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RESUMO

A origem e estabilidade de satélites planetarios estdo, intimamente ligadas a origem do nosso Sistema
Solar e a formacao de planetas. Portanto, é apropriado estudar alguns casos peculiares para nossa
compreensdo atual sobre a formacdo do Sistema Solar e para entender a criacdo dos sistemas de
satélites. Tendo isso em vista um estudo da estabilidade dos satélites internos de Urano € realizado
procurando viabilizar um cendrio estdvel para tal sistema. N6s encontramos um provavel cendrio que
possa nos dar indicios de que o sistema de satélites internos de Urano possa ser estdvel. Outro cendrio
importante para compreender a formacao de satélite € o estudo de nosso proprio satélite natural, a Lua.
O estudo da origem a Lua € realizado através de uma rapida revisao bibliografica das teorias de origem
da Lua e com isso tentamos analisar qual seria o cendrio mais provavel de colisdo dentro da teoria
do Grande Impacto que favorece a formagdo do nosso satélite, levando em conta suas caracteristicas
fisicas, quimicas e petrolégicas. O cendrio mais provavel foi aquele em que colisdes com massas
compardveis sdo usadas para se originar a Lua. O estudo da estabilidade de coorbitais dos pequenos
satélites do sistema bindrio Plutdo-Caronte é importante visto que também € um caso de cendrio de
formacao de satélites peculiares no Sistema Solar. O estudo dessa estabilidade nos levou a indicios de
que o sistema nao possui coorbitais a suas pequenas luas, fato comprovado até agora pela missao New

Horizons.

PALAVRAS-CHAVE: Urano. Lua. Plutio.



ABSTRACT

The origin and stability of planetary satellites are closely linked to the origin of our Solar System
and the formation of planets. Therefore, it is appropriate to study some peculiar cases to our current
understanding of the formation of the Solar System and to understand the origin of satellite systems.
In order to study the stability of the internal satellites of Uranus, in order to provide a stable scenario
for such a system. We have found a probable scenario that allows the internal uranian system get
stable. Another important scenario for the formation of satellites is the moon scenario. The study of
the origin of the Moon is made through a revised bibliographical revision of the theories of origin of
the Moon and with this we try to analyze which forming the most probable collision within the theory
of Great Impact that favors a formation of our satellite, taking into account its physical, chemical and
petrological characteristics. The most likely scenario was that collisions with comparable masses are
used to originate the Moon. The study of coorbital stability of the small satellites of the Pluto-Charon
binary system is important since it is also a case of a peculiar satellite formation scenario in Our Solar
System. The study of stability has led us to evidence that the system is not coorbitary in its small

moons, a fact proven so far by the New Horizons mission.

KEYWORDS: Uranus. Moon. Pluto.
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1 INTRODUCAO

Os satélites naturais dos planetas no sistema solar apresentam configuragdes orbitais e caracte-
risticas peculiares. Informacdes detalhadas sobre propriedades de satélites tornaram-se disponiveis
somente a partir de reconhecimento de sondas espaciais proximas a eles. As origens dos satélites
naturais estdo, naturalmente, intimamente ligadas a origem do sistema solar e a formac¢ado de planetas.
Portanto, € apropriado entender como eles sdo originados e sua estabilidade para entender a criagdo
dos sistemas de satélites. A origem dos sistemas de satélites dos principais planetas pode ser entendida
em termos de processos e eventos semelhantes, as vezes com exemplos extremos de alguns eventos
para cada sistema. A Lua é provavelmente o caso de satélite mais peculiar que temos. Também
podemos citar o caso de Caronte que exigiram circunstancias especiais dentro do conjunto mais amplo
de processos que ocorreram durante a evolugdo precoce do nosso sistema Solar. Esse trabalho tem
o objetivo de estudar casos peculiares da origem e estabilidade de satélites planetarios e destaca as
peculiaridades de cada caso abordado. Os trabalhos desenvolvidos foram agrupados de acordo com os
respectivos planetas. Nos apéndices estdo célculos sobre algumas das principais equagdes utilizadas.
Para quem deseja seguir linearmente os capitulos, a ordem € a seguinte: No capitulo 2 € apresentado
um estudo da estabilidade dos satélites internos de Urano, através de simulagdes numéricas. E discutida
a possibilidade de termos um sistema de satélites internos de Urano estdvel. O estudo da origem
da Lua foi objeto dos estudos apresentados no capitulo 3 e dd uma breve introducdo da teoria de
origem da Lua mostrando a viabilidade de termos uma teoria completa sobre talvez um de nossos
satélites mais peculiar. Por fim o capitulo 3 descreve as atividades desenvolvidas durante o periodo de
estdgio realizado na Universidade de Maryland. Estdao descritos os métodos utilizados e os resultados

preliminares da andlise da estabilidade de coorbitais ao sistema bindrio Plutao-Caronte.
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2 UM ESTUDO DA ESTABILIDADE DOS SATELITES INTERNOS DE URANO

2.1 INTRODUCAO

Urano € o sétimo planeta em distancia ao Sol do Sistema Solar (semieixo maior de 19,19ua), o
terceiro maior (raio de 25559km) e o quarto mais massivo (massa de 14,536 Mg) dos oito planetas
do Sistema Solar. Urano possui uma densidade média de 1,3189/cm® e uma obliquidade atipica de
97,7° |Giorgini et al.| (1996). Tem uma atmosfera composta predominantemente por hidrogénio e
hélio, além de uma baixa quantidade de metano, conferindo sua caracteristica coloracdao azulada com
tracos de amonia e dgua (Fegley et al., [1991)). Urano foi observado em 1690 John Flamsteed e em
1750 por Pierre Lemonnier, porém esses dois astronomos catalogaram o planeta erroneamente como
uma estrela. Somente mais tarde em 13 de mar¢o de 1781, William Herschel anunciou a descoberta
de Urano como um novo planeta, expandindo as fronteiras do Sistema Solar pela primeira vez na
histéria moderna. Urano foi também o primeiro planeta a ser descoberto por meio de um telescopio. A
passagem da sonda Voyager 2 por Urano em 1986 trouxe varias informagdes novas a respeito desse
sistema, propiciando a descoberta de novos satélites e anéis (Smith et al., [1986).

Urano possui o sistema mais densamente compacto de satélites de baixa massa do Sistema Solar.
Seus treze satélite internos t&€m baixa massa e semieixos entre a = 49752 ¢ 97736km ou 1,9 — 3.8 Rg
(Smith et al., |1986; Karkoschkal, 2001a; Showalter and Lissauer, 2006)). As imagens obtidas pela
Voyager 2 nos dd o melhor conjunto de dados disponivel sobre o sistema de Urano. Além disso, para
tornar esse conjunto de dados mais completo, recentemente foram realizadas imagens do sistema de
Urano pelo Telescopio Espacial Hubble (HS, pelo VTL (Very Large Telescope) e pelo Telescopio
Keck. As imagens obtidas complementaram informagdes sobre os satélites, anéis e sobre o proprio
planeta Stair| (201 1)).

Neste capitulo serd realizada uma breve revisao bibliografica referente aos satélites de Urano,
enfatizando algumas das caracteristicas relevantes de alguns dos satélites internos que formam a

chamada familia de Pdrcia e que serd pertinente para a andlise do nosso trabalho.

2.2 SATELITES INTERNOS

O planeta Urano possui vinte e sete satélites conhecidos até o momento, das quais a maioria nao
foram descobertos até a era espacial (Sheppard et al.,|2005). Todos os satélites de Urano sdo nomeados
devido a personagens em pecas de William Shakespeare ou de Alexander Pope, de acordo com as
diretrizes da Unido Astrondmica Internacional (Gazetteer, 2006). Eles variam em tamanho desde
Titania (1579km de didmetro), o maior satélite interno de Urano, até Cupido o menor interno (18km
de didmetro).

Os satélites de Urano sdo divididos em trés grupos: treze satélites internos, cinco grandes satélites e
nove satélites irregulares. Os satélites internos menores sao pequenos corpos escuros que compartilham

propriedades comuns e origem com os anéis do planeta. Os cinco grandes satélites internos sao

' Do inglés Hubble Space Telescope.
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massivos o suficiente para obter equilibrio hidrostético, e quatro deles mostram sinais de atividade
interna como formacgdo de canions e vulcanismo em suas superficies (Smith et al., [1986)). Destes,
Urano tem cinco satélites internos maiores, sdo eles em ordem crescente de tamanho: Miranda, Ariel,
Umbriel, Oberon e Titania 4] sendo Titania o oitavo maior satélite no Sistema Solar, e é cerca de 20
vezes menos massivo que a Lua da Terra. Estes foram os primeiros satélites a serem descobertos, sendo
dois deles (Titania e Oberon) descobertos pelo proprio Herschel em 1787. Esses satélites também sao

denominados classicos.

Tabela 1 — Raio médio (r), semieixo maior (a), excentricidade (e) e inclinacao (i) dos cinco maiores
satélites de Urano. Adaptado de .

Satélite r(km) a(km) e (x107%) i/(graus)

Ariel 578.9 190900 1.2 0.041
Umbriel 584.7 266000 39 0.128
Titdnia  788.9 436300 1.1 0.079
Oberon 761.4 583500 1.4 0.068
Miranda 235.8 129900 1.3 4.338

Fonte: Extraido de Jacobson| (1998)); [Thomas| (1988)

Os satélites internos menores foram descobertos através das imagens obtidas pela Voyager 2 (Smith
et al., |1986)). Entre as descobertas estdao Cordélia e Ofélia e um grupo peculiar de satélites internos
menores designados de familia de Porcia, que em ordem crescente de distancia a Urano sdo: Bianca,
Créssida, Desdémona, Julieta, Porcia, Rosalinda, Cupido, Belinda e Perdita. Cupido e Perdita foram
descobertos posteriormente através de uma reandlise das imagens da Voyager 2 e também com o
auxilio do HST. As informagdes da tabela 2l mostra dados sobre os membros da familia de Pércia e de
outros dois satélites: Puck e Mab.

As imagens dos satélites internos menores de Urano enviadas pela sonda Voyager 2 foram reanali-
sadas recentemente culminando na descoberta de novos satélites. Os dados das observagdes realizadas
pela sonda Voyager 2 e do HST para estudos mais recentes mostram a impossibilidade de deteccao
de novos satélites at€ uma magnitude maior que a magnitude de Cupido, o satélite menos brilhante
da familia de Pércia (Karkoschkal [2001b; [Showalter and Lissauer, 2006). Os satélites do grupo de
Pércia tém Orbitas muito préximas, semieixo maiores entre 59166km e 76417km, o que corresponde a
2,31 —2,99Rs. Uma vez que estes satélites estdo bem proximos a estabilidade do conjunto dos satélites
internos pode estar ligada a estabilidade desses satélites, o que serd discutido em se¢do posterior. A
configuragdo desse conjunto de satélites da familia de Pércia € peculiar. Os satélites mais externos sao
os menores (Bianca e Perdita), com excecdo de Cupido, enquanto os satélites internos que se situam
no meio da familia s3o os maiores (Rosalinda e Pércia). Segundo (Karkoschka, [2001a) se a formacao
dessa familia fosse de modo aleatério, essa configuracdo nado seria esperada.

Mais recentemente em 2016 novas andlises das imagens dos anéis o e S de Urano obtidas pela
sonda Voyager 2 exibem variacdes quase periédicas com comprimentos de onda radiais que variam
em longitude. Esses padrdes sugerem pequenas luas orbitando o exterior desses anéis. Com base nas
estruturas observadas nos anéis Chancia and Hedman| (2016) estimaram que esses supostos novos

satélites deveriam estar localizados cerca de 100km exteriormente aos anéis e terem de 2 — 7km de
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Tabela 2 — Satélite, raio médio, elementos orbitais geométricos e razao de massa dos membros da
familia de Porcia, Puck e Mab. O semieixo maior a € a excentricidade e, sdo elementos
orbitais geométricos iniciais para as simula¢des numéricas de Quillen and French) (2014)).
A razdo de massa do satélite pela massa do planeta € dada por m. As massas sdo baseadas
nos raios observados assumindo uma densidade de 19/cm?, € sdo consistentes com French
and Showalter (2012)). Os elementos orbitais geométricos foram obtidos assumindo que
cada satélite segue uma Orbita kepleriana perturbada pelo achatamento de Urano e no caso
de Perdita ainda assim foi incluida uma librag¢do ressonante.

Sat. Raio (km) Semieixo maior (km) Exc. (x10~3) Inc (graus) m Albedo
Bianca 27 59165.7 0.96 0.181  9.50e-10 0.065
Créssida 41 61766.8 0.35 0.038  3.33e-09 0.069
Desdémona 35 62658.3 0.23 0.098  2.07e-09 0.084
Julieta 53 64358.3 0.74 0.045  7.18e-09 0.075
Pércia 70 66097.4 0.17 0.026  1.66e-08 0.069
Rosalinda 36 69927.0 0.33 0.093  2.25e-09 0.072
Cupido 9 74393.1 1.70 0.090  3.52e-11 0.067
Belinda 45 75255.8 0.27 0.28 4.40e-09 0.070
Perdita 13 76417.1 3.51 0.068  1.06e-10 0.070
Puck 81 86004.7 0.90 0.321  2.56e-08 0.099-0.108
Mab 12 97736.3 2.46 0.134  8.34e-11 0.103

Fonte: Extraido de|Quillen and French| (2014); Showalter and Lissauer| (2000).

raio. Esses satélites poderiam auxiliar na manutencdo para que os anéis fiquem confinados. Devido
aos seus pequenos raios e o presumido baixo albedo, o brilho esperado destes satélites estd na ordem
do ruido das imagens da Voyager 2.

Os satélites Cordélia e Ofélia estdo distantes do sistema de satélites da familia de Pércia e conse-
quentemente dos satélites cldssicos. Desta forma esses satélites nio sdo considerados nas simulacdes
numeéricas do nosso estudo da estabilidade dos satélites internos de Urano.

Nas secdes seguintes serd feita uma breve descri¢ao dos satélites e de alguns aspectos da dinamica

destes discutidos na literatura.

2.2.1 Bianca

Bianca é um dos satélites internos de Urano. Ele foi descoberto a partir das imagens obtidas pela
Voyager 2 em 23 de janeiro de 1986, e recebeu primeiramente o nome tempordario de .S/1986U9 (Smith,
1986). E conhecido também como Urano VIII. Bianca faz parte do grupo de satélites chamado familia
de Porcia, que inclui também: Créssida, Desdémona, Julieta, Pércia, Rosalinda, Cupido, Belinda e
Perdita (Karkoschka, 2001a). Esses satélites t€ém propriedades fotométricas similares. Bianca tem raio
de 27km (Karkoschka, 2001b) e albedo geométrico aproximado de 0,08 (Karkoschka, 2001a). Nas
imagens da Voyager 2, ele aparece também como um objeto alongado, com seu semieixo principal
em direcdo a Urano. Considerando o satélite como um elipsoide a razdo entre seu semieixo menor
e semieixo maior € de 0,7 £ 0,2, configurando como um objeto prolato (Karkoschka,|2001b). A cor

caracteristica predominante desse satélite € a cinza.
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2.2.2 Créssida

A descoberta de Créssida como um dos satélites internos de Urano foi anunciada em 9 de janeiro
de 1986 a partir das imagens obtidas pela Voyager 2, e recebeu em um primeiro momento a designa¢ao
de S/1986U3 (Smith, [1986)). Ele também é conhecido como Urano IX. Créssida também é membro
da familia de Porcia (Karkoschka, 2001a) e tem propriedades fotométricas similares aos membros
dessa familia. Créssida tem raio de 41km (Karkoschkal 2001b) e albedo geométrico aproximado de
0,08 (Karkoschkal, [2001a). Também € um objeto alongado com seu semieixo principal em direcao a
Urano. Considerando o satélite como um elipsoide a razdo entre seu semieixo menor € semieixo maior
€ de 0,8 £ 0,3, configurando como um objeto prolato (Karkoschka, 2001b). A cor caracteristica de sua
superficie € a cinza. Créssida estd proxima em uma ressondncia de movimento médio 3 : 2 com o anel
71 de Urano. Perturbagdes gravitacionais de Créssida nesse anel nos d4d uma maneira de determinar sua
massa, que estima-se ser de aproximadamente 2,5 + 0,4 x 1017kg. Créssida € o Gnico pequeno satélite
de Urano que tem sua massa medida diretamente (Chancia et al.,2017). Acredita-se que Créssida deve

colidir com outro satélite interno, Desdémona, nos préximos 100M a (Duncan and Lissauer, |1997).

2.2.3 Desdémona

Desdémona foi descoberta pelas imagens obtidas da Voyager 2 em 13 de janeiro de 1986 com a
designacdo de S/1986U6 (Smith, 1986)). Esse satélite também é conhecido como Urano X. Desdémona
também faz parte do grupo de satélites da familia de Porcia (Karkoschka, 2001a). Desdémona tem um
raio de 32km (Karkoschka, 2001b), albedo geométrico aproximado de 0,08 (Karkoschka, 2001a) e
razdo entre seu semieixo menor e semieixo maior de 0,6 £ 0,3, sendo um objeto prolato (Karkoschka,
2001b). Sua superficie é de cor cinza. Desdémona deve colidir com um de seus satélites internos

vizinhos, Julieta ou Créssida, dentro dos préoximos 100M a (Duncan and Lissauer, 1997).

2.2.4 Julieta

A descoberta de Julieta ocorreu a partir de imagens obtidas pela Voyager 2 em 3 de janeiro de
1986, sendo designado de S/1986U2 (Smith, 1986). Esse satélite também é conhecido como Urano
XI. Julieta ¢ membro da familia de Porcia (Karkoschka, 2001al), com um raio de 53km (Karkoschka,
2001b)), albedo geométrico aproximado de 0,08 (Karkoschka, 2001a) e razdo entre seu semieixo
menor e semieixo maior de 0,5 £ 0,3, sendo um objeto prolato (Karkoschka, 2001b)). Sua superficie é
predominantemente cinza. Acredita-se que Julieta deve colidir com Desdémona, dentro dos préximos
100M a (Duncan and Lissauer, [1997)).

2.2.5 Porcia

Este € o maior dos satélites do grupo que leva seu nome denominado de familia de Pércia (Kar+
koschka, 2001a). Ele também € o segundo maior satélite interno de Urano (Puck é o maior). Esse
satélite foi descoberto a partir das imagens obtidas pela Voyager 2 em 3 de janeiro de 1986, e recebeu
primeiramente o nome tempordrio de .S/1986U 1 (Smith, [1986). Ele também é conhecido como Urano

XII. Pouco € conhecido sobre o satélite Pércia e estima-se que seu raio tem 140km (Karkoschka,
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2001b)), albedo geométrico aproximado de 0,08 (Karkoschkal, 2001a) e razdo entre seu semieixo menor
e semieixo maior de 0,8 + 0,3, sendo um objeto prolato (Karkoschka, 2001b). Acredita-se que esse
satélite no futuro ird se fragmentar em um anel devido a maré (Karkoschkal, [2001b). Como Pércia € o
maior desses satélites, entdo seus elementos orbitais sofrem pequenas variagdes no decorrer dos anos
(Showalter and Lissauer, 2006). Observacoes através do HST e do VLT indicam a possibilidade de
gelo de dgua em sua superficie (Karkoschka, 2001a; Dumas et al.,[2003)).

2.2.6 Rosalinda

A descoberta de Rosalinda como um dos satélites internos de Urano se deu em 13 de janeiro de
1986 a partir das imagens obtidas pela Voyager 2, e recebeu em um primeiro momento a designacao de
S/1986U4 (Smith, 1986). Esse satélite também € conhecido como Urano XIII. Rosalinda também é
membro do grupo de satélite da familia de Porcia (Karkoschka, 2001a)) e tem propriedades fotométricas
similares aos membros dessa familia. Rosalinda tem raio de 36km (Karkoschkal, 2001b) e albedo
geométrico aproximado de 0,08 (Karkoschka, 2001a)). Nas imagens da Voyager 2, esse satélite aparece
como um corpo quase esférico. Rosalinda é um corpo prolato (0,8 — 1,0) (Karkoschka, 2001b). A cor
caracteristica de sua superficie € a cinza. Rosalinda estd proxima em uma ressonincia de movimento

médio 3 : 5 com o satélite Cordélia.

2.2.7 Cupido

Este é o menor dos satélites internos da familia de Pércia. Como Cupido € o menor desses satélites,
ele ndo foi detectado em um primeiro momento pelas imagens da Voyager 2. Ele foi descoberto
posteriormente em 2003 através da andlise das imagens obtidas pelo HST (Showalter and Lissauer,
2003). Cupido recebeu primeiro designagio de S/1986U2 para seu nome (Smith, [1986) e também
é conhecido como Urano XXVII. A 6rbita de Cupido pode ser considerada quase circular e planar.
Entretanto, como o tamanho desse satélite é pequeno, suas imagens obtidas também sdo reduzidas,
levando em uma imprecisdo na determinacdo de seus elementos orbitais. Cupido e Belinda estdao
em Orbitas bem préximas, e mesmo assim a partir das imagens da Voyager 2 Cupido parece nao
sofrer nenhuma perturbagdo significativa em sua orbita, descrevendo uma 6rbita bem comportada;
ao contrario, por exemplo, das 6rbitas de Mab e Perdita (Showalter and Lissauer, 2003). Contudo, a
proximidade entre as Orbitas desses satélites sugere implicagdes na estabilidade dos mesmos (French
et al., 2015). A sua superficie € escura, o que dificultou sua detec¢cdo pelas cameras da Voyager 2

durante sua aproximagdo em 1986.

2.2.8 Belinda

A descoberta de Belinda entre os satélites internos de Urano foi anunciada em 13 de janeiro de
1986 a partir das imagens obtidas pela Voyager 2, e recebeu em um primeiro momento o nome de
S/1986U5 (Smith), |1986). Ele também é conhecido como Urano XIV. Belinda também é membro
da familia de Pércia (Karkoschkal [2001a). Belinda tem raio orbital de 45km (Karkoschka, 2001b)) e
albedo geométrico aproximado de 0,08 (Karkoschka, 2001a)). Também é um objeto alongado com

seu semieixo principal em direcdo a Urano. Considerando o satélite como um elipsoide seu semieixo
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menor é aproximadamente metade do seu semieixo maior. A cor caracteristica de sua superficie € a
cinza (Karkoschka, [2001D)).

2.2.9 Perdita

Os dados analisados das imagens da Voyager 2 revelaram a existéncia de um novo objeto do
sistema de satélites de Urano que ndo era ainda conhecido (Karkoschka, 2001b)). Sua descoberta
demorou mais de uma década apds a passagem da sonda Voyager 2 em 1986. Posteriormente na
andlise de imagens subsequentes foi possivel a determina¢do de uma Orbita aproximada para esse novo
objeto o que permitiu uma maior precisdo no cdlculo dos seus elementos orbitais. Este novo objeto
foi designado primeiramente pelo nome de S/1986U 10 (Karkoschkal [1999) e posteriormente recebeu
o nome de Perdita. Perdita também é conhecido como Urano XXV. Se considerarmos o albedo de
Perdita semelhante ao albedo conhecido dos outros membros da familia de Pércia, temos que Perdita
tem um tamanho de 13km. Este satélite também é o membro da familia de Pdrcia que possuiu a
maior excentricidade. Isso pode sugerir que este satélite estd em uma ressonancia que aumente a sua
excentricidade, por exemplo, uma ressondncia de Lindblad (Goldreich and Tremainel | 1980) que foi
sugerida por Karkoschka (2001b) e confirmada logo apds por[Showalter and Lissauer| (2006). Os dados
de Showalter and Lissauer (2006) obtidos com o HST sugeriam o valor de a = 76417,45 + 0.03km
para o semieixo maior de Perdita. Considerando agora o modelo que leva em conta ndo somente os
dados do HST, mas também os dados da Voyager e uma possivel libragdo devido a ressonancia; o
melhor ajuste para o semieixo maior de Perdita é a = 76416,731 + 0,007km, sendo este o valor da
ressonancia externa 43 : 44 de Lindblad com Belinda, que esta localizada em 76416,749 4+ 0,015km.
O aumento de 57° na longitude esperada de Perdita € explicado devido a esta ressonancia, mostrando
que Perdita ndo segue uma 6rbita bem comportada. Outra ressonancia de 8 : 7 com Rosalinda também
estd localizada préxima a 6rbita de Perdita e pode exercer alguma influéncia na dinamica desse satélite.

Desta forma ainda hd uma busca para um modelo mais completo para a 6rbita de Perdita.

2.2.10 Puck

Puck € o satélite interno mais externo a todos os membros da familia de Pércia e assim como o
satélite Mab ndo faz parte dessa familia. Com seu raio de 77km, ele é o maior dos satélite internos
de Urano, facilitando a determinac@o do seu raio, albedo e elementos orbitais. Outra caracteristica
peculiar de Puck € com relacdo a seu brilho. O brilho de Puck € mais intenso em um dos seus lados.
Acredita-se que esta peculiaridade pode estar relacionada a interagdo entre Puck e as particulas do anel

14, pela proximidade do satélite com este anel (Showalter and Lissauer, 20006).

2.2.11 Mab

Os satélites Mab e Cupido foram descobertos simultaneamente (Showalter and Lissauer, 2003). O
satélite Mab, assim como o satélite Puck, ndo faz parte da familia de Poércia. Devido ser um satélite
pequeno e escuro, ele ndo foi observado em um primeiro momento nas imagens obtidas pela Voyager 2
durante sua passagem por Urano. Uma reandlise nas imagens da sonda revelaram mais tarde o satélite
Mab.
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O albedo assumido para o satélite Mab faz com que seu tamanho varie de ~ 12km (albedo similar
a Puck) até ~ 6km (albedo similar a Miranda), fazendo com que este satélite possa ser o menor entre
todos os satélites menores internos conhecidos (menor do que Cupido). Os dados do HST mostram
que a posi¢ao do satélite Mab esta defasada em 2,2° em relagcdo a posi¢ao esperada do mesmo pelos
dados obtidos pela Voyager 2. Isso se deve principalmente pelo fato da incerteza no movimento médio
acumulado durante duas décadas. Levando isso em consideracao a determinagao de seus elementos
orbitais (tab. ) foi realizada através do ajuste dos dados do HST somada também com os dados da
Voyager 2. Os elementos orbitais geométricos apresentam alteragdes com o passar de cada ano, com
diferencas maiores de até 1° entre suas posicdes esperadas em 2004 e 2005, por exemplo.

Kumar et al.[|(2015) concluem que a defasagem na posicao do satélite Mab € devida a interacdes
gravitacionais desse satélite com o anel p. As simulacdes numéricas de Kumar et al. (2015) indicam
uma variacao de 1° na longitude média da 6rbita de Mab, o que estd de acordo com observacgdes do
HST.

2.2.12 Caracteristicas Gerais e a Dinamica da Familia de Porcia

A familia de Pdrcia revela vérias similaridades entre os seus satélites pela andlise fotométrica dos
membros dessa familia. Segundo Karkoschka (2001a)) os satélites que forma a familia de Pércia tém
caracteristicas diferente dos demais corpos vizinhos (anéis e os satélites regulares), tornando esse
grupo peculiar. Acredita-se que tal semelhanca entre os membros dessa familia pode estar ligada a um
processo evolutivo comum devido a fragmentagao na formacao destes satélites (Colwell and Esposito,
1990, 1992).

A dinamica dos satélites internos de Urano € bastante complexa. Duncan and Lissauer (1997)
realizaram um estudo da estabilidade dos satélites da familia de Pdrcia, uma vez que os satélites
membros dessa familia estdo confinados em uma regido radial bastante estreita. Segundo Lissauer
(1993)) as orbitas desses satélites podem ndo ser estdveis durante a idade do Sistema Solar. Duncan and
Lissauer (1997) estudaram a dinamica de um subconjunto de oito dos satélites internos, juntamente
com os cinco satélites cldssicos. As simulacdes numéricas realizadas por|Duncan and Lissauer| (1997)
utilizam o pacote SWIFTE] com o integrador simplético RMVS?E] (Levison and Duncan, 1994), que é
baseado no método do mapa simplético derivado por Wisdom and Holman| (1991). Eles modificaram o
integrador para a inclusio dos coeficientes gravitacionais J; e J; que descrevem o achatamento do
corpo central. O critério de parada nas simula¢des numéricas realizadas por Duncan and Lissauer
(1997) foi o de que quando ocorria cruzamento entre as Orbitas de dois satélites quaisquer, ou até
que um limite de tempo pré-definido fosse excedido (107 anos). Os vetores de estado iniciais para os
satélites internos foram derivados das imagens da Voyager 2 (Owen and Synnott, |1987), e aqueles para
os satélites cldssicos foram retirados de medidas ndo publicadas. Como as massas dos satélites internos
sdo desconhecidas, Duncan and Lissauer| (1997) usaram estimativas das massas de Lissauer| (1993)), que
se baseiam em raios estimados de imagens ndo resolvidas (Thomas et al., [1989) e a suposi¢cao de que

as densidades sdo as mesmas que as de Miranda, d = 1,29/em?® (Jacobson et al., 1992). Devido ao longo

O integrador SWIFT esta disponivel em http://www.boulder.swri.edu/ hal/swift.html.

3 Do inglés Regularized Mixed Variable Symplectic.
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tempo computacional dessas integracdes, Duncan and Lissauer (1997) usaram o artificio de multiplicar
as massas nominais de todos os satélites por um fator m; , em que geralmente m; > 1. A ideia foi
analisar tempo de cruzamento ¢, entre duas Orbitas quaisquer dos satélites em func¢do do pardmetro 1.
Verificou-se que em um tempo um pouco maior que . ocorria a colisdo entre os satélites que cruzaram
suas orbitas. Os resultados obtidos mostram que ?. varia com uma poténcia de my (t. = Bm?‘), e
como esperado sistemas com menores valores de m ¢ apresentam maiores valores de ., acelerando
assim o tempo computacional gasto nas simula¢des numéricas. Também se verificou que sistemas
com maiores valores de m; excita as Orbitas de alguns satélites e esse efeito faz com que se tenha
estabilidade na 6rbita de outro satélite interno (acoplamento). Os efeitos gravitacionais dos cinco
satélites cldssicos e o momento quadrupolo de Urano ndo afetou as simula¢des com maiores valores de
my . Geralmente, os pares de satélites que colidem primeiro sdo Desdémona, Créssida e Julieta; logo
maiores valores de my sdo determinantes para estes satélites. Devido ao momento angular menores
valores de m juntamente com a inclusio de J; e J, aumentaram a estabilidade do sistema, levando
uma maior demora para ocorrer o cruzamento de duas 6rbitas quaisquer no sistema. Ignorando os
coeficientes gravitacionais, a instabilidade no sistema se deve pelo fato de que as taxas de precessao
dos satélites € alterada eliminando ressonancias seculares; e em se tratando de condi¢des iniciais, as
velocidades iniciais dos satélites utilizadas foram as mesmas nos casos com e sem achatamento, o que
inviabiliza o tratamento dos elementos orbitais através dos elementos geométricos (Renner and Sicardy,
2006)). Eles mostraram que na maior parte dos casos analisados as drbitas dos cinco satélites cldssicos,
por si s6, eram estdveis durante um periodo ~ 2,5 x 10'7 anos) muito mais tempo do que a idade do
Sistema Solar, enquanto os satélites internos eram estaveis ao longo em um tempo significativamente
menor do que a idade do Sistema Solar (entre 4Ma e 100M a de anos). As simulagdes de Duncan
and Lissauer| (1997) inferem uma possivel colisdo que ird resultar em agregacao dos satélites. A
colisdo mais provavel pelas simula¢des de |Duncan and Lissauer| (1997) € entre os satélites Créssida e
Desdémona, o que resultaria em um novo satélite que eles chamaram de “Cresdemona”. Os resultados
das nossas simulag¢des confirmam esta colisdo, mas a primeira colisdo que geralmente ocorre € a de
Cupido com Belinda, formando um novo satélite “Cupilinda”, o que estd de acordo com French and
Showalter (2012). Segundo Duncan and Lissauer (1997) o tempo de estabilidade do sistema aumenta
se o sistema tem o numero de satélites reduzidos, o que se da através de colisdes entre os satélites.
Esse tempo € compativel com a idade do Sistema Solar. Tais resultados sugerem que € necessario uma
melhor estimativa para os parametros dos satélites internos de Urano para uma melhor compreensdo da
dindmica da familia de Pércia. Os satélites estao relativamente proximos o que evidencia uma grande
instabilidade. Essa proximidade indica que os satélites podem ser recentes em termos geoldgicos
(Colwell and Esposito, |1992).

Meyer and Lissauer| (2005) usaram o integrador Mercur}ﬂ (Chambers, (1999) para simular os
mesmos 13 satélites (oito internos e cinco classicos) usados por Duncan and Lissauer| (1997). Eles
exploraram uma série de massas possiveis assumindo densidades entre 0,1 — 309/cm? e replicaram
os resultados fundamentais de |Duncan and Lissauer| (1997). Eles mostraram que a primeira colisdo

geralmente ocorre em menos de 3 x 10° anos, com densidades mais baixas correspondentes a tempos

4 O integrador Mercury est4 disponivel em http://www.arm.ac.uk/ jec/home.html.
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mais longos entre colisdes. Ao assumir que os corpos colidindo se fundem, eles também continuaram
as simulacdes apOs a primeira colisdo para explorar a evolucao do sistema ainda mais. O fato de
que os satélites nas simulacdes de Meyer and Lissauer| (2005) experimentaram colisdes ao longo de
periodos de tempo semelhantes aos cruzamentos em 6rbita encontrados pelo Duncan and Lissauer
(1997)) suporta o argumento de que uma colisdo seguird apds o cruzamento de duas Orbitas.

Dawson et al.| (2009, [2010) exploraram a evolug¢do a curto prazo das 6rbitas dos satélites internos
de Urano, analisando os efeitos das ressonancias sobrepostas de multiplos pares. Eles descobriram
que a evolucdo era muito sensivel as massas assumidas e atribuiu essa sensibilidade a dependéncia
das larguras das ressonancias sobrepostas. Eles também computaram o expoente caracteristico de
Lyapunov para cada 6rbita e descobriram que o tempo de Lyapunov aumentou com o decréscimo da
massa, mas eles argumentavam que o expoente de Lyapunov ndo era um preditor valido para o caos
em sistemas com fortes ressonancias, como era o caso do sistema de Urano analisado.

Showalter and Lissauer (2006) fazendo uma andlise comparativa com trabalhos anteriores (Owen
and Synnott, [1987; Jacobson, |1998)), verificou que a maior parte das Orbitas dos satélites internos de
Urano sofreram mudancas significativas em apenas uma década, principalmente no caso do satélite
Belinda. Os elementos orbitais geométricos de Créssida e Desdémona sofreram variagdes em sentidos
opostos, efeito esperado no caso de Orbitas acopladas. No entanto, ndo foi observada variagdes no
momento angular e energia do sistema, o que € consistente com o principio de conservagdo. Estes dois
efeitos ja haviam sido sugeridos por Duncan and Lissauer (1997) no estudo envolvendo simulagdes
numéricas citado anteriormente.

French and Showalter (2012)) aproveitaram a melhoria de técnicas para o tempo computacional
desde 1997, para ampliar os resultados de |Duncan and Lissauer| (1997). Eles exploram a estabilidade
dos satélites uranianos internos usando simulacdes com base nos dados observacionais mais recentes.
Eles concluem que, em uma ampla gama de variacdes dos parametros de massa, o sistema € instdvel,
resultando no eventual cruzamento de Orbitas e na provavel subsequente colisdo dos satélites (porém,
eles ndo incluem colisdes em suas simula¢des). Cupido e Belinda sdo geralmente os primeiros satélites
a cruzar as Orbitas, e fazem isso em uma escala de tempo de 10? — 107 anos. Créssida e Desdémona
sdo geralmente o proximo par a cruzarem suas 6rbitas, em uma escala de tempo de 10° — 107 anos.
Eles mostram que os tempos de cruzamento de Orbitas sdo altamente sensiveis as condi¢des iniciais e
que a instabilidade de Cupido estd relacionada as suas interacdes ressonantes com Belinda. Também ¢é
mostrado uma lei de poténcia, assim como previsto por Duncan and Lissauer (1997), que relaciona
o tempo de cruzamento de Orbita com a massa do satélite, € vilida em uma ampla gama de massas.
Eles generalizam a lei de poténcia para lidar com o tempo de vida ttil de pares orbitais instaveis e
mostram que essa lei de poténcia pode ser usada para estender o periodo de estudos da estabilidade
orbital de uma maneira computacionalmente eficiente. Os resultados apresentados por French and
Showalter| (2012) sugerem que o atual sistema de satélites de Urano estd em transicdo e que os satélites
continuardo a colidir e a se reativar em um futuro previsivel.

Quillen and French| (2014) exploraram a dindmica das cadeias ressonantes entre os satélites internos
de Urano, com base nas integragdes realizadas por French and Showalter (2012). Eles utilizaram uma

Unica simulacdo do sistema completo para uma mesma medida de massa. Eles também investigaram
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as ressonancias do tipo excentricidade de trés satélites (Quillen, 2011) na dindmica do sistema. Ao
examinar uma integracdo numérica de French and Showalter (2012), eles encontraram os mecanismos
ressonantes responsaveis pela evolucao cadtica dos satélites internos de Urano. Eles identificaram
fortes ressonancias de movimento médio de primeira ordem entre pares de satélites e estimaram suas
frequéncias de libracdo caracteristicas usando um potencial hamiltoniano kepleriano quase perturbativo.

French et al.|(2015) amplia o estudo de Quillen and French (2014) para uma gama de simulagdes
numéricas onde parametro de massa dos satélites internos € variado. Eles utilizam novamente as
simulagdes realizadas por French and Showalter (2012). Eles também ampliam o estudo para incluir
ressonancias do tipo inclinac¢do, e identificam um conjunto complementar de ressonancias de inclinacao
de segunda ordem que resultam em variagdes acopladas significativas nas inclinacdes dos satélites

internos.

2.3 CONDICOES INICIAIS

Nesta secdo nds descrevemos as condi¢des iniciais usadas em nossas simulagdes para o estudo da
estabilidade dos satélites internos de Urano.

Em nossas simulagdes foram utilizados para os elementos orbitais geométricos dos membros da
familia de Portia e dos satélites Puck e Mab os dados da tabela S3 do material de suporte de Showalter:
and Lissauer| (2006). Ja para os satélites classicos nds extraimos os dados de seus vetores de estado a
partir da base de dados online Horizonf] (https://ssd.jpl.nasa.gov/horizons.cgi). Os elementos orbitais
geométricos de todos os satélites, juntamente com seus vetores de estado, sdo colocados na mesma
época (JED 2453243.0). A tabela S3 do material de suporte de Showalter and Lissauer; (2006) nos d4
trés grupos de ajustes diferentes para os dados dos elementos orbitais geométricos dos satélites Perdita;
e dois grupos de ajustes diferentes para os dados dos elementos orbitais de Mab e de Cupido. Nés
consideramos trés casos de simulacdes numéricas levando em conta esses grupos.

Consideramos o caso 1 como aquele em que foram utilizados para os elementos orbitais geomé-
tricos dos satélites Bianca, Créssida, Desdémona, Julieta, Pércia, Rosalinda, Belinda, Puck, Mab e
Cupido somente os dados referentes ao Hubble Space Telescope (HST). Ja para os elementos orbi-
tais geométricos dos satélites Perdita e Mab o caso 1 utiliza os dados desses satélites referentes ao
HST juntamente com os dados obtidos pela sonda Voyager, e ainda ajustados para uma libracao nas
integracdes da drbita de Perdita.

O caso 2 refere-se aquele em que foram utilizados para os elementos orbitais geométricos dos
satélites Bianca, Créssida, Desdémona, Julieta, Portia, Rosalinda, Belinda, Puck, Mab e Cupido os
dados referentes ao HST. E para os elementos orbitais geométricos dos satélites Perdita e Mab foram
utilizados os dados referentes ao HST somados com os dados obtidos pela Voyager. E o que diferencia
do caso 1 € que neste caso ndo temos consideracdes de libracao na 6érbita de Perdita.

O caso 3 ¢é o ultimo caso considerado em nossas simulacdes e refere-se aquele em que foram
utilizados para os elementos orbitais geométricos de todos os satélites somente os dados obtidos pelo
HST.

5

Centro: baricentro de Urano. Plano de referéncia: Equador e nodo de Urano. Sistema de referéncia: J2000.
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Consideramos para os vetores de estado dos satélites classicos nos trés casos os dados referentes a

base de dados online Horizons.

2.4 CARACTERISTICAS FISICAS DA FAMILIA DE PORCIA: MASSA E DENSIDADE

A massa e densidade dos satélites sao dados pela tabela 1 de French and Showalter| (2012) através
dos valores do parametro gravitacional GM. O valor da densidade adotado para todos os satélites é
1,0g/cm3. Nés fizemos simulagdes numéricas levando em conta as incertezas o no valor do parimetro
gravitacional G M para todos os satélites e consideramos trés tipos de massas: GM,,;, = GM (1 — o),
GM, GM, 0 = GM(1 + o), como mostrado na tabela 1 de French and Showalter (2012). Um

exemplo de condi¢des iniciais € mostrado na tabela 3]

Tabela 3 — Exemplo de condic¢des iniciais para HST e GM: m = massa (massa de Urano Rs); a =
semieixo maior (raio de Urano); e = excentricidade; 7 = inclinacdo (graus).

Satélite massa a e 1

BIANCA 9.49748E-10 2.25822 2.73999E-04 1.81100E-01
CRESSIDA 3.32558E-09 2.35750 2.03000E-04 3.79000E-02
DESDEMO 2.06881E-09 2.39154 3.42000E-04 9.81999E-02
JULIET 7.18364E-09 2.45642 5.19999E-05 4.54000E-02
PORTIA 1.65505E-08 2.52279 5.11999E-04 2.54999E-02
ROSALIND 2.25125E-09 2.66896 5.78999E-04 9.33999E-02
CUPID 3.51758E-11 2.83940 1.33500E-03 9.87999E-02
BELINDA 4.39698E-09 2.87235 2.77000E-04 2.81999E-02
PERDITA 1.06010E-10 2.91669 8.70800E-03 2.61799E-01
PUCK 2.56431E-08 3.28261 3.89000E-04 3.21400E-01
MAB 8.33798E-11 3.73037 2.39000E-03 1.36099E-01
MIRANDA 7.60099E-07 4.95604 6.22000E-04 4.44850E+00
ARIEL 1.49275E-05 7.28788 1.31998E-03 2.54382E-02
UMBRIEL 1.40634E-05 10.1530 3.77005E-03 4.20436E-02
TITANIA 3.94618E-05 16.6500 2.85423E-03 9.73933E-02
OBERON 3.29561E-05 22.2724 1.15258E-03 1.98345E-01

Fonte: Autor

2.4.1 Normalizacao

Para as simulacdes numéricas nds adotamos as seguintes normaliza¢des: a unidade de massa como
massa de Urano (My), a unidade de distadncia como raio de Urano (Rg) e a unidade de tempo como
segundo.

Os valores do parametro gravitacional de Urano G'M, raio () e coeficientes de achatamento de
Urano estdo dados na tabela 4l

2.5 SIMULACOES NUMERICAS E RESULTADOS

Nossas simulacdes foram feitas utilizando o pacote Mercury (Chambers, |1999), onde utilizamos

nas simulacdes numéricas o integrador Bulirsch-Stoer (BS) do préprio pacote. A escolha do integrador
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Tabela 4 — Parametros do sistema de Urano.

Parametro valor
GM (km?/s?)  5793965.6639392757788301
Rg (km) 26200.000
Jo 3.344247802666718 x 1073
Js —2.772599495619087 x 10~°
Je 0

Fonte: Extraido de |French and Showalter| (2012)).

Bulirsch-Stoer deve-se ao fato de que o sistema de satélites internos de Urano é bastante compacto
levando a sucessivos encontros proximos entre os satélites, o que € um problema para os integradores
do tipo mapa (fig. [Figura ). Todavia, nds também realizamos testes usando o integrador simplético
MVS (Levison and Duncan, [1994; Wisdom and Holman, [1991) como em trabalhos anteriores (Duncan
and Lissauer, [1997) e também apresentaremos os nossos resultados de comparacao.

Desde que estamos interessados na estabilidade do sistema, entio para que essa estabilidade seja
rompida € necessario a ocorréncia de um encontro proximo entre dois corpos quaisquer do sistema
ou no caso limite uma colisdo. Mesmo na ocorréncia de um encontro proximo ou de uma colisdo nos
deixamos o sistema fluir até que a integracdo atinja o limite de tempo de 10M a. Esse tempo € o tempo

utilizado na maior parte da literatura anterior (Duncan and Lissauer, |1997).

Figura 1 — Satélites internos de Urano considerados em nossas simulacdes. Os satélites estdo ordenadas
em relacdo a distancia até Urano. A unidade de distancia € 1Rs. No primeiro grupo da
parte de baixo da figura temos os satélites da familia de Pércia juntamente com os satélites
Puck e Mab. Neste grupo a escala de distancia representada 1z € igual a 1 Rs. No segundo
grupo da parte de cima da figura temos os satélites classicos de nossas simulacdes. Neste

grupo da escala de distancia representada 14z corresponde a 14 Rs.
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Fonte: Autor.

N6s realizamos simulacdes numéricas considerando a evolugdo no tempo para o passado e para

o futuro do sistema com o objetivo de saber se o sistema dos satélites internos de Urano possa ter
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se originado a partir de acrecdo. Também consideramos casos em que levamos em conta a presenca
ou a auséncia dos satélites cldssicos com a finalidade de estudar se os mesmos afetam a dindmica
do sistema. Foram também realizadas simula¢des numéricas para trés diferentes tipos de valores de
massa dos satélites: min, med e max. Consideramos a massa med como a massa obtida a partir do
parametro gravitacional G'M da tabela 1 de French and Showalter| (2012). A massa min é aquela em
que o parametro gravitacional € G,,;,,; € a massa max aquela em que o pardmetro gravitacional € G,

As simulagdes sao feitas considerando um mesmo tipo de valor de massa para todos os satélites.

2.6 ANALISE DOS RESULTADOS

Nesta sec@o faremos a andlise da estabilidade dos satélites internos de Urano.

As proximas trés tabelas sumarizam os resultados de nossas simulagdes. Na primeira linha de
cada tabela nés temos simulagdes para um dos trés casos mencionados anteriormente. Na segunda
linha nés temos indicado se a integracdo € para o passado ou para o futuro. Na terceira linha nés
indicamos se as simulagdes sao realizadas levando em conta a perturbacdo dos satélites cldssicos
(Miranda, Ariel, Umbriel, Titania e Oberon). Na quarta linha temos os valores de massas adotados. E
na ultima linha temos os satélites internos da familia de Pércia (Bianca, Créssida, Desdémona, Julieta,

Poércia, Rosalinda, Cupido, Belinda e Perdita) que colidiram e o tempo de cada colisdo.

Tabela 5 — A tabela mostra a sintese dos resultados para o caso 1. Na primeira linha temos o tipo de
caso, na segunda linha temos se a integracao € realizado no passado ou no futuro. Na quarta
linha temos se os satélites cldssicos sdo inclusos ou nio na simulacdo. Na quinta linha
temos os 3 tipos de massas adotadas. E na ultima linha nos mostra o tempo de colisdo e

quais foram os corpos que colidiram no sistema. O tempo é dado em M a.

Caso 1
Passado Futuro
Auséncia Presenca Auséncia Presenca
min med max min med max min med max min med max
0,34 2,24 0,18 0,12 0,02
2,17 Bel-Cup Cre-Des 0,27 0,076 0,72 Bel-Per Bel-Cup Bel-Cup
Bel-Cup 0,62 2,52 0,75 Bel-Cup Bel-Cup 1,17 Bel-Cup 0,23 0,42 0,15 0,13
2,41  Cre-Des Jul-Cre Bel-Cup 0,58 0,11 Bel-Cup 1,67 Ros-Cup Bel-Cup Bel-Per Bel-Per
Bel-Per 145 2,56 Bel-Per = Bel-Per Cre-Des 0,80 0,94 0,22
Bel-Per Ros-Cup Cre-Des Cre-Des Cre-Des

Fonte: Autor

Tabela 6 — A tabela mostra a sintese dos resultados para o caso 2. Na primeira linha temos o tipo de
caso, na segunda linha temos se a integracao € realizado no passado ou no futuro. Na quarta
linha temos se os satélites cldssicos sdo inclusos ou nio na simulacdo. Na quinta linha
temos os 3 tipos de massas adotadas. E na ultima linha nos mostra o tempo de colisdo e

quais foram os corpos que colidiram no sistema. O tempo é dado em M a.
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Caso 2
Passado Futuro
Auséncia Presenca Auséncia Presenca
min med max min med max min med max min med max
0,03 0,0005 0,12 0,002
0 BelCup 0001 0,01  Bel-Per Bel-Per 0,02 Bel-Cup 0,14 B()(;{}(I)Jir
som 0,04 Bel-Per 0,20 Bel-Per 0,002 0,83 Bel-Per 0,004 Bel-Cup 0,01 0.10
cnlisbes Bel-Per 0,91 Bel-Per 0,03 | Bel-Cup Cre-Des 0,22 Bel-Per 0,17 Bel-Per Bel’—Cu
0,69 Cre-Des Bel-Cup | 0,45 1,00 Bel-Cup 0,05 Bel-Per p
Cre-Des Cre-Des Bel-Cup Cre-Des

Fonte: Autor

Tabela 7 — A tabela mostra a sintese dos resultados para o caso 3. Na primeira linha temos o tipo de
caso, na segunda linha temos se a integracao € realizado no passado ou no futuro. Na quarta
linha temos se os satélites cldssicos sdo inclusos ou ndo na simulacdo. Na quinta linha
temos os 3 tipos de massas adotadas. E na tltima linha nos mostra o tempo de colisdo e

quais foram os corpos que colidiram no sistema. O tempo é dado em M a.

Caso 3
Passado Futuro
Auséncia Presenca Auséncia Presenca
min med max min med max min med max min med max
0,06 0,01 0,02 0,02 0,004
0,38 Bel-Per Bel-Cup 0,02 | Bel-Cup Bel-Cup 0,03 0,54 0,02  Bel-Cup

Bel-Cup 0,07 0,03 0,5 Bel-Cup | 0,15 0,74 0,03 Bel-Cup | Bel-Cup Bel-Cup 0,42
0,87 Bel-Cup Bel-Per Bel-Per 0,60 Bel-Per Bel-Cup Bel-Per 0,50 0,74 0,12 Bel-Per

Bel-Per 1,00 1,20 Cre-Des 0,39 0,64 Cre-Des Bel-Per Bel-Per 0,76
Cre-Des Cre-Des Cre-Des Cre-Des Cre-Des

Fonte: Autor

2.6.1 Passado e Futuro

Analisando a tabela para o caso 1 temos que existem diferencas significativas quando consideramos
integragdes para o futuro e para o passado. Por exemplo, se analisarmos casos de massas médias med
do sistema para o futuro e passado e na presenca e auséncia dos satélites cldssicos temos que as colisoes
para o futuro ocorrem mais rapidamente no caso que temos a presenga dos satélites cldssicos (colunas
5 e 11 do caso 1) do que as colisdes para o passado para o caso que temos a auséncia dos satélites
classicos (colunas 2 e 8 do caso 1), o que sugere que os satélites cldssicos influenciam na estabilidade
do sistema. Por exemplo, a colisdo entre o par Belinda e Cupido no caso de massa med (coluna 12) e
na presenca dos satélites cldssicos ocorre a 0,12M a (mais rdpida) para o futuro, enquanto a mesma
colis@o entre esses satélites, para o caso de massa med e também na presenga dos satélites cldssicos,
ird ocorrer somente a 0,27 a (mais lenta) para o passado. Um pouco mais do que o dobro do tempo
em integracdes para o futuro (mais estdvel). Agora quando consideramos o caso onde reside a auséncia
dos satélites classicos, temos que por exemplo, a colisdo novamente entre o par Belinda e Cupido
no caso de massa med (coluna 8) e na auséncia dos satélites classicos ocorre a 0,72M a (mais lenta)
para o futuro, enquanto a mesma colisdo entre esses satélites, para o caso de massa med e também
na auséncia dos satélites cldssicos, ird ocorrer a 0,34M a (mais rapida) para o passado. Basicamente
metade do tempo em integracdes para o futuro (menos estidvel). A mesma andlise pode ser feita para o

par colisional Créssida e Desdémona e os resultados sdo similares.
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2.6.2 Auséncia e Presenca dos Satélites Classicos

A presenca ou auséncia dos satélites cldssicos estd diretamente ligada a estabilidade do sistema.
Nesta secao analisamos o quao os satélites satélites internos sdo influenciados pela dindmica dos
satélites cldssicos. Como vimos na secd@o anterior, a anélise de nossas simulagdes numéricas para
o passado e para o futuro sugerem que os satélites classicos possam influenciar diretamente na
estabilidade do sistema. Trabalhos anteriores (Duncan and Lissauer, 1997 Showalter and Lissauer,
2006) mostraram que a auséncia ou presenca dos satélites classicos ndo influenciam na estabilidade dos
satélites internos. Se compararmos agora simulagdes em nosso trabalho onde s@o incluidos os satélites
classicos com simulagdes onde esses satélites se ausentam vemos que os satélites classicos influenciam
a estabilidade dos satélites internos e existem diferencas significativas, o que contradiz esses trabalhos
(Duncan and Lissauer, [1997; Showalter and Lissauer, 2006). Colisdes entre os mesmos pares de
satélites ocorrem mais rapidamente quando levamos em conta a presenca dos satélites cldssicos do
que quando levamos em conta a auséncia desses satélites, indicando que os satélites cldssicos ajudam
a desestabilizar o sistema como um todo. Por exemplo, se analisarmos integracdes do caso 1 para
massas med para casos de simulagdes numéricas para o futuro e na presenga dos satélites cldssicos
(coluna 11), vemos que a colisdo do par Belinda-Cupido ocorre a 0,12M a (mais rdpida). Agora se
analisarmos integrag¢des do caso 1 para massas med para casos de simulacdes numéricas para o futuro
s6 que na auséncia dos satélites cldssicos (coluna 8), vemos que a colisdo do par Belinda-Cupido
ocorre a 0,72M a (mais lenta). Seis vezes mais do que o tempo em integragdes na presenga dos satélites
classicos (mais estavel). O mesmo fato pode ser evidenciado para integracdes para o passado e para

outros pares colisionais como Belinda e Perdita.

2.6.3 Comparaciao entre os trés tipos de massas: min, med e max

Se compararmos agora sistemas com as trés massas diferentes adotadas GM,,;, = GM(1 — o) =
min, GM = med, GM,,q. = GM(1 + o) = max (French and Showalter, 2012)) vemos que quando
adotamos a massa minima para todos os corpos no sistema as colisdes tendem a ser mais tardias
do que quando adotamos a massa maxima. Isso € esperado e ocorre pelo fato de que a tnica forga
exclusiva no sistema € a gravitacional. Como a atra¢do mutua desses corpos é maior quando as massas
dos mesmos sdo maiores, isso leva a uma maior perturbacao em suas Orbitas acarretando sucessivos
encontros proximos o que evidencia no final uma colisdo em um intervalo de tempo menor do que
aquelas simulagdes numéricas onde as massas sdo minimas. Por exemplo, se analisarmos integracoes
de massas max, med e min no caso 1 para integracdes para o futuro e com a presenga dos satélites
classicos (colunas 12, 11 e 10), vemos que ocorre uma colisdo entre o par Belinda e Cupido a 0,02Ma
para o caso de massa maxima max (mais instavel), 0,12Ma para o caso de massa média med e
0,42M a para o caso de massa minima min (mais estdvel). A andlise € semelhante para simulagdes
numéricas na presenca e auséncia dos satélites classicos e pares os outros pares de satélites colisionais.

As andlises das duas outras tabelas (casos 2 e 3) sdo similares a andlise da tabela do caso 1 sugerindo
os mesmo resultados encontrados nesta tabela, o que muda sdo os pares de satélites colisionais.

Para simulacdes com dados do HST (caso 1) os pares colisionais sdo: Belinda-Cupido, Belinda-

Perdita, Créssida-Desdémona, Julieta-Créssida e Rosalinda-Cupido (5 pares).
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Para simulacdes com dados do HST+Voyager (caso 2) os pares colisionais sdo: Belinda-Cupido,
Belinda-Perdita e Créssida-Desdémona (3 pares).

Para simulagdes com dados do HST+Voyager (caso 1) os pares colisionais sdo: Belinda-Cupido,
Belinda-Perdita e Créssida-Desdémona (3 pares).

Essa diferenca entre os pares colisionais se deve pelo fato que os elementos orbitais geométricos
dos satélites da familia de Pdércia, Puck e Mab; e os vetores de estado dos satélites classicos sdao
diferentes em cada uma das tabelas utilizadas. Como a diferenca entre as tabelas estd nos dados dos
satélites Perdita, Mab e Cupido, entdo isso sugere que talvez esses corpos sejam os responsaveis pela
instabilidade desse sistema.

Podemos notar também na tabela do caso 2 para integragdes no passado e na auséncia dos satélites
classicos que para uma massa minima m:n nao ocorre colisdes até 10M a (coluna 1). Nas demais

tabelas tivemos ao menos uma colisao até 10M a.

2.6.4 Inclusio de Cordélia e Ofélia no Sistema

Analisando a proxima tabela vemos que a inclusdo dos outros dois satélites internos Cordélia e
Ofélia ao nosso sistema ndo € significativa, pois os mesmos estdo mais internos do que Bianca e muito
mais distante do grupo de Pércia. O sistema continua instdvel e as andlises sdo similares aquelas

realizadas nas secOes anteriores.

Tabela 8 — A tabela mostra a sintese dos resultados para o caso 1 quando consideramos Cordélia e
Ofélia no sistema. O tempo € dado em Ma.

Caso 1

Futuro

Auséncia Presenca
med med
0,03 0,01

Bel-Per Bel-Per
0,54 0,05

Bel-Cup Bel-Cup
1,00 0,40

Jul-Des Cre-Des

Fonte: Autor

2.6.5 Analise de um unico caso

As proximas andlises sao feitas considerando o caso 1 de integracdes para o passado com a
auséncia dos satélites cldssicos para o caso onde todas as massas dos satélites sao minimas msin (caso
considerado). A escolha desse caso € devida ao longo tempo de estabilidade o que nos possibilita fazer

uma andlise mais detalhada. A andlise dos outros casos sdo interpretadas de maneira anédloga.

2.6.6 Apocentro e Pericentro

Neste ponto do trabalho analisamos a evolug@o do apocentro e pericentro para o caso considerado
da tabela do caso 1 onde consideramos dados do HST, da Voyager e também a correcdo da libragao de

Perdita. A unica forca responsavel pela perturbacdo das 6rbitas dos satélites interiores € a gravitacional.
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Entdo uma maneira de analisarmos a mudanca nas Orbitas desses satélites devido a encontros proximos
¢ fazendo a andlise do apocentro e pericentro deles no decorrer do tempo. A figura|Figura 2| mostra a
evolucdo temporal do pericentro e apocentro dos satélites internos da familia de Pércia. Analisando a
figura[Figura 2|vemos que os satélites internos Bianca, Créssida, Desdémona, Julieta, Pércia, Rosalinda
e os satélites cldssicos t€ém seus apocentros e pericentros poucos perturbados e que por isso ndo existem
a ocorréncia de encontros préximos entre eles durante a evolucao de suas 6rbitas. J4 para o trio Cupido,
Belinda e Perdita temos perturbacdes significativas.

Analisando a evolucdo temporal do apocentro e pericentro de Cupido, Belinda e Perdita podemos
notar que existe uma grande variacao nos seus respectivos valores durante a integra¢do. Por exemplo,
préximo de —2 x 10* anos temos uma grande variacdo no apocentro e pericentro de Cupido que se
propaga até o final da integracdo. Essa perturbacdo na 6rbita de Cupido faz com que o satélite Belinda
seja perturbado e consequentemente com que Perdita seja perturbado. No decorrer da integracdo
também temos alguns encontros préximos entre Belinda e Perdita. Para Perdita essa variacdo em seu
apocentro e pericentro é mais acentuada préxima de —1.0 x 10° anos. Apés —7 x 10 anos até o final
da integracao existe um ultimo encontro proximo mais forte entre o par colisional Cupido-Belinda

culminando em uma colisdo final entre esses dois corpos em —2.7 x 10° anos.

2.6.7 Raio Orbital e Excentricidade

Os unicos satélites perturbados durante a integracao sao Cupido, Belinda e Perdita, entdo vamos
fazer uma andlise mais detalhada considerando apenas esse trio. Devido a encontros proximos a
excentricidade desses satélites € alterada levando ao cruzamento de suas Orbitas (fig. [Figura 2). O

mesmo acontece com o raio orbital desses satélites (fig. [Figura 3). A figura mostra a

evoluc¢do do raio orbital do trio Cupido, Belinda e Perdita. Analisando esta figura vemos que proximo
de —2.0 x 10* anos temos uma variacio no raio orbital de Cupido. Observe que o raio orbital de
Belinda ndo sofre uma variacdo significativa nesse instante, mas a variagdo do raio orbital de Cupido é

propagada até o final da integragdo culminando com uma colisdo final proximo de —2.7Ma anos.

Figura 2 — Evolugdo Temporal do pericentro e apocentro dos satélites internos dos
membros da familia de Pércia de Urano. O eixo horizontal representa o
tempo em anos, o eixo vertical representa a distancia de Urano até o satélite

em 10°km.
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Raio orbital dos satélites Cupid, Belinda e Perdita. O eixo vertical representa
o tempo em anos. O eixo vertical representa a distancia do satélite até Urano

em 10°km.
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Fonte: Autor.

Figura 4 — Aproximacao visual do Raio orbital dos satélites Cupido, Belinda e Perdita.
O eixo horizontal representa o tempo em anos. O eixo vertical representa a

distancia de Urano até o satélite em 10°km.
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Fonte: Autor.

A figura mostra uma versao ampliada da regido de maior variacdo no raio orbital de
Cupido. Vemos que uma uma perturbagfio gravitacional ocorre préximo do tempo de —1.07622 x 105
anos.

Devido aos encontros proximos as excentricidades dos corpos também sofrem variagdes. Se consi-
derarmos apenas o trio Cupido, Belinda e Perdita, podemos analisar o que ocorre com a excentricidade
devido a esses encontros proximos. N6s verificamos uma mudanca significativa da excentricidade de
Cupido préxima aos —1.7 x 10* anos. Veja que nesse instante a excentricidade de Cupido se compara
agora 2 excentricidade de Perdita (~ 4.0 x 1073). Isso acarreta sucessivos encontros proximos entre 0s

satélites Cupido e Belinda fazendo com que suas 6rbitas sejam cruzadas culminando em uma colisio

ao fim da integracdo (fig. [Figura 3).

Figura 5 - Evolugcao da excentricidade dos satélites Cupido, Belinda e Perdita. O
eixo horizontal representa o tempo em anos. O eixo vertical representa a

excentricidade.
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Fonte: Autor.

2.7 A BUSCA POR UMA SOLUCAO

Como podemos notar pelas andlises anteriores o sistema dos satélites internos de Urano € instavel.
Integracdes para o passado e para o futuro ndo mudam a estabilidade desse sistema. A inclusdo ou
ndo dos satélites cldssicos também nao faz com que o sistema se torne estdvel. A mudanc¢a na massa
desses satélites para os limites de massa apresentados por [French and Showalter| (2012) faz com que o
sistema continue instdvel. Nesta se¢do analisamos a possibilidade de outras solu¢des para uma possivel
estabilidade do sistema de satélites internos de Urano.

2.7.1 Coorbitais no Sistema

Aqui fazemos um estudo da possibilidade de coorbitais nos satélites Cupido, Belinda e Perdita,
ja que pelas andlises anteriores sdo os pares de satélites que fazem com que o sistema fique instavel.
Também nesse estudo nds levamos em conta os dados do caso 1, com a inclusio dos satélites classicos,

com todos os satélites na massa média med e para o futuro no tempo. A tabela[9sumariza os resultados
obtidos.

Tabela 9 — Coorbitais nos satélites Cupido, Belinda e Perdita.

COORBITAL (massa de 10* da massa do satélite)
Cupid Belinda Perdita
| Ls L4 Ls | Ls
0,0002 0,003 0,52 0,10 0,009 0,003
Bel-Cup Bel-Cup Bel-Cup Bel-Cup Bel-Cup Bel-Cup




44

Fonte: Autor

A anélise da tabela[9]nos mostra que a inclusdo de coorbitais nos pontos lagrangianos L, e L com
razdo de massa 10™° em relagfio a massa de um dos trés satélites considerados aumenta a instabilidade
do sistema, fazendo, por exemplo, com que o par Belinda e Cupido colida mais cedo (2,91 x 10? anos)

do que quando ndo consideramos coorbitais (1,3 x 10° anos).

2.7.2 Massa nula

Uma tentativa é buscar qual dos satélites podem ter uma contribui¢ao maior na instabilidade do
sistema. Isso pode ser feito colocando uma massa nula em um ou mais satélites e comparando com a
simulacio onde ele estd incluso com uma massa diferente de zero. Aqui nds consideramos sete casos
onde colocamos o valor de zero para a massa dos satélites. Na tabela [I0] consideramos uma simulagio

numérica para o caso 1, onde a quinta linha representa o satélite do sistema com massa nula.

Tabela 10 — Sumario para os casos de simulacdes onde colocamos massa zero os satélites. O caso
analisado € o caso 1 onde a integragao foi realizada para o futuro e considerando a massa

média. O tempo € dado em Ma.

Caso 1
Futuro
Presencga
med
Cupid Belinda Perdita Cup-Bel Bel-Per Per-Cup Bel-Cup-Per
4,50 7,00 10 1,50 3,34 2,33 0,73
Bel-Per Cre-Des sem colisbes Jul-Des Cre-Des Cre-Des Cre-Des

Fonte: Autor

Se analisarmos a primeira coluna da tabela anterior vemos que ao colocar uma massa nula para
Cupido no sistema, fazendo com que o mesmo nao interfira na dindmica do sistema, o sistema continua
instavel tendo uma colisdo com Perdita a 4M a. Para o caso de Belinda com massa nula temos que
o sistema fica estavel por um tempo maior igual a 7/ a, mas no final ocorre uma colisdo entre os
satélites Cressida e Desdemona. Ja na terceira coluna quando retiramos Perdita do sistema vemos
que o sistema permanece estavel at¢ 10Ma, que é tempo maximo utilizado em nossas simulagdes
numéricas. Quando colocamos zero para as massas do por Cupido e Belinda, vemos que neste caso
o sistema fica estdvel por um menor tempo culminando em uma colis@o entre os satélites Julieta e
Desdémona. A andlise € mesma para os casos onde consideramos que os pares Belinda e Perdita; e
Perdita e Cupido ndo estdo no sistema. O que faz com que tenhamos uma colisdo entre os satélites
Créssida e Desdémona. Ja para o trio Cupido, Belinda e Perdita, quando colocamos suas massas iguais

a zero vemos que o sistema fica instdvel mais rapidamente, ao contrario dos outros casos.

2.7.3 Mudanca na Excentricidade de Perdita

Nesta secdo nds fazemos um estudo da excentricidade de Perdita. Como vimos na se¢do anterior se

retirarmos Perdita do sistema, o que € feita colocando sua massa igual a zero, 0 mesmo permanece
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estdvel por até 10M a. Tendo isso em vista vamos variar o parametro orbital excentricidade de Perdita
para tentar achar um caso em que mesmo com Perdita no sistema, o sistema possa ficar estavel por um
longo periodo de tempo. Perdita € o satélite de maior excentricidade em nosso problema e também
pelas anélises anteriores € um dos primeiros corpos a quebrar a estabilidade do sistema. Logo, é um
forte candidato por ser responsavel pela instabilidade do sistema. O estudo € feito levando em conta
uma diminui¢ao de uma ordem de grandeza na excentricidade de Perdita, isto €, mudando a condi¢ao
inicial da excentricidade de Perdita da tabela HST+Voyager+lib de 3,287 x 1073 por 3,287 x 1074,
para o caso onde ¢ incluso os satélites classicos. A tabela [[T] sumariza os resultados obtidos onde

mudamos a excentricidade de Perdita, como referido anteriormente.

Tabela 11 — Mudanga na excentricidade de Perdita de 3,287 x 1072 por 3,287 x 10~%.

EXCENTRICIDADE PERDITA = 3.287x10° => 3.287x10"

Passado Futuro
min med max min med max
10 10 2,00 10 10 0,50
sem colisdes sem colisdes Bel-Cup sem colisdes sem colisdes Bel-Cup

Fonte: Autor

Como podemos ver a diminui¢do da excentricidade de Perdita mantém o sistema mais estavel,
levando a uma estabilidade até 10/ a, pois ndo hé colisdes nas integragdes no passado e no presente
para as massas adotadas GM,,;,, = GM(1 — o) = min e GM = med até 10M a, onde paramos a

integracao.

2.7.4 Diferencas entre os integradores Bulirsch-Stoer e Hibrido

O integrador hibrido do pacote Mercury (Chambers, |1999), € uma mistura de um integrador mapa
com o Bulirsch-Stoer para sistemas livres de forgas externas. Enquanto nao temos encontros proximos
a uma distancia de 3 raios de Hill entre os corpos o integrador utilizado € o mapa. Se um ou mais
corpos do sistema estdo a uma distancia menor que 3 raios de Hill, entdo € realizada uma integracao
usando o Bulirsch-Stoer somente nesses corpos, € dai, é realizado o teste do encontro préximo que
em nosso caso € de 1 raio de Hill. A distancia de 3 raios de Hill para a mudanca de integrador € a
distancia padrao ja testada em simulagdes de formagdo planetarias (Chambers, [1999). Analisando
nossas simulacdes vemos que a diferenca estd exclusivamente no tempo para que o sistema fique
instavel, isto €, quando fazemos integracdes utilizando o Bulirsch-Stoer vemos que o tempo para que
o sistema fique instdvel é menor do que o tempo utilizando o integrador hibrido. Isso ocorre pelo
fato de que com o uso do integrador mapa encontros proximos sdo perdidos. Por exemplo, o par
Belinda-Cupido, colide mais rdpido em uma integracio usando o integrador Bulirsch-Stoer do que
o hibrido, ja que o esse integrador faz uma extrapolacao da 6rbita o que é mais preciso. E nos casos
quando se usa o integrador mapa temos arcos de elipses do problema de dois corpos, fazendo que os
encontros capturados pelo integrador Bulirsch-Stoer sejam perdidos no mesmo intervalo de tempo.
Conforme o sistema evolui nas simulagdes com o integrador hibrido ele vai ficando mais instdvel mais
lentamente do que nas simula¢des com o integrador Bulirsch-Stoer. E no final temos que os encontros

proximos do integrador hibrido acontecem mais tarde do que para o integrador Bulirsch-Stoer.
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2.8 CONCLUSOES

O sistema de Urano em um primeiro momento é altamente instavel. No6s fizemos simulacdes
numéricas variando parametros de massa e fazendo integracdes no passado e para o futuro para esse
sistema. Também realizamos simula¢des numéricas onde consideramos sistemas com e sem os satélites
classicos. Os resultados das nossas simulagdes nos mostram que um sistema com a massa minima
G min = min € mais estdvel do que um sistema com massa maxima G,,,, = max, isso ja era esperado
uma vez que quanto mais as massas desses corpos nos sistema, maior € a perturbagdo gravitacional
entre eles, fazendo com que suas 6rbitas ficam instdveis em um menor periodo de tempo. Nossos
resultados também nos mostram que existem diferencas nas integracdes do passado e do futuro, sendo
que integragdes no passado podem ter colisdes mais rdpidas do que integragdes no futuro. Outro fato
importante € que a auséncia dos satélites externos deixa o sistema mais estdvel independentemente
da massa. Isso vai em desacordo com trabalhos anteriores da literatura. Ou seja, os satélites externos
influenciam gravitacionalmente no sistema dos satélites internos de Urano. Por fim, quando mudamos
a excentricidade de Perdita, o sistema parece ficar quase que estdvel (exceto para limites altos de
massa G M,,., = max). Isso sugere que talvez os elementos orbitais geométricos de Perdita dados por
Showalter and Lissauer (2006) possam ser imprecisos. Finalmente podemos concluir que o sistema de
Urano pode ser por um longo periodo de tempo estavel < 10Ma, se a excentricidade de Perdita for

diminuida.
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3 ORIGEM DA LUA

A teoria mais aceita da origem da Lua é a do Grande Impacto. Um impacto massivo entre a
proto-TerreE] e um corpo do tamanho de Marte chamado Thei (Halliday, 2000; Hartmann and Davis,
1975} |Cameron and Ward, [1976; |(Cameron, 1985) ou proto-Lua (Noerdlinger, [2012)). Para a formacao
da Lua|Canup and Asphaug (2001)) propuseram, em uma de suas primeiras versoes dessa teoria, que
Theia colidiu tangencialmente com essa Terra primitiva de uma maneira muito peculiar e que a Lua foi
gerada a partir dos restos dessa colisdo. Tendo em vista que as condi¢des iniciais que a Lua teria se
formado sdo peculiares (tais como composi¢do, velocidade relativa de colisdo, pardmetro de impacto,
massa) Belbruno and Gott (2005) propds que a tnica maneira dessa colisdo ter ocorrido era a de que a
proto-Terra e Theia teriam sido coorbitais no passado de modo que através de pequenas perturbagdes
Theia se desestabilizaria de sua drbita e entraria em uma trajetéria rumo a proto-Terra. Até entdo esse
era o cendrio mais eficiente para a formacao da Lua. A maioria dos modelos de formagdo da Lua que
t&ém como base a teoria do Grande Impacto, reproduzem as principais caracteristicas fisicas do sistema
Terra-Lua, tais como as massas da Lua e da Terra; e o momento angular desse sistema (Canup et al.,
20015 |(Canupl, [2004alb). Porém, esses modelos geralmente falham em reproduzir as caracteristicas
quimicas desse sistema: nao existem diferencas significativas nos is6topos de rochas lunares quando
comparados com os isétopos de rochas terrestres (Clayton and Mayeda, [1975). O problema é que nesse
cendrio proposto por|Canup and Asphaug|(2001) a maior parte do material (~ 80%) que deu origem a
Lua deriva principalmente do manto de Theia. Um estudo mais recente levando em conta a andlise
isotopica de zinco das amostras lunares indica evidéncias adicionais para a hipétese do Grande Impacto
(Paniello et al., [2012). Uma colis@o frontal ao invés da tangencial também poderia ser igualmente
provével. Para tentar adequar-se a esse novo cendrio varios modelos mais recentes (Cuk and Stewart,
2012; Canup, |2012)) foram propostos levando a conclusao de que poderiamos ter cendrios de formacao
da Lua mais gerais do que aquele proposto por Canup and Asphaug|(2001). Por exemplo, também
poderiamos ter um Theia mais massivo ou at€é mesmo com uma massa menor do que a massa de Marte
nesse novo cendrio. A fim de estudar esse problema, neste capitulo, nés exploramos através de uma
andlise estatistica qual desses cendrios de formacgao da Lua pode ser o mais favoravel, em termos de
condig¢des de colisdo, considerando modelos atuais de formagao planetaria (Kokubo and Ida, [2000).
Para isso foi realizado um grande nimero de simula¢cdes numéricas, da formacgao de planetas terrestres,
considerando diferentes escalas na densidade local de massa do disco da nebulosa solar (Izidoro et al.|
2015b). O objetivo € analisar as caracteristicas das colisdes entre os embrides proto-planetarios do
sistema para ver estatisticamente qual cendrio de formacado da Lua pode ser o mais provavel. Neste
capitulo, nés apresentamos os resultados desta andlise e discutimos as implica¢des para se formar a

Lua através da hipétese do Grande Impacto.

A Terra em um estagio inicial de seu desenvolvimento.

2 O nome Theia vem da deusa da mitologia grega, mie de Selene, a deusa da Lua.
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3.1 INTRODUCAO

Todos os planetas do nosso Sistema Solar, exceto os dois mais internos, Mercurio e Vénus, tém
satélites naturais. Muitos corpos menores, incluindo o sistema binario Plutdo-Caronte, t€tm uma ou
mais luas. Existem luas que sao maiores que a nossa Lua, mas estas orbitam planetas gigantes que sao
também muito maiores que a Terra. Nossa Lua € grande quando comparada com o nosso planeta Terra
(M¢ ~ 1/80Mg). No entanto, outras luas tém relacdes de massa da ordem de ~ /1000, onde M, é
massa do planeta (exceto Caronte que é metade do tamanho de Plutdo e tem uma massa de ~ 1/sMp).

Dentro desse cendrio de formacgao planetaria, as luas podem surgir por varios processos (Peale,
1999). Dentre diversas teorias formuladas para a formacdo da Lua, a teoria mais aceita € a do Grande

Impacto.
3.1.1 O Grande Impacto

Figura 6 — Representacao artistica do modelo da teoria de formacao da Lua proposto por Daly| (1946);
Hartmann and Davis| (19735)); Cameron and Ward| (1976)); Canup and Asphaug (2001)).
Um corpo do tamanho de Marte colide com uma Terra ainda em formacao causando sua
obliquidade e lancando material ao seu redor para formar a Lua.

Moon Formation

Impactor

Fonte: Disponivel em: www.wikipedia.org. Acesso em: 11 ago. 2017.

Daly| (1946)) ajustou a hipétese de Darwin para postular que a criagdo da Lua foi causada por um
impacto (fig. ao invés de um processo de forgas centrifugas (Darwin, [1879). [Hartmann
and Davis (1975) obtiveram um avanco de uma visdo pioneira (Safronov, |1972; Wetherill, 1976) que

argumentava que nos ultimos estagios de formag¢do do nosso planeta ocorreriam colisdes em pares,
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também conhecidas como “grandes impactos” (fig. [Figura 7(a)), onde uma parte desse material se
acretaria com a proto-Terra e a outra poderia ser ejetada de seu manto em Orbita ao redor da prépria
proto-Terra. Esta colis@o poderia potencialmente explicar as propriedades geoldgicas e geoquimicas
unicas da Lua. Uma abordagem semelhante foi tomada por (Cameron and Ward, |1976), que sugeriram
que a Lua foi formada pelo impacto tangencial sobre a Terra de um corpo do tamanho de Marte. A
hipétese € que a maioria dos silicatos exteriores do corpo impactor seria vaporizada, enquanto que um
nicleo metdlico ndo seria. Assim, a maior parte do material que colidiu enviado em 6rbita consistiria
em silicatos, deixando a Lua deficiente em ferro (fig. [Figura 7(b)). Os materiais mais voldteis que
foram emitidos durante a colisdo provavelmente escapariam do Sistema Solar, enquanto os silicatos
tenderiam a se unir. Outro fator importante € que uma colisao tangencial fora do eixo de rotagcao da
Terra pode conceder um grande aumento no momento angular do sistema Terra-Lua (Cameron and
Ward, |1976). Embora nem todos os aspectos da teoria de formacao da Lua pelo modelo de Cameron
and Ward (1976)) sejam bem compreendidos, a sua fisica € suportada. De fato, as simulacdes numéricas
podem obter aproximadamente a massa da Lua e o momento angular do sistema Terra-Lua, as duas
restrigdes fisicas mais importantes. Vejamos como podemos obter essas restricoes a partir de calculos
simples.

O momento angular orbita]E] da Lua € dado por:

L¢ = M¢A/60GMgReg

onde GG é a constante gravitacional, M¢ é a massa da Lua, Mg e Rg sdo a massa e o raio da Terra;
60Rg € a distancia Terra-Lua e 6 € o angulo de impactoﬂ
Como M¢ ~ 0,012Mg e considerando a 6rbita da Lua circular, entdo o momento angular orbital

da Lua é:
L¢ ~ 0,12Mgr/G Mg Rg sen()

Considere a massa de um corpo ~ Mg, cerca de ~ 0,1 Mg, no campo gravitacional da Terra, de modo
que atinge a Terra em torno da velocidade de escapeE] e fazendo isso obliquamente (f = 90°) com um
parametro de impactoﬂ igual ao raio da Terra Rg. O momento angular total fornecido pelo impacto é

entao,
L¢ ~ 0,1Mg~/2GMgRg ~ 0,14Mg+/GMgRe ~ L¢

O momento angular do sistema Terra-Lua é geralmente suposto conservado ao longo do tempo porque
as marés solares sdao pequenas, entdo esse cdlculo simples suporta a ideia de derivar o momento angular
do sistema Terra-Lua (fig. observado através de um “Grande Impacto” (Cameron and
Ward, 1976). Contudo, o argumento para uma hipétese do Grande Impacto vem a considerar mais do
que apenas a dindmica envolvida.

Estes e outros trabalhos prepararam o cendrio para uma teoria moderna de formacao da Lua que,
dentro de vinte anos, derrubaram conceitos anteriores dessa formagao, como: co-acrecao, captura e

fissdo.

Para uma andlise mais detalhada veja apéndice|Al eq.
Veja apéndice Al eq.
Veja apéndice Al eq.
Veja apéndice |Al eq.

N W kW

[ N[
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impactor

(a) Pintura da teoria do Grande Im- (b) Estagios da formacgado da Lua através
pacto. das simula¢des numéricas de Cameron
and Ward| (1976).

Figura 7 — Fonte: Figura extraida de (Cameron and Ward (1976)

3.2 A TEORIA DO GRANDE IMPACTO

A hipétese do Grande Impacto € atraente por dois motivos. Primeiro, as luas podem naturalmente
se formar quando um planeta também se forma. De fato, elas sdo uma caracteristica prevista dos
modelos atuais para a constru¢ao de planetas terrestres (Morbidelli et al., 2012). Em segundo lugar,
a hipétese do Grande Impacto oferece uma explicagdo natural para o momento angular do sistema
Terra-Lua (Cameron and Ward, 1976). Atualmente, a rotacdo da Terra possui apenas 20% do momento

angular desse sistemaﬂ o resto estd no movimento orbital lunar.

3.2.1 Motivacao

A andlise de rochas trazidas pelas missdes Apollo propiciou novos argumentos favordveis sobre a
teoria de formacgdo da Lua através do Grande Impacto (Wilhelms, [1993). Por exemplo, a anélise dos
dados adicionaram restri¢des a densidade da Lua (p¢ = 3,39/em® ~ 3/5pg). Embora esta seja a mesma
densidade de condritos (Urey, |1952)), as amostras lunares sdo igneas, ao contrdrio dos meteoritos
primitivos. As medidas da abundancia de dgua nessas rochas também sugerem a formacao de um
planeta seco. Os sismOmetros das missdes Apolo confirmaram que a Lua tinha uma composicao
rochosa com a falta de um nticleo. A andlise subsequente de deteccdes sismicas (Weber et al., 2011) e
estudos do dipolo magnético induzido da Lua (Hood et al.,|1999) determinaram que o nucleo lunar é
no méaximo 4% da massa da Lua e < 400 — 700km de didmetro. Em comparagio, o nicleo da Terra
é ~ 30% de sua massa e metade do seu didmetro, comparavel a fragdo de massa de ferro livre em
condritos nao fundidos. O que ndo € compativel com as teorias de Co-acre¢ao e Captura, duas das
principais hipdteses antes das missdes Apollo. Essas teorias ja tinham problemas em explicar o elevado

momento angular e a relacdo de massa do sistema Terra-Lua; e agora elas teriam que explicar a falta

7 Para uma andlise mais detalhada veja apéndice|A.1.4] eq.
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de ferro e de dgua. A teoria da fissdo poderia satisfazer a geoquimica, langcando o manto da Terra em
orbita, porém era limitada pelo limite de Roche. Todos esses fatores levaram a necessidade de uma

teoria moderna de origem da Lua.

3.2.2 Um novo processo numérico para a formacao de Planetas

A partir do inicio dos anos 80, a hipotese do Grande Impacto poderia ser simulada usando o
pioneirismo de técnicas computacionais originalmente concebidas para estudar interacoes estelares
(Benz et al.| [1986)) e explosdes nucleares (Kipp and Melosh, |1986). Os primeiros cédlculos mostraram
uma formacdo efetiva do manto de silicatos a partir de um nucleo ferroso e a producao de ondas de
choque.

Embora ainda faltava muito para se chegar a situacdo esperada, as primeiras simulagdes numéricas
foram efetivas e suas visualizagdes impressionantes. Pela teoria do Grande Impacto era possivel
entender a perda de ferro nas simula¢des numéricas: os nicleos tendem a se fundir no centro da Terra
enquanto uma frag@o dos silicatos ejetados ficam ao redor da mesma em O6rbita. Entretanto, os c6digos
numéricos 3D com auto-gravidade da época foram capazes de resolver corpos colidindo em um total
de ~ 3000 particulas apenas, o que colocavam apenas algumas duzias de particulas em Orbita da Terra
para se formar a Lua (Benz et al., |[1986; Kipp and Melosh, |1986; Cameron and Ward, [1976).

Ja em meados dos anos 90, o material proto-lunar ejetado e capturado em uma 6rbita ao redor da
Terra para formar a Lua pode ser resolvido com centenas de particulas, de modo que sua dindmica e
composicao quimica pode ser finalmente avaliada (Ida et al.,|1997)). Grandes esforcos de modeladores
dindmicos (Benz et al., 1989; Cameron and Benz, 1991; Canup et al.,|2001}; Canup and Asphaug, 2001},
apoiados pelos avancgos das técnicas de simulagdes numéricas, principalmente no que se diz respeito as
simulacdes da classe SP levaram a aceitag@o de um cenario especifico para a formacgao da Lua: o de
que um planeta do tamanho de Marte denominado Theia colidiu com a proto-Terra nos estdgios finais
de sua formacgdo. Considerando a proto-Terra o corpo de massa )M e Theia o corpo de massa M5 os
parametros dessa colisd@o no cendrio padrao de origem da Lua sdo dados por: My ~ 0,1 — 0,15M,
M, + My ~ Mg, Vipp ~ 1,0 — 1,105 € 0 ~ 45° (Canup and Asphaug, 2001). A velocidade de
escapeﬂ Vese € dada por:

(Ml + Mz)

Vese = A | 2G————"5
(R1 + RQ)

onde Ry, Rs, M, e M, sdo os raios e as massas dos corpos respectivamente.

Entdo, um Grande Impacto com vj,,, ~ ves. tem uma velocidade relativa de colisdo baixa, na
medida em que a energia de impacto € menor do que o potencial gravitacional, resultando em acre¢ao
do material (Cameron and Ward, [1976; Reufer et al., 2012).

O momento linear depende da massa e da velocidade do corpo, mas em termos absolutos de v, as
transi¢cdes de velocidades do subsonico para o hipersonico fazem com que a o processo de formacgado de
planetas seja regido pela acre¢do de massa (fig. [Figura §). O processo de acre¢do da escala planetesimal

¢ regido por velocidades subsonicas dominado por interagdes mecanicas e gravitacionais, enquanto que

8 A hidrodinimica de particulas suavizadas (SPH) é um método computacional usado para simular a dinimica de fluidos.

?  Para uma andlise mais detalhada veja apéndice|A.1.3| eq. @



52

em uma escala embriondria com corpos do tamanho de Marte, o processo de acrecdo € dominado por
intensas ondas de choques hipersonicas causando vaporizacao. Esta comparagdo enfatiza a importincia
de se ter uma boa equacao de estado na modelagem de modelos que levam em conta a hipétese do
Grande Impacto (Reufer et al., 2012).

Figura 8 — Simulagdes numéricas de grandes impactos com Mz/n; = 0,2, 8 = 30° € Viymp = 3Veses
mostrando os efeitos combinados de ondas de choque e auto-gravidade. (a) uma colisdo em
uma escala planetesimal (R, = 700km e Ry = 400km) que ndo evolve ondas de choque;
o manto constituido de silicatos (vermelho) é desviado gravitacionalmente da parte mais
densa do material que € predominantemente ferroso (azul). Uma nuvem de detritos com
auto-gravidade circunda a proto-Terra. (b) uma colisdo da escala da Terra (M; = Mg)
que produz ondas de choque intensas em ambos 0s corpos (v, ~ 30+m/s), causando
vaporizagdo completa (Reufer et al.,|[2012]).

5,000 km 25,000 km

Fonte: Figura extraida de Reufer et al.|(2012).

A ideia de que a Lua se originou de um disco proto-lunar completamente derretido levou ao desen-
volvimento de modelos oceanicos magmaticos (Warren, |1985; |Shearer et al., 2006), que mostraram
como a composicao quimica das altas terras lunares seria o resultado esperado da cristalizacdo para se
formar uma Lua com uma crosta rarefeita. Além disso, um estado inicial de derretimento para o disco
proto-lunar explicaria a diferenciacéo eficiente da fra¢do de ferro de < 4%, sendo que de outra forma
exigiria altas temperaturas e pressdes para precipitar uma composi¢ao pobre em ferro.

Este modelo padrdao também € coerente com as teorias atuais de formacao planetéria (Kokubo and
Ida, 2000) e satisfaz os principais aspectos fisicos e petroldgicos do sistema Terra-Lua, incluindo o

aumento abrupto do momento angular desse sistema e a massa da Lua (Cameron and Ward, [1976).
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3.2.3 Theia

Esta designagdo do proto—planete@] Theia foi proposta inicialmente pelo geoquimico inglés Alex
N. Halliday em 2000 e tornou-se aceito na comunidade cientifica (Halliday, 2000; Gray, 2003). De
acordo com as teorias modernas de formagao planetéria, Theia fazia parte de uma populacio de corpos
do tamanho de Marte que existiam no Sistema Solar hd 4,5 bilhdes de anos (Kokubo and Ida, 2000).
Na verdade, uma das caracteristicas atraentes da hipotese do Grande Impacto € a de que a formacao
da Lua se encaixa no contexto da formacgdo da Terra: durante o curso de sua formagao, pensa-se que
a Terra experimentou dezenas de colisdes com esses planetésimos (Hartmann and Davis, [1975). A
colisdo que originou a Lua teria sido apenas um “Grande Impacto” dentre os demais. O bombardeio
tardio e pesado da Lua ocorreu mais tarde aproximadamente a 3,9 bilhdes de anos atrds (Claeys, [2011).

Pensa-se que a colis@o entre a Terra e Theia aconteceu em cerca de 4,4 a 4,45 bilhdes de anos, cerca
de 100 milhdes de anos depois que o Sistema Solar comecou a se formar (Freeman, 2013 Soderman,
2016)), com uma baixa velocidade relativa de colisdo. A ideia € que Theia tenha atingido a Terra em um
angulo obliquo quando a Terra estava quase totalmente formada. As simulacdes computacionais deste
cendrio sugerem um angulo de impacto de cerca de 45° e uma velocidade de impacto inicial inferior a
4km/s (Canup and Asphaug, 2001} (Canupl 2004b) (fig. [Figura Y(@)|(b)). No entanto, a abundancia de
is6topos de oxigé€nio na rochas lunares sugere uma mistura de Theia e Terra, indicando um angulo
de impacto mais ingreme (Young et al., 2016; [Mechanics, [2016). O nicleo de ferro de Theia teria
mergulhado no nicleo da nova Terra, e a maior parte do manto de Theia se agregou no manto da Terra.
Entretanto, uma parte significativa do material do manto de Theia e da Terra teria sido ejetada em
Orbita ao redor da prépria Terra (se ejetada com velocidades entre a velocidade orbital e a velocidade
de escape) ou em Orbitas individuais ao redor do Sol (se ejetada com velocidades mais elevadas). O
material ao redor da Terra rapidamente se fundiu na Lua (possivelmente em menos de um més). Ja o
material ao redor do Sol permaneceu em suas drbitas, provavelmente atingiram o sistema da Terra-Lua
algum tempo depois. As estimativas baseadas em simulagdes computacionais de tal evento sugerem
que cerca de 20% da massa original de Theia teria terminado como um anel orbital de detritos ao redor
da Terra, e cerca de metade desse se juntou para formar a Lua.

A Terra teria ganhado quantidades significativas de momento angular e massa de tal colisdo.
Acredita-se que a Terra tenha experimentado um dia de apenas 5h depois do impacto independente-
mente da velocidade de rotagado e inclina¢do da Terra antes do impacto, e o equador da Terra e a érbita
da Lua configurariam em um mesmo plano (Stevensonl 1987).

Nem todo o material do disco formado ao redor da Terra apds o impacto teria sido varrido
imediatamente apds a formagao da Lua. A crosta fina do lado da Lua que estd sempre com a face
virado para a face da Terra sugere a possibilidade de uma segunda lua de cerca de 1000km de didmetro
formada em um dos pontos lagrangianos do sistema Terra-Lua. Pensa-se que 4,5 bilhdes de anos atras,
a colisdo entre a Terra e Theia pode ter criado ndo apenas uma, mas poderia ter feito duas luas. A lua
secunddria foi menor do que a que gerou o nosso satélite natural e foi deixada em 6rbita ao redor da
nossa Lua por dezenas de milhdes de anos. A medida que as duas luas migraram e se distanciaram

da Terra, os efeitos da maré solar teriam tornado a trajetoria coorbital instdvel, resultando em uma

10 Um planeta nos estagios iniciais de sua formagio



(a) Nesta simulacdo, um corpo do tama-
nho de Marte colidiu com proto-Terra.
As cores indicam as temperaturas de ro-
chas: de 1700° representando a cor azul
a 6300° representando a cor vermelha. A
maioria do material vindo do impactor
se funde com a proto-Terra e o material
ejetado se acumula em um disco ao redor
da mesma (Canup and Asphaug, [2001).

(b) Simula¢des numéricas mostrando
como a Lua pode ter se formado a partir
de uma colisdo entre um proto-planeta
do tamanho de Marte e a proto-Terra.
Sao apresentados quatro estagios nas pri-
meiras 6h do evento. Acredita-se que
o material espalhado pela colisao pode
ter vindo principalmente dos mantos de
ambos os corpos. O material disperso
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eventualmente se aglomerou para formar
a Lua. As cores na simulacdo mostram
temperaturas relativas do material aque-
cido pela colisdo (Canup, |2004a).

Figura 9 — Figura extraida de Canup and Asphaug (2001}

colis@o de baixa velocidade da lua menor com o nosso satélite natural fabricando assim o que é hoje o
lado visivel da Lua (Jutzi and Asphaug, [201 1} |Garrick-Bethell et al.,[2010). Isso cobriria e adicionaria
material a crosta do outro lado (lado oculto). Por causa da espessa crosta do lado oposto, 0 magma lunar
ndo pode atravessar a crosta até 14, causando menos mariﬂ lunar, enquanto o lado visivel préoximo
da Lua tem uma crosta fina para que o magma lunar possa perfurar através da crosta resultando na
grande maria que observamos (Plait, 2014). Pode-se encontrar uma abrangente introdugdo a hipdtese
do Grande Impacto por meio de revisdes anteriores (Stevenson, |1987; |Melosh, [1990; Jones and Palme,
2000) que se dedicaram por um longo periodo de tempo pela busca dessa solucdo. |Canup| (2004al)
descreve uma teoria moderna do problema, juntamente com uma revisao abrangente de simulagdes
numéricas. Shearer et al.[(2006) nos mostra uma excelente introdu¢do de varios conceitos da origem da
Lua dentro do contexto térmico e magmatico de sua evolucdo. A hipétese do Grande Impacto também
nos deixa com algumas dividas sobre alguns outros conceitos que sdo tomados. Zahnle et al.| (2007),
por exemplo, adota essa teoria tomando por base modelos térmicos, fisicos e quimicos para que a

hipétese de termos um planeta Terra habitdvel seja caracterizada.

1" Regides escuras das planicies basalticas da Lua formadas por antigas erupcdes vulcanicas.
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3.2.4 Dificuldades para se formar a Lua através da Hipotese do Grande Impacto

Esta hip6tese da origem lunar tem algumas dificuldades que ainda ndo foram totalmente resolvidas.
Por exemplo, a hipétese de um Grande Impacto implica que um oceano de magma de superficie teria
se formado apds o impacto. No entanto, nao hd evidéncias de que a Terra tenha tido um oceano de
magma e € provavel que exista material que nunca tenha sido processado por um oceano de magma
(Jones!, [1998)).

3.2.4.1 Composicao Quimica

Um dos principais problemas com a hipétese do Grande Impacto € justamente a de que o material
que deu origem a Lua no modelo padrio deriva predominantemente do manto do planeta que impactou
(Theia); por simples razdes para se reproduzir o momento angular atual desse sistema (Canup and
Asphaug, 2001; Canup, [2004a). Porém, esse conceito contradiz as medidas precisas de isotopos
(Wiechert et al., 2001; Jacobsen, |2005; [Touboul et al., 2007)) que foram encontrados nas rochas lunares.
Essas andlises mostram que a Lua € muito similar a Terra em sua composicao quimica isotopica o
que se levou ser dificil a possibilidade de existéncia de Theia nesse cendrio (Drake, [1986; Ringwood,
1986).

Wiechert et al. (2001) descobriram que as rochas do programa Apollo carregavam uma assinatura
isotdpica idéntica as rochas da Terra e eram diferentes de quase todos os outros corpos no Sistema
Solar. Pahlevan and Stevenson| (2007) mostraram que a probabilidade de Theia ter uma assinatura
isotdpica idéntica a Terra era muito pequena (menos de 1%). Eles propuseram que, apés o Grande
Impacto, enquanto a proto-Terra e o disco proto-lunar estavam sendo fundidos e vaporizados, os dois
reservatorios de matéria estavam conectados por uma atmosfera comum de vapor de silicato e que o
sistema Terra-Lua se homogeneizava por meio de agitacdo convectiva. Tal equilibrio entre a Terra
pos-impacto e o disco proto-lunar € o Gnico cendrio proposto que explica as semelhangas isotdpicas
das rochas trazidas pelas missdoes Apollo com rochas do interior da Terra. Para que este cendrio seja
viavel, no entanto, o disco proto-lunar teria que durar cerca de 100 anos. O trabalho ainda estd em
andamento para determinar se € ou ndo possivel essa configuragao pos-impacto. Herwartz et al. (2014)
informaram que as amostras trazidas das missdes Apollo tinham uma assinatura isotdpica ligeiramente
diferente das rochas terrestres. A diferenga foi leve, mas estatisticamente significante. Uma possivel
explicacdo € que Theia se formou nas vizinhangas da Terra (News, 2014).

Muitos exemplos de isétopos podem ser citados, como os de: O, T4, Cr, W, K e demais espécies
(fig. [Figura 10).

Outra descoberta recente é a comparagdo da composicao isotopica de zinco das amostras lunares
com as das rochas da Terra e com as das rochas de Marte que fornecem evidéncias adicionais para
a hipétese do Grande Impacto (Paniello et al., [2012). O zinco é fortemente fracionado quando
volatilizado em rochas planetarias (Moynier et al., 2006, 2009), todavia ndo durante os processos
magmaticos normais (Ben Othman et al., 2006), de modo que a abundancia de zinco e a composi¢cao
isotopica podem distinguir os dois processos geoldgicos. As rochas da Lua contém is6topos mais

pesados de zinco e, em geral, menos zinco, do que as correspondentes rochas magmaticas da Terra ou
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Figura 10 — Representagdo do desvio A dos isétopos de oxigénio entre a Terra e Marte. O desvio A
Terra-Marte € 300 vezes menor do que o desvio entre Terra-Sol. A diferenga Terra-Lua em
A é ainda menor por um fator adicional de cerca de 25%. Alguns meteoritos, conhecidos
como condritos (E), contém uma propagacio de valores A que estdo mais proximos da
Terra do que os materiais que estdo em Marte. A pequena dimensao da diferenca Terra-Lua
¢ encontrada ndo apenas entre os is6topos de oxigénio, mas também em isétopos de outros
tipos que confirmam o resultado (Herwartz et al.,[2014).

Outer-solar-

Sun system water
4 \ \ ; !
Earth E chondrites Mars
Moon

DEVIATION FROM (670 - 0.52 6'%0)

Fonte: Figura extraida de [Herwartz et al | (2014).

de Marte, o que € consistente com a perda da massa da Lua através da evaporagdo, conforme esperado
para a origem do Grande Impacto (Paniello et al.| 2012).

Atualmente, ndo se sabe a resposta a composi¢cdo quimica da Lua. Poderia ser uma combinagao de
todas as trés possibilidades. No caso da ideia de ressonancia de evecgao (que serd visto na segdo [3.4)),
ainda em andlise, a questdo ndo € a existéncia da ressondncia, mas sim a necessidade de manté-la por
um longo periodo de tempo durante a qual a excentricidade da 6rbita lunar € alta. Isso parece exigir

uma gama de parametros particular o que restringe os comportamentos da maré entre a Terra e a Lua.

3.2.4.2 Por que Vénus ndo tem uma Lua?

Se a Lua foi formada por um impacto como na teoria do Grande Impacto, € possivel que outros
planetas internos também tenham sido submetidos a impactos compardveis (Quintana et al., [2016).
Uma lua que se formasse em torno de Vénus por este processo nao teria chances de ser ejetada. Se tal
evento “formador” de luas tivesse ocorrido em um cendrio venusiano, por que ¢ que nao temos uma
lua em Vénus? Uma possivel explicacdo para esse fato pode ser a de que tenha ocorrido uma segunda
colisdo que inverteu a direcdo do momento angular gerado pela primeira colisdo, o que faria com que
a lua espiralasse e se afastasse de Vénus (Alemi and Stevenson, [2006). Outra possibilidade € que as
fortes forgas de maré do Sol tendem a desestabilizar as 6rbitas das luas em torno de planetas préximos
a ele (Yokoyama, |1999). Por esta razdo, se Vénus no inicio da histéria de sua formacao comegou com
uma baixa taxa de rotacdo, qualquer satélite maior que alguns quilometros de diametro provavelmente
teria espiralado internamente a sua 6rbita e colidido com Vénus (Sheppard and Trujillol, [2009).

Embora os planetas interiores Mercurio e Vénus ndo tenham satélites, ndo ha motivos para acreditar
que esse planetas nunca tiveram outros satélites. Pelo contrério, héd vérios autores (McCord, |1968;
Alfvén and Arrhenius, 1972; |Burns, 1973; [Ward and Reid, 1973)), que defendem a ideia de tais
satélites desaparecidos. Na verdade, esses autores ndo sé acreditavam nesses satélites, como também
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propuseram um mecanismo muito interessante (basicamente atrito de maré) que poderia ter funcionado
no passado para fazer com que esses objetos desaparecessem do cendrio atual. O efeito de maré € um
dos principais efeitos para se estudar a evolug¢do de longo periodo dos satélites. Esta escala de tempo é
muito longa quando comparada a perturbagdes gravitacionais. No passado, a fric¢do de maré isolada
era o argumento mais utilizado para tentar explicar o cendrio atual de alguns sistemas de satélites.

Por exemplo, no caso de Mercurio e Vénus, |[Burns| (1973, |1977) e[Ward and Reid|(1973)) escrevem
as equagdes que regem a evolucao orbital de um satélite planetério, incluindo as marés dos devido
ao satélites e ao Sol. Resumidamente, a integracdo mostra que um proto-satélite inicial colocado em
alguns raios planetarios serd afastado do planeta, enquanto a acdo da maré solar e do satélite diminuird
a rotacdo do planeta. Isso continuard até que o movimento médio do satélite se torne igual a rotagdo do
planeta, de modo que a taxa de variagdo do semieixo maior mude de sinal e consequentemente faca
com que o proto-satélite colida com o planeta (Burns and Matthews, |1986)).

A dinamica de alguns satélites ficticios de Vénus e Marte sdo estudados considerando apenas a
perturbacdo solar e o achatamento do planeta, como forgas perturbadoras. |Yokoyama| (1999) estudou
a dinamica de satélites ficticios de Vénus e Marte a partir de vérias integracdes médias tomando
diferentes valores da obliquidade da ecliptica. Ele mostra a existéncia de um forte movimento cadtico,

1/5

desde que o semi-maior esteja proximo de um valor critico a, = %JQQ%aQ(l —e2)3?| ,onde
Mo P
os indices © e p se referem ao Sol e ao planeta, respectivamente. O plano de referéncia € a 6rbita do
planeta. Como consequéncia, ocorre um grande aumento da excentricidade e os satélites podem colidir
com o planeta ou atravessar possiveis Orbitas internas. Mesmo a partir de 6rbitas quase circulares
e equatoriais, a maioria dos satélites pode facilmente alcancar esses valores de excentricidades. A
extensdo da zona cadtica depende claramente do valor da obliquidade da ecliptica, de modo que, as
regides anteriores regulares podem se tornar cadticas, desde que a obliquidade da ecliptica aumente
suficientemente.

As simulacdes do periodo da formagdo dos planetas terrestres sugerem que os “grandes impactos”,
como o da hipétese da formagao da Lua, eram comuns (Chambers, 2001; Weidenschilling et al., 1997).
Para planetas terrestres tipicos com uma massa de 0,5 — 1M g, esse impacto geralmente resulta em
uma tnica lua contendo 4% da massa do planeta hospedeiro. A inclina¢do da 6rbita da lua resultante é
aleatdria, contudo essa inclinacao afeta a evolucao dinamica subsequente do sistema. Por exemplo,
algumas orbitas podem fazer com que a lua espirale e colida com o planeta. Da mesma forma, a
proximidade do planeta com a estrela também afetard a evolugdo orbital. O efeito liquido mais provével
€ o0 que as luas geradas por esse tipo de impacto sobrevivam quando orbitam planetas terrestres mais
distantes (Lewsis, 2011)).

3.3 DINAMICA DO SISTEMA TERRA-LUA

O sistema Terra-Lua tem uma proporcao de massa relativamente alta quando comparado a outros
sistemas com seus satélites (cerca de M¢/Mg = 1,2%), causando uma poderosa maré. O sistema

também possui um valor muito alto para 0 momento angula onde 80% dele é devido a0 momento

12" Veja segﬁoe eq.
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angular orbital da Lua e os 20% restantes sdo devidos ao momento angular rotacional da Terra. Se
Terra e Lua fossem criadas juntas (como no caso da teoria de co-acrecao) a Terra teria um periodo de
rotagdo de ~ 5h. Esse valor muito alto atual do momento angular do sistema Terra-Lua levou (Cameron

and Ward (1976) a concluir que esse sistema s6 poderia ser formado através de um Grande Impacto.

3.3.1 Momento angular

O momento angular ndo € simplesmente aditivo devido a acumulacgao colisional (Agnor et al.,
1999), torna-se mais dificil adicionar momento ao planeta uma vez que 0 mesmo estd rotacionando.
Se a formacdo da lua fosse simplesmente devida a uma explosdo terrestre, entdo nao haveria crise
isotdpica (Rasio and Shapiro, |1994). Em um Grande Impacto, o planeta ndo € rotacionado tanto quanto
ele acumula material, hd sempre alguma perda de massa, e, de forma correspondente, 0 momento
angular € distribuido entre os corpos formados (Asphaug and Reufer, 2013). No angulo de impacto
mais comum 6 ~ 45° do modelo padrdo de formacdo da Lua, Theia entra em uma 6rbita capturada pela
proto-Terra e € perturbado gravitacionalmente até uma fusdo do material proveniente do disco com
grande momento angular. E por isso que a Lua nesse modelo é formada principalmente de material
proveniente de Theia. A explicacdo do Grande Impacto para o momento angular do sistema Terra-Lua
(Cameron and Ward, [1976) levanta a questao de por que Vénus, Mercurio e Marte tem um periodo de
rotacdo baixo. Simulagdes numéricas realizadas por |Reufer (2011) mostram que os grandes impactos
de todos os tipos deixam os planetas finais com um periodo de rotagdo = 4h, um pouco mais do que o
dobro da condigdo inicial de ~ 2,3/ da Terra no modelo de fissdo desencadeada por impacto de Cuk
and Stewart| (2012]).

3.4 A RESSONANCIA DE EVECCAO

O problema da estabilidade das drbitas para objetos do Sistema Solar foi cuidadosamente estudado
usando vérios modelos dindmicos diferentes. No que diz respeito aos satélites planetarios, um problema
importante é determinar o limite de estabilidade orbital do satélite abaixo do qual o movimento esté
ligado ao planeta, e acima do qual esse movimento ndo estd. No ambito do Problema Circular Restrito
de 3 Corpos (PCR3C), a conhecida constante Jacobi nos permite derivar limites tteis a0 movimento
delimitado (Murray and Dermott, |1999)). Todavia, para as 6rbitas proégradas pode-se mostrar que as
regides estaveis existem externamente a esses limites devido a chamada ressonancia de eveccdo. Um
conhecimento detalhado das dindmicas induzidas por esta ressonancia é, portanto, interessante para os
objetos orbitando longe do planeta, como os satélites (externos) irregulares dos planetas gigantes.

Na descri¢@o da teoria lunar Brouwer and Clemence (1961)) apresenta o termo de evecgdo cos(2)\ —
2w), onde w ¢ a longitude do pericentro do satélite e A\’ é a longitude média do corpo perturbador,
que aparece no desenvolvimento da funcdo perturbadora solar como a “maior correcdo periddica
na longitude da Lua” e a ressonancia tem sido de primeira importancia para a dinamica da lua no
passado (Touma and Wisdom, [1998). Para 6rbitas distantes, tais como as de satélites irregulares
planetas gigantes, essa correcao € crucial, conforme demonstrado pelos recentes modelos analiticos de
(Yokoyama et al., 2008; Cuk and Burns, 2004; [Nesvorny et al., 2003)).
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A dinamica da ressonancia de eveccao foi estudada pela primeira vez por Hénon em seu estudo
numérico do Problema Restrito de 3 Corpos (PR3C) (Henon, 1969, 1970), onde eles mostram que na
aproximacdo das equacdes de Hill, essa ressondncia como uma bifurcacdo de uma familia simples
de orbitas periddicas (denotada por “g”) até um valor de semieixo maior a = 0,45ry, onde ry é o
raio de Hill do planeta. Entretanto, essa caracteristica nao foi encontrada nesse trabalho para orbitas
retrogradas.

Hamilton and Krivov| (1997) estudaram os movimentos orbitais de satélites distantes usando
uma constante de Tisserand generalizada e encontraram as caracteristicas basicas da evecgdo: as
Orbitas progradas ressonantes sdo alongadas em direcao ao corpo perturbador e seu modelo mostra
em coordenadas polares (e cos(a), esen(a)), onde @ = w — N é o argumento ressonante, uma
caracteristica orbital em “forma de oito” centrada em e = (. Essa dindmica especifica aparece em um
valor do eixo semi-maior de a = 0,537 € exibe dois pontos elipticosem a = 0e a = 7.

As orbitas retrogradas se mostram alongadas perpendiculares a linha de direcao da perturbacao,
porém a forma de oito observada mais uma vez nesta dire¢@o foi considerada um artefato do método
pelos autores. A importincia da ressonancia da evec¢do na estabilidade dos satélites foi apontada por
Nesvorny et al.| (2003), onde € mostrado que os efeitos das marés do corpo perturbador em um satélite
na ressonancia podem se acumular em cada passagem do afélio e induzem uma deriva importante nas
orbitas, causando a ejecdo do corpo.

Como a ressonancia de eveccdo € causada por uma comensurabilidade 1 : 1 entre o (longitude
do pericentro do satélite) e Ao (longitude média) Nesvorny et al. (2003) mostraram que uma vez
que satélites com Orbitas progradas estdo capturados em ressonancia de evecc¢do, o angulo critico
w — Ao pode librar ao redor de 180°, resultando em uma perturbacdo acumulativa que pode acarretar
um aumenta na excentricidade da drbita do satélite (fig. [Figura 14[(a)). Para satélites com Orbitas
retrégradas, o processo € similar (fig. [Figura 14(b)), entretanto a defini¢cdo de angulo critico deve ser
mudada e o centro de libragdo € 90° ou 270°. Nesvorny et al.| (2003)) mostraram que essas ressonancias
ocorrem na vizinhanca de alguns valores fixos de semieixo maiores do satélite. Algumas investigacoes
desses valores foram feitas por (Alvarellos and Dones, |1996; Hamilton and Krivov,|1997).

Yokoyama et al.| (2008) estudaram a dindmica da ressonancia de evecgdo pela primeira vez
como um modelo analitico utilizando uma expansao da fun¢do perturbadora. A “forma de oito” da
ressondncia para o problema planar foi recuperado pelos autores em ambos os casos (Orbitas progradas
e retrogradas), e o surgimento da ressonancia de eveccao foi derivada como 0,529y e 0,69337
para o caso de Orbitas progradas e retrgradas respectivamente. No entanto, numericamente, Orbitas
ressonantes podem ser encontradas mais préximas do planeta do que o previsto por esses modelos
analiticos e ndo parece seguir exatamente o formato de oito encontrado pelo autores anteriores.

Frouard et al.|(2010) estendem o método de |Yokoyama et al.|(2008) até a terceira ordem para expli-
carem em primeiro lugar os limites associados aos modelos analiticos da ressonancia e, em segundo
lugar, recorrem a métodos numéricos, com o objetivo de localizar e estudar a propria ressonancia
dento como modelo a estabilidade dos satélites irregulares de Jupiter. Eles também mostram resultados
adicionais sobre a dinamica da ressonancia de eveccdo quando se leva em conta o achatamento do

planeta, o que afeita apenas afeta 6rbitas muito préximas ao planeta.
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3.5 POSSIVEL ORIGEM DE THEIA

Como visto anteriormente a teoria do Grande Impacto nao € totalmente satisfatéria. Os planetas
devem crescer a partir de planetesimais por acre¢cdo. Como um corpo da massa de Marte se forma na
nebulosa solar exatamente a mesma distancia radial do Sol sem ter colidido com a Terra anteriormente,
antes que ele pudesse ter acumulado massa? Na verdade, tal corpo pode ter existido durante a formacao
de Vénus e Marte (Yokoyama, [1999), por exemplo. Também ¢€ dificil imaginar um corpo do mesmo

tamanho de Marte em uma Orbita excéntrica terrestre.

4.5 hillion years ago

(a) Theia em uma trajetoria do tipo fer- (b) Theia se formando em um dos pon-
radura antes de colidir com a proto- tos lagrangianos L, ou Ls hd 4,5G
Terra. anos.

20-30 rillion years later... Impact!
(c) Theia faz aproximagdes com a proto- (d) Devido a perturba¢des com plane-
Terra em uma Orbita do tipo ferradura tesimais Theia se desestabiliza de sua
ha 20 — 30M anos. orbita ferradura e colide com a proto-
Terra.

Figura 11 — Fonte: Figura extraida de Belbruno and Gott (2005

Pode-se esperar que objetos grandes que se formem na nebulosa solar tenham 6rbitas quase

circulares no plano da ecliptica, como Terra e Vénus (Kokubo and Ida, 2000). Além disso, um
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objeto do tamanho de Marte em uma Orbita excéntrica ndo seria esperado ter abundéancias de oxigénio
idénticas em relacao a Terra e colidiria com a Terra em uma trajetéria hiperbdlica, e ndo a trajetoria
parabdlica que as simulacdes numérica bem sucedidas da teoria do Grande Impacto demonstraram
(Canup, 2004a). (Canup, |2004a) demonstra um limite superior de 4*/s na velocidade relativa de
colisdo, estabelecendo um limite superior na sua excentricidade de < 0,13. O corpo do tamanho de
Marte precisa se formar em um 6rbita circular de raio médio de 1ua na nebulosa solar, contudo deve
ter evitado uma colisdo com a Terra por um longo periodo suficiente para que seu nicleo ferroso possa
ter se formado.

Depois que a nebulosa solar se dissipou apenas um disco fino de planetesimais restou interagindo
sob a acdo da gravidade. O PR3C nos mostra que os pontos lagrangianos L, e L5 sao estdveis para um
corpo de massa desprezivel. Assim, planetesimais podem ser capturados ao redor de L.

Exemplos de planetesimais capturados em pontos lagrangianos incluem os conhecidos asteroides
troianos nos pontos L4 e L5 de Jupiter. Como outro exemplo, o asteroide 5261 Eureka foi descoberto
no ponto L5 de Marte (existem cinco outros asteroides que pensa-se serem troianos de Marte: 1998
VEF31, 1999 UJ7, 2001 DH47, 2001 FG24 e 2001 FR127. O sistema de Saturno possui varios exemplos
de corpos existentes nos pontos lagrangianos e até o famoso caso de Jano e Epimeteu de uma 6rbita do
tipo ferradura.

Belbruno and Gott (2005) mostraram que o local mais provavel de onde Theia poderia vir era o
de uma 6rbita estdvel de detritos em um dos pontos lagrangianos L, ou L; (fig. [Figura T1f(a)). Esse
corpo segundo |[Belbruno and Gott (2005) teria acretado massa em um desses pontos estdveis até que
sua massa atingisse a massa de Marte. Mesmo assim segundo Belbruno and Gott (2005)) sua trajetoria
coorbital permaneceria estavel. Além disso, uma trajetoria coorbital estaria exatamente no mesmo raio
na nebulosa solar que a da Terra, entdo as abundancias de is6topos de oxigénio deveriam ser idénticas.
O corpo cresce gradualmente a medida que ele acreta massa em sua zona de alimentacao (Raymond
et al., 2004) e hd tempo para que seu nucleo ferroso se forme, acontecendo o0 mesmo com a Terra, ou
seja, Belbruno and Gott| (2005)) propde uma formagao congénita de Theia e Terra. Ainda segundo
Belbruno and Gott (2005) essa configuracdo € estavel desde que a massa de Theia e da Terra seja
< 0,0385 x Mg, o que € o caso. Eles demonstram numericamente que as perturbacdes gravitacionais
de outros planetesimais crescentes podem eventualmente desestabilizar a 6rbita de Theia fazendo com
que Theia entre em uma trajetéria do tipo ferradura (fig. e finalmente em uma 6rbita que
¢é caoticamente instdvel.

Theia pode eventualmente entdo vir a colidir com a Terra em uma Orbita parabdlica com quase
zero de energia (fig. [Figura T1{d)). Belbruno and Gott (2005) mostra que uma vez que Theia entra na
regido caoticamente instdvel a partir de perturbacdes gravitacionais em Ly, a colisdo com a Terra alta

probabilidade de acontecer.

3.5.1 Problemas com o modelo coorbital de origem da Lua

O modelo proposto por Belbruno and Gott (2005)) também ndo € totalmente satisfatorio.
Como mostrado em Amarante| (2012)) ndo € possivel termos a formacao de corpos do tamanho de
Marte com trajetdrias coorbitais finais do tipo girino e ferradura (fig. [Figura 12(a)), exceto para o caso
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de disco massivos de planetesimais com massas de 10Mg. Mas, isso torna o o0 PR3C invidvel.
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(b) Evolugdo do semieixo maior e excentricidade da Terra para diferentes
massas inciais de planetesimais.

Figura 12 — Fonte: Figura extraida de |Amarante| (]2012[)

Outro problema com o modelo de Belbruno and Gott (2005)) € o de que se analisarmos a evolug¢do

do semieixo maior e da Terra, vemos que no caso da formac¢do de um corpo do tamanho de Marte a

proto-Terra € perturbada, o que ndo ocorre nas simulagdes numéricas de [Belbruno and Gott (2005)).

Podemos exemplificar aqui o famoso caso do par Jano-Epimeteu de Saturno, onde Epimeteu em uma
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6rbita do tipo ferradura perturba Jano que também faz uma 6rbita em ferradura. Pela figura
vemos também que a maior parte dos corpos formados tém orbitas do tipo ferradura e ndo girino como

proposto inicialmente por Belbruno and Gott (2005)).

3.6 NOVOS CENARIOS PARA A HIPOTESE DO GRANDE IMPACTO

Como j4 visto na secdo [3.2.4.1] a hipétese do Grande Impacto ndo explica bem a composi¢do
quimica similar da Terra e da Lua. Especialmente, a relacdo indistinguivel dos is6topos de oxigénio
nao pode ser explicada pela forma cldssica dessa hipdtese.

Reufer et al.|(2012) fizeram novas simulacdes da teoria do Grande Impacto e concluiram que Theia
poderia ter colidido diretamente com a Terra ao invés vez de ter tido uma colisdo tangencial (Canup
and Asphaug, 2001} |Canup, 2004a; Belbruno and Gott, 2005). A velocidade de colisdo pode ter sido
superior a originalmente assumida, e essa maior velocidade pode ter destruido totalmente Theia. De
acordo com esta modificacdo na hipétese do Grande Impacto, a composi¢do de Theia ndo fica tdo
restrita assim (Dambeck, 2012), tornando possivel também uma composi¢ao de até 50% do material
trazido do impactor para a Lua (Canup, 2012).

Cuk and Stewart (2012)) e|Canup| (2012) tentaram ajustar as condi¢des do impacto e tentar resolver

este problema (fig. [Figura 13).

3.6.1 O modelo de fissao desencadeada por impacto (Cuk and Stewart, 2012)

Cuk and Stewart| (2012) assumindo uma massa de Theia menor do que o planeta Marte (~ 5%
da massa terrestre) e com uma velocidade relativa de impacto muito alta (~ 20km/s) quando colidiu
com uma proto-Terra também com uma alta velocidade de rotacdo conseguiram obter no final de
suas simula¢des numéricas uma lua com a mesma caracteristicas fisicas e quimicas do nosso satélites
natural, composta quase exclusivamente de material do manto do impactor. Todavia, infelizmente, o
sistema final Terra-Lua tinha o dobro do momento angular atual. (Cuk and Stewart (2012) propuseram
entdo um mecanismo para reduzir o momento angular do sistema Terra-Lua por meio de um processo
de ressonancia. A ideia era tentar retardar da taxa de precessao do perigelﬂ da Lua o que € possivel
pela ressonancia de evecgéo[lz], 0 que pode reduzir o momento angular do sistema Terra-Lua para o
valor atual.

A distancia Terra-Lua € pequena o suficiente para que as perturbacdes gravitacionais devidas ao
Sol atuantes nesse sistema possam ser desprezadas. Especialmente no inicio da formagdo do Sistema
Solar quando a distancia Terra-Lua era menor ainda. No entanto, mesmo uma pequena perturbacao
pode ter um grande efeito se esse efeito for cumulativo através de uma ressonancia. O movimento de
rotacdo da Terra faz com que a mesma seja oblata. Esse achatamento era mais acentuado no inicio
de sua formacao quando acredita-se que a Terra teve um periodo de rotagdo de apenas 5h. O campo
gravitacional experimentado pela Lua ndo é, portanto, o de uma massa pontual, mas também inclui um
termo de ordem superior (quadrupolo) (Brouwer and Clemencel, |1961; Murray and Dermott, [ 1999).

Como consequéncia, a orbita da Lua ndo € precisamente uma elipse fechada. A ressonéncia de evecc¢ao

13" Ponto da érbita da Lua mais préximo da Terra.

4 Veja segﬁo
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Figura 13 — Comparagdo entre os 3 modelos mais favordveis a teoria de origem da Lua. Em cada
um dos trés casos, um projétil, cujo manto e nucleo sdo exibidos em laranja e branco,
respectivamente, atingem obliquamente a proto-Terra, cujo manto e nicleo sdo exibidos em
verde e cinza. O pdlo norte da proto-Terra aponta externamente a pagina. As consequéncias
de cada colisdo, projetadas no plano equatorial, sdo retratadas da esquerda para a direita,
com vdrias horas decorrentes entre cada snapshot. (a) No cendrio padrao (Canup and
Asphaug, [2001), o momento angular do impacto € igual ao do sistema atual da Terra-
Lua, contudo o material remanescente em Orbita é predominantemente da cor laranja
proveniente do projétil, um resultado em desacordo com as propor¢des isotépicas quase
idénticas de oxigénio, silicio, tungsténio e titanio observados na Terra e na Lua. Nos
dois outros casos, (b) um pequeno projétil atinge frontalmente uma proto-Terra em rapida
rotagcao (Cuk and Stewart,|2012) e (c) dois corpos colidem, cada um com metade da massa
da Terra (Canup, |2012). Nos trés casos, muito pouco ferro compde o disco em Orