dos planetesimais sobre o comportamento dindmico do sistema. Em alguns trabalhos
da literatura uma colisao nao é considerada o momento em que dois corpos
fisicamente se tocam. Muitas vezes é estipulado uma distancia minima entre dois
corpos e essa distancia é que define uma colisdo. O integrador utilizado nas
simulagoes considera uma colisdo quando dois corpos se tocam fisicamente. Nosso
estudo, entao, se baseou na relacdo entre a densidade e o raio dos planetesimais
quando mantemos a massa fixa. Fixando a massa e impondo um valor para o raio
fisico de um corpo esférico, é possivel encontrar a densidade desse objeto. Calculamos
o raio de Hill das particulas para m,,, igual a 1078, 107°, 10710, 10~ ¢ 10~!2 para
1000 e 5000 planetesimais; a partir dai calculamos qual seria a densidade necessaria
para que o raio delas tivessem 0.1Rp, 0.22Rp, 0.5R e 1.0Ry. Esse estudo mostrou
que o raio fisico do planetesimal tem uma forte ligagdo com a taxa de reducao do total
de planetesimais do sistema, o que era de se esperar. Quanto maior o raio dos
planetesimais, é esperarado que se tenha mais colisoes em um mesmo intervalo de
tempo, ja que os planetesimais estdo distribudos relativamente préoximos. Com isso, o
tempo de integracao das simulagoes foi menor para planetesimais com raios maiores

do que para planatesimais com raios menores.

4.3. Analise do angulo de libracao, crescimento da massa,
semi-eixo maior e excentricidade
A anélise do semi-eixo maior e da encentricidade das orbitas dos planetesimais tem

grande importancia. Essa analise informa se os planetesimais estdo ou nao na regiao

coorbital, mostrando ainda qual a excentricidade deles.
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O tipo de é6rbita de cada planetesimal no referencial girante com movimento médio
igual ao da Terra, informa se este é coorbital ou ndo com a Terra e se ele perfaz uma
orbita estavel (Girino Ly ou Lj) ou instével (ferradura).

Apresentamos nessa secao os tipos de orbitas dos objetos formados, o aumento da
massa (com a barra de cores) com o decorrer do tempo, a massa final atingida pelos
corpos sobreviventes e também suas variagoes de excentricidade e semi-eixo maior. O
eixo relacionado ao tempo estd em escala logaritmica para que se possa perceber
diferencas significativas com o aumento do tempo. A anélise do angulo de libragao é
feita calculando o &ngulo relativo formado pela linha que une o planetesimal ao corpo
central, e a linha que une o corpo a Terra. A andlise do comportamento da massa do
planetesimal em funcao do tempo pode evidenciar qual o motivo do corpo ter uma

mudanca de orbita.
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Figura 4.1: Evolugao temporal do angulo de libracdo, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 1000 planetesimais com
massa my, = 1079 distribuidos de 20° a 100° (em torno de Ly). A massa atingida por
esse planetesimal foi m;,, = 2.10~® movendo-se numa 6rbita do tipo girino Ly.

Analisando a figura 4.1 notamos que o planetesimal, por volta de 10® anos, tem um

encontro préoximo com outro plantesimal fazendo com que sua 6rbita mude
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repentinamente de ferradura para girino L4 tornando-se estavel. O semi-eixo maior e

a excentricidade sofrem significativas variacoes devida a forte interacao entre o

plantesimal e a proto-Terra.
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Figura 4.2: Evolucao temporal do dngulo de libracao, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 1000 planetesimais com
massa my, = 1079 distribuidos de 20° a 100° (em torno de Ly). A massa atingida por

esse planetesimal foi m;, = 2.10~® movendo-se numa érbita do tipo ferradura.

Analisando a figura 4.2 notamos que o planetesimal tem seu tempo de formagcao por

volta de 5.10% anos fazendo com que sua 6rbita mude repentinamente de girino Ly

para ferradura tornando-se instavel. O semi-eixo maior e a excentricidade ndo sofrem

significativas variacdes e percebemos que o grafico do semi-eixo maior a partir de 103

anos caracteriza realmente uma o6rbita do tipo ferradura (Murray and Dermott, 1999).

Analisando a figura 4.3 notamos que o planetesimal, por volta de 4.10* anos, tem um

encontro préximo com outro plantesimal fazendo com que sua 6rbita mude para um

girino L4 maior e depois, por volta de 5.10 anos, colide com este mesmo planetesimal

que anteiormente tinha tido um encontro préximo mudando sua érbita para ferradura.

Depois novamente, por volta de 10° anos, o planetesimal sobrevivente tem uma nova

colisdo com outro planetesimal, no entando, sua 6rbita permanece estavel em
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Figura 4.3: Evolucao temporal do angulo de libracao, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 1000 planetesimais com
massa m,, = 10712 distribuidos de 260° a 340° (em torno de Ljz). A massa atingida
por esse planetesimal foi m;, = 4.107'% movendo se numa 6rbita do tipo ferradura.

ferradura. O semi-eixo maior e a excentricidade sofrem minimas variacoes devida a
inicial = 1012 ist de planetesimais foi sujeit
pequena massa inicial my, que o sistema de planetesimais foi sujeito.

Analisando a figura 4.4 notamos que o planetesimal sobrevivente, por volta de 5.10°
anos, tem sua acres¢ao de massa encerrada e volta para sua 6rbita inicial estavel que
era uma Orbita do tipo girino Ls permanecendo assim até o final da integragao. Isto
ocorre devida a fraca interacao entre os planetesimais, pois suas massas iniciais
mp, = 10~4 sao relativamente pequenas quando comparadas & massa da proto-Terra.
Novamente o semi-eixo maior e a excentricidade sofrem minimas variacdes devida a

pequena massa inicial my,, = 10~ que o sistema de planetesimais foi sujeito.

Analisando a figura 4.5 notamos que o planetesimal sobrevivente inicia sua 6rbita em
girino Ly, segue ganhando massa e se estabiliza em uma o6rbita girino Ls, por volta de
2.10% anos, acreta mais um pouco de massa, fazendo com que sua 6rbita se destabilize
e retorne a girino Ly, por volta de 10% anos, devido a uma colisdo; e por fim, por volta

de 6.10% anos, ocorre uma ultima colisdo fazendo com que sua orbita final permaneca
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Figura 4.4: Evolucao temporal do angulo de libracao, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 1000 planetesimais com
massa my, = 10711 distribuidos de 260° a 340° (em torno de Lj). A massa atingida
por esse planetesimal foi m,, = 10~ movendo se numa 6rbita do tipo girino Ls.

em girino Ly com uma amplitude bem pequena, ao contririo de sua condi¢ao inicial
que era girino Ly. O semi-eixo maior e a excentricidade sofrem minimas variagoes
devida a pequena massa inicial m,, = 10710 que o sistema de planetesimais foi sujeito.
Analisando a figura 4.6 notamos que o planetesimal sobrevivente vai ganhando massa
e com isso sua orbita fique em uma ferradura instével. Mas, por volta de 10* anos,
ocorre um encontro proximo com a proto-Terra e sua 6rbita muda para girino Ls. Por
fim ocorre uma colisdo, mas nao o suficiente para destabilizar a 6rbita que continua
estavel em girino Ls. Novamente o semi-eixo maior e a excentricidade sofrem minimas
variacoes devida a pequena massa inicial m,,, = 10~ que o sistema de planetesimais
foi sujeito.
Analisando a figura 4.7 notamos que o planetesimal sobrevivente tem sua Orbita

mudada de girino para ferradura e de ferradura para girino a todo instante devida sua
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Figura 4.5: Evolucao temporal do angulo de libracao, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 5000 planetesimais com
massa m,, = 10710 distribuidos de 20° a 100° (em torno de Ly). A massa atingida por
esse planetesimal foi m;,, = 4.10~8 movendo-se numa érbita do tipo girino Ls.

acrescao de massa; até que por volta de 5.10% anos devido a um encontro préximo com
outro planetesimal sobrevivente (planetesimal da figura 4.8) sua orbita se estabiliza em
girino Ly. Novamente o semi-eixo maior e a excentricidade sofrem minimas varia¢oes
devida a pequena massa inicial m,,, = 10~'2 que o sistema de planetesimais foi sujeito.
Analisando a figura 4.8 notamos que o planetesimal sobrevivente nao tem nenhum
ganho de massa e sua 6rbita fica a todo momento instavel em ferradura, mas por volta
de 4.10* anos, devido a um encontro préximo com o planetesimal sobrevivente da
figura 4.7, estabiliza sua 6rbita em girino Ls. Novamente o semi-eixo maior e a
excentricidade sofrem minimas variagoes devida a pequena massa inicial m,, = 1012

que o sistema de planetesimais foi sujeito.
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Figura 4.6: Evolugao temporal do dngulo de libracao, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 5000 planetesimais com
massa mp, = 10~ distribuidos de 20° a 100° (em torno de Ly). A massa atingida por
esse planetesimal foi m,,, = 3.10~Y movendo-se numa érbita do tipo girino Ls.



4.3. Analise do angulo de libragao, crescimento da massa, semi-eixo maior e
47 excentricidade

360 1078
330
300
270
240
210
180 | E o 107
150 [

120

A® (degrees)

o
T
1
8‘_
) 3
relative mass (solar)

107"

0.0000 10712
10° 10* 10° 108
time (years)

Figura 4.7: Evolugao temporal do angulo de libracao, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 5000 planetesimais com
massa m,, = 10712 distribuidos de 260° a 340° (em torno de Ljz). A massa atingida
por esse planetesimal foi m;, = 10~Y movendo-se numa érbita do tipo girino Ly.



Capitulo 4. Simulacoes Numéricas 48

360 T e o8 IS | 1078
330 i . :

300 |
270 /
240
210 f
180
150
120
90
60
30

A® (degrees)

|1 R
I et
|

§1 0063 i Tt ;
1.0063 I AT
1.0003

o /LN
0.9943 LA Al

IS

T
1
6_‘.
) 3
relative mass (solar)

10—11

0.0108 7
0.0087
0.0065 T

centricity semimajor ax

e
o
o
S
=
@
¢
J
L
-4

ec
o
o
S
I
N
;
|
|
I
=

0.0000 10712
10° 10* 10° 108
time (years)

Figura 4.8: Evolugao temporal do dngulo de libracao, massa relativa, excentricidade
e semi-eixo maior. Inicialmente o sistema era composto por 5000 planetesimais com
massa my, = 10712 distribuidos de 260° a 340° (em torno de Lj). A massa atingida
por esse planetesimal foi m,, = 10~'2 movendo-se numa 6rbita do tipo girino Ls.
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4.3.1. Conclusao

A anélise da evolucao dinamica através da excentricidade e do semi-eixo maior da
6rbita dos planetesimais mostra que eles continuam dentro da regido coorbital. Com a
evolucao temporal e as colisoes ocorre um aumento da massa relativa dos
planetesimais e mesmo assim os permanecem coorbitais, o que é de extrema
importancia para esse trabalho.

Ja os resultados do angulo de libragao mostram que diferentes tipos de 6rbitas girino e
ferradura sdo encontradas.

Alguns planetesimais tem seu tipo de 6rbita mudado ao longo do tempo, isso € visto
através da mudanca do angulo de libracao ou do semi-eixo maior. A mudanga do tipo
de 6rbita pode ser devido a uma colisdo ou a um encontro proximo. O aumento da
massa do planetesimal e a mudanca do angulo de libragdo em um mesmo instante

evidéncia quando a mudanca de 6rbita é devido a uma colisao.

4.4. Decaimento do niimero de planetesimais, colisoes e
ejecoes

A taxa de reducao do total de planetesimais no sistema ao longo do tempo, depende
da massa inicial dos planetesimais e do numero de corpos distribuidos em torno dos
pontos Ly ou Ly, nas figuras mostramos o comportamento apresentado em nossas
simulacoes. Essa reducao do niimero de corpos é resultado das colisoes e a
consequente acres¢cao de massa entre os planetesimais. Além de uma caracteristica do
sistema, as colisoes e a consequente reducao no niimero de planetesimais do sistema
tem um papel importante do ponto de vista computacional.

Analisando a figura 4.9 notamos que taxa de redugdo de planetesimais esta fortemente
ligada a massa inicial m,,, dos plantesimais. Quanto menor é a massa m,, mais tempo

os planetesimais permanecem no sistema. Isto ocorre devida a interacao gravitacional
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Figura 4.9: Reducao do total de planetesimais ao longo do tempo. Representacao da
taxa de reducao do niimero de planetesimais para sitemas que possuem inicialmente
1000 planetesimais em torno do ponto L4 com massa inicial de m,, = 107 a my, =
1078,

entre os planetesimais que é maior quanto maior forem suas massas. O niimero de
colisoes entre os planetesimais aumenta & medida que diminuimos a massa inicial m,,
e o contrario ocorre com as ejecoes, essas diminuem a medida que diminuimos a massa
inicial m,,, dos planetesimais. Isto novamente ocorre devida a interagao gravitacional e

também devida a pequena regiao de ejecao a qual os planetesimais estao sujeitos.

Quanto maior for a massa inicial dos planetesimais m,, maior ¢ a interacao

gravitacional, com isso esses planetesimais ganham excentricidades e devido aos
encontros préximos sao ejetados do sistema. Quanto menor a massa inicial m,,, menor

serd o numero de ejecoes e maior o de colisdes por que os planetesimais precisam
aumentar suas massas para ganharem excentricidades, até que em um limite de massa
inicial m,, = 10~ praticamente ndo temos mais ejecoes no sistema e todos os corpos

colidem. Mas, & medida que os corpos vao ficando muito massivos, consequentemente
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os seus tamanhos serdo maiores e dai o espago entre eles diminuira fazendo com que
essa situacao se inverta, ou seja, teremos mais colisdes do que ejecoes onde

encontraremos um valor de massa inicial m,,, = 108 critico.
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Figura 4.10: Curva de reducao do total de planetesimais ao longo do tempo. Re-
presentacao da taxa de reducao do niimero de planetesimais para sitemas que possuem
inicialmente 1000 planetesimais em torno do ponto L4 com massa inicial de m,, = 10~
amp, = 1075,

Na figura 4.10 analisamos um “fit” linear para o gréafico da figura 4.9, considerando o
método dos minimos quadrados. O objetivo é buscar uma expressao analitica que nos
dé a taxa de reducao 7' dos planetesimais em fun¢ao da massa inicial m,,,. Neste caso

a expressao ¢ dada por T'(my,) = 5.65 x 10_7m1;i0'81
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4.4.1. Conclusao

A taxa de reducao do total de planetesimais depende fortemente da massa inicial e do
numero de planetesimais distribuidos em cada regiao.

No inicio da evolugao temporal de cada sistema a reducdao do namero de planetesimais
ocorre de forma mais suave, como mostrado nas figuras dessa secao. Isso é devido ao
fato que inicialmente os planetesimais sdo distribuidos na regido coorbital sem
excentricidade. Conforme o sistema evolui os planetesimais ganham excentricidade,
devido a perturbagao gravitacional entre os corpos do sistema, e as 6rbitas desses
planetesimais passam a se cruzar mais do que quando os planetesimais tinham o6rbitas
circulares. Logo, ocorrem mais colisdes entre os planetesimais para um mesmo
intervalo de tempo, por isso a diferenca de comportamento na taxa de reducao do
nimero de planetesimais logo no inicio da evolu¢ao temporal e no restante da
evolugao.

Nao foram encontradas diferencas significativas para os casos de 1000 planetesimais

distribuidos ao redor de Lj e para 5000 planetesimais ao redor de Ly e Ls.

4.5. Velocidades relativas de colisao

Nesta secao faremos um estudo das velocidades relativas de colisao. Essa andlise é de
extrema importancia para a garantia desse modelo. Estamos interessados na acrescao
de massa quando temos uma colisdo. Nas simulacoes, uma colisdo resulta na formacao
de um tunico corpo (nao existe fragmentac¢ao). A massa do corpo formado é a soma da
massa dos dois que colidiram. O objetivo dessa secao é verificar se as velocidades
relativas de colisdo estao abaixo ou nao da velocidade de escape definida pelo corpos
que colidiram. Analisamos os casos da Formacao Coorbital e Geral da Lua.
De acordo com (Kortenkamp and Wetherill, 2000) quando as velocidades relativas de

colisao sdo proximas (na mesma ordem de grandeza) da velocidade de escape dos
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corpos temos acrescao de massa. A velocidade de escape é dada por

esc (Rt + Rp)

onde My, My, R;, R, e G significam respectivamente massa do alvo, massa do projétil,
raio do alvo, raio do projetil e constante gravitacional.
A analise das velocidades relativas de colisao tem como por objetivo estabelecer se as
colisdes podem ser consideradas ineldsticas ou nao.

A barra de cores das figuras dessa secao estd relacionada a massa dos projéteis, os
eixos estdo relacionando a massa do alvo e as velocidades relativas de colisao em
km/s, as linhas plotadas em cada um dos graficos delimitam a velocidade de escape
em funcao da massa do alvo para um dado valor fixo relacionado a massa do projétil.
A cor de cada linha esta relacionada com a barra de cores de cada figura.
Analisando as figuras representando as velocidades relativas de colisao, em alguns
casos alguns pontos apresentam uma velocidade relativa de colisao muito alta
comparada as outras colisoes que ocorre no sistema. Essas velocidades relativas tao
altas sdo provavelmente planetesimais que sairam da regido de ferradura entraram na
regiao cadtica e acabaram cruzando novamente a regiao coorbital com uma velocidade
muito alta.

No caso em que consideramos um perfil de densidades sem a presenca de Jupiter e
Saturno vemos que é improvével a formac¢ao de um corpo do tamanho de Marte e com
velocidade relativa de colisao com a proto-Terra menor que 4km/s (Canup, 2004). Mas,
quando acrescentamos Jupiter e Saturno ao nosso sistema vemos a formagao de um
corpo similar a Theia de massa Mg e que colidiu com uma possivel proto-Terra de

massa Mg, mas com velocidade relativa de colisdo 2 vezes maior que 4km/s.
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4.6. Formagao Coorbital (Cenéario 1)
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Figura 4.11: Velocidades relativas de colisdo. Representagao das velocidades relativas
de colisao para um sistema composto incialmente com 1000 planetesimais. Os plane-
tesimais foram distribuidos em torno do ponto L4. A massa relativa inicial de cada
planetesimal ¢ m,, = 10713,

Analisando a figura 4.11 notamos que a maioria dos planetesimais tém suas
velocidades relativas de colisdo aproximadamente iguais a suas velocidades de escape.

Logo, podemos concluir que as colisoes sao construtivas.
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Figura 4.12: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisao para um sistema composto incialmente com 1000 planetesimais. Os plane-
tesimais foram distribuidos em torno do ponto Ls. A massa relativa inicial de cada
planetesimal é m,, = 10711,

Analisando a figura 4.12 também notamos que a maioria dos planetesimais tém suas
velocidades relativas de colisdo proximas de suas velocidades de escape, mas, para um
deles encontramos uma velocidade relativa de colisdo de aproximadamente de 4.5km/s,
muito maior do que sua velocidade de escape, devido a alta excentricidade do projétil.

Logo, podemos concluir que as colisoes sao construtivas execetuando-se apenas um

deles.
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Figura 4.13: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisao para um sistema composto incialmente com 5000 planetesimais. Os plane-
tesimais foram distribuidos em torno do ponto L4. A massa relativa inicial de cada
planetesimal é m,, = 10712,

Como na figura 4.11 na figura 4.13 notamos que a maioria dos planetesimais tém suas
velocidades relativas de colisao aproximadamente iguais a suas velocidades de escape.

Logo, podemos concluir que as colisdes sao construtivas.
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Figura 4.14: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisao para um sistema composto incialmente com 5000 planetesimais. Os plane-
tesimais foram distribuidos em torno do ponto Ls. A massa relativa inicial de cada
planetesimal é m,, = 1071,

Também na figura 4.14 notamos que a maioria dos planetesimais tém suas velocidades
relativas de colisao préximas de suas velocidades de escape. Logo, podemos concluir

que as colisoes sao construtivas.
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4.7. Formagao Congénita (Cenario 2)

4.7.1. Sistemas sem Jipiter e Saturno

8.00 1078

7.00 I
Q it % ] 5
é 6.00 g 2
[$] rd ©
25.00 - £
> L _7 q>)
2 . 1072
© 4.00 3
2 °
< =
o - o
2300 - 3
8 i a

2.00 e

1.00 1078

1078 1077 1076

target relative mass (solar)

Figura 4.15: Velocidades relativas de colisdo. Representagao das velocidades relativas
de colisao dos embrides para um sistema utilizando uma poténcia de perfil de densidades
—1.5, onde os embrides sao distribuidos aleatoriamente entre 0.8U A e 1.2U A, adotando
uma densidade superficial do disco de 6g/cm? e sem Jupiter e Saturno no sistema.

Analisando a figura 4.15 notamos que a maioria dos embrides tém suas velocidades
relativas de colisao proximas de suas velocidades de escape. Logo, podemos concluir
que as colisOes sao construtivas. Mas, ndo temos formacao de corpos de massa Mg e

Mg.
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Figura 4.16: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisao dos embrides para um sistema utilizando uma poténcia de perfil de densidades
—1.0, onde os embrides sao distribuidos aleatoriamente entre 0.8U A e 1.2U A, adotando
uma densidade superficial do disco de 8g/ecm3 e sem Jupiter e Saturno no sistema.

Analisando a figura 4.16 notamos que a maioria dos embrides tém suas velocidades
relativas de colisdao proximas de suas velocidades de escape. Logo, podemos concluir
que as colisOes sao construtivas. Mas, ndo temos formacao de corpos de massa Mg e

M;.
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Figura 4.17: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisdo dos embrides para um sistema utilizando uma poténcia de perfil de densidades
—0.5, onde os embrides sao distribuidos aleatoriamente entre 0.8U A e 1.2U A, adotando

uma densidade superficial do disco de 10g/cm? e sem Jupiter e Saturno no sistema.

Analisando a figura 4.17 notamos que a maioria dos embrides tém suas velocidades

relativas de colisao proximas de suas velocidades de escape. Logo, podemos concluir

que as colisOes sdo construtivas. Mas, ndo temos formagao de corpos de massa Mg e

Mg.
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4.7.2. Sistemas com Jupiter e Saturno
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Figura 4.18: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisao dos embrides para um sistema utilizando uma poténcia de perfil de densidades
—0.5, onde os embrides sao distribuidos aleatoriamente entre 0.8U A e 1.2U A, adotando
uma densidade superficial do disco de 10g/cm? e com Jupiter e Saturno no sistema.

Analisando a figura 4.18 notamos que a maioria dos embrides tém suas velocidades
relativas de colisdao proximas de suas velocidades de escape. Logo, podemos concluir
que as colisoes sao construtivas. E agora temos formacao de corpos de massa Mg e

Mg, mas com velocidades relativas de colisao 2 vezes maior que 4km/s.
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Figura 4.19: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisdo dos embrides para um sistema utilizando uma poténcia de perfil de densidades
—1.0, onde os embrides sao distribuidos aleatoriamente entre 0.8U A e 1.2U A, adotando
uma densidade superficial do disco de 10g/cm? e com Jupiter e Saturno no sistema.

Analisando a figura 4.19 notamos que a maioria dos embrides tém suas velocidades
relativas de colisao préximas de suas velocidades de escape. Logo, podemos concluir
que as colisoes sdo construtivas. E agora temos formacao de corpos de massa Mg e

Mg, mas com velocidades relativas de colisao 2 vezes maior que 4km/s.
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4.7. Formagao Congénita (Cenério 2)
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Figura 4.20: Velocidades relativas de colisao. Representacao das velocidades relativas
de colisao dos embrides para um sistema utilizando uma poténcia de perfil de densidades
—1.5, onde os embrides sao distribuidos aleatoriamente entre 0.8U A e 1.2U A, adotando
uma densidade superficial do disco de 10g/cm? e com Jupiter e Saturno no sistema.

Analisando a figura 4.20 notamos que a maioria dos embrides tém suas velocidades
relativas de colisao proximas de suas velocidades de escape. Logo, podemos concluir
que as colisoes sdo construtivas. E agora temos formacao de corpos de massa Mg e

Mg, mas com velocidades relativas de colisao 2 vezes maior que 4km/s.
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4.7.3. Conclusao

A analise das velocidades relativas de colisdo tanto para o Cenério 1 quanto para o
Cenério 2 mostra que de forma geral as velocidades relativas de colisao estao
razoavelmente préximas das velocidades de escape definidas pelo
planetesimal /embrido alvo e projétil. Podemos assim concluir apenas por essa andlise
que as colisdes sao construtivas e a hipdtese de se considerar as colisdes como
inelasticas, é de fato véilida na pratica. Em uma préxima etapa do trabalho
analisaremos outros critérios de acrescao de massa, para concluirmos se as velocidades
relativas de colisdo apresentadas aqui s@o ou nao construtivas.

Alguns sistemas apresentam colisdes entre planetesimais com uma velocidade relativa
muito grande se comparada a média das velocidades relativas apresentadas pelo
sistema ao qual o planetesimal pertence. Isso é devido a algum planetesimal que saiu
da regiao coorbital indo pra regido cadtica (GAP) e provavelmente retornou a regiao
coorbital com grande velocidade colidindo com algum planetesimal. Outra
possibilidade é que essa velocidade relativa de colis@o tao alta seja devido a colisao
entre dois objetos que estao na regiao de GAP.

Observamos diferencas significativas entre as velocidades relativas de colisao para
sistemas com e sem Jupiter e Saturno. Neste tltimo conseguimos a formagao de um

Theia e uma proto-Terra com velocidade relativa de colisdo 2 vezes superior a 4km/s.
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Discussao (Geral

O objetivo basico desse trabalho foi fazer um estudo da formagao coorbital (Cenariol)

e congénita (Cenéario 2) como um mecanismo de formacao de planetas coorbitais.

5.1. Formagao Coorbital (Cenério 1)

No caso do cenério 1 considerando as colisoes como sendo inelasticas nossos resultados
mostram que ocorre a formacao de objetos maiores devido as colisoes, e que esses
permanecem dentro da regido de ferradura. Ainda no cenario 1 a anéilise do angulo de
libracao mostra que alguns desses planetesimais tem o6rbitas do tipo girino, mas a
maioria das drbitas sdo do tipo ferradura. Quando fazemos um estudo do angulo de
libracao e da taxa de aumento da massa relativa, mostramos que a colisdo entre os
planetesimais em alguns casos muda o tipo de 6rbita, aumenta ou diminui a
amplitude de libracao do planetesimal sobrevivente na colisdao. A mudanca de 6rbita
também pode acontecer devido a encontros préximos entre os planetesimais.
Dentro da analise do angulo de libracao podemos notar também que as
excentricidades dos planetesimais sao préximas de zero.

De modo geral nosso estudo mostrou que a maioria dos planetesimais sao bem
comportados dentro da regido coorbital e que quanto maior a massa inicial de cada
planetesimal, mais objetos tendem a sair da regiao coorbital e passam a se mover em
uma regido cadtica. Como trabalhamos com o processo de acrescao isso é um ponto
que se deve dar importancia. Os planetesimais que entram na regiao cadtica podem
voltar pra regiao coorbital com altas velocidades, porém mesmo assim produzindo

colisoes construtivas.
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Nas Tabelas 5.1 e 5.2 temos os resultados de todas as nossas simulacgoes para 1000
planetesimais. As simulagoes sdo feitas para diferentes quantidades de planetesimais e
diferentes valores de massa inicial (m,,,). O tempo de integracdo de cada simulacao é

mostrado. Relacionamos a quantidade de planetesimais sobreviventes para cada
simulagao e o seu tipo de 6rbita no final da integracao. Se a 6rbita é do tipo ferradura
é indicado com a letra H, se a érbita é do tipo girino em torno de L4 é indicada como
17, se é girino em Ls como Tp.
A sequéncia em que os planetesimais sobreviventes sao representados na coluna
sobreviventes corresponde aquela em que aparecem na coluna my, . Por exemplo, na
simulagao 11 da Tabela 5.1 sobraram dois planetesimais em 10000 anos de integracao.
Eles foram representados por H e H, a massa de cada planetesimal é respectivamente
mp, = 7.1 X 1077 e mp, = 1.5 X 1077, ou seja, o primeiro objeto de cada simulacdo

apresentado na coluna sobrevivente, possui massa relacionada na coluna m;, com o

primeiro valor 14 apresentado, referente a mesma simulacao. A anélise da Tabela 5.2 é
analoga ao da Tabela 5.1.

Nao foram encontradas diferengas significativas entre os pontos lagrangianos Ly e Ls.
Nota-se por essas tabelas que a maioria dos planetesimais apresentam oOrbitas do tipo
H (ferradura).

Outra coisa importante a notar pelas tabelas é que nao conseguimos formar corpos
coorbitais com massa similar a de Theia.

Através da anélise do angulo de libracao e do crescimento da massa em fung¢ao do
tempo é possivel observar que alguns planetesimais apresentam movimento coorbital
em torno dos pontos estaveis. Foi possivel observar também objetos que mudam de
orbita ao longo do tempo, isso é provavelmente efeito de uma colisao ou até mesmo de
um encontro préximo como dito anteriormente.

Do ponto de vista computacional as simulacoes numéricas aqui apresentadas tem um
relativo custo computacional. Integrar numericamente um sistema com 5000
planetesimais com massa relativa 10712 por cerca de 1000000 anos leva em média de 5
a 7 dias de processamento. Ja uma simulagao com 1000 planetesimais de massa
relativa 10719 leva ém média 2 dias.

A analise das velocidades relativas de colisdo mostrou que elas estdo em muitos casos
proximas das velocidades de escape definida pelo dois planetesimais impactantes, logo
podemos concluir que ocorre acrescao de massa. Esse trabalho se baseou na hip6tese
que as colisoes entre os planetesimais sao inelésticas. No entanto, para uma melhor
validacao e aplicagao dos nossos resultados é necessario uma anélise detalhada pra

certificarmos se ocorre a acres¢ao de massa, ou a fragmentacao quando os
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planetesimais colidem.

Em trabalhos futuros, realizaremos um estudo para determinar o comportamento do
sistema aqui estudado quando a proto-Terra possui outras amplitudes iniciais de
libragao, por exemplo, 20 graus a 360 graus. Além disso queremos estender nossa

anéalise, estudando sistemas com massa inicial dos planetesimais ainda menores
daquelas aqui estudadas e razoes de massa maiores para a proto-Terra. Também
realizaremos simulacoes com uma maior quantidade inicial de planetesimais no
sistema (10000, por exemplo) ou com uma quantidade menor (100, por exemplo)

Outra coisa importante que iremos considerar é a inclusdo de dissipacao de energia em

nosso modelo de colisoes do cenério 1, para ver se com o resfriamento do disco
possamos acretar mais matéria e formar corpos maiores com uma mesma quantidade

inicial de massa que tinhamos em nossas simulacoes.
Ainda no cenério 1, nosso estudo se baseou na distribuicdo dos planetesimais dentro
da regiao coorbital sem nenhuma inclinagao. Numa proxima etapa faremos um estudo
do comportamento dos planetesimais quando uma pequena inclinacao inicial é dada a
eles, buscando assim diferencas em relacdo a quando os planetesimais sao distribuidos
apenas no plano da 6rbita da proto-Terra.
Aqui resumimos nossos resultados para 1000 planetesimais iniciais em uma tabela

onde a discussdo é feita anteriormente.
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70

Apresentamos por fim um resultado geral para 1000 e 5000 planetesimais em forma de

figura ao invés de tabela da massa final coorbital formada em cada simulagao

1078

1077

1078
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sum of the final mass (solar)
3
©

107"

10—12

Figura 5.1: Massa final coorbital formada, tipo final de érbita e tempo final de integra-

10° 107

realizada.
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10° 10° 10* 10* 10°
360
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¢ao. 1000 planetesimais distribuidos em torno de L4 e de Ls.

Analisando a figura 5.1 vemos novamente que a maior parte dos corpos finais

final A (degrees)

formados apresentam 6rbitas do tipo ferradura, mas érbitas do tipo girino Ly e Lg sao

encontradas. O tempo final de integragdo tem uma forte ligacdo com a massa inicial

m,, de cada planetesimal e pela figura ¢ maior quanto menor a massa inicial m,,. E a

soma, total de massa final dos corpos sobreviventes cresce de forma linear com a massa

inicial m,, de cada planetesimal. Vemos também que em quase todas as simulacoes

houve a formagao de apenas um tnico corpo.
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Figura 5.2: Massa final coorbital formada, tipo final de érbita e tempo final de integra-
¢ao. 5000 planetesimais distribuidos em torno de Ly e de Ls.

O mesmo acontece agora para a figura 5.2, o crescimento da soma total de massa final

dos corpos sobreviventes ¢ linear com a massa inicial m,,, de cada planetesimal.
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Aqui sao mostrados os “fit” lineares, considerando o método dos minimos quadrados.
O objetivo é buscar uma expressao analitica que nos dé a soma da massa final

formada do sistema em func¢ao da massa inicial m,,,.

Ta e foopuapipossm

1077
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107°

10710

sum of the final mass (solar)

107" 3

—12
0
1071 10713 1072 107" 10710 107° 1078
initial mass of each body (solar)

Figura 5.3: Massa final coorbital formada, tipo final de érbita e tempo final de integra-
¢ao. 1000 planetesimais distribuidos em torno de L4 e de Ls.

No caso da figura 5.3 a expressao é dada por M(my,) = 0.014m2;63
Neste caso da figura 5.4 a expressao ¢ dada por M (mp,) = 0.23m2;70
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Figura 5.4: Massa final coorbital formada, tipo final de érbita e tempo final de integra-
¢ao. 5000 planetesimais distribuidos em torno de Ly e de Ls.

5.2. Formagao Congénita (Cenéario 2)

Através da anélise das velocidades relativas de colisdo no cenéario 2 podemos notar que
para sistemas sem a presenca de Jupiter e Saturno nao ha formagao congénita de
Theia e de Terra, mas ha formacao de corpos menores com massas = 0.6Mg.

Ja para sistemas com a presenca de Jupiter e Saturno notamos que ha uma possivel
formacao congénita de uma proto-Terra e de Theia, mas com velocidades relativas de

colisdo 2 vezes maior do que a esperada (4km/s).
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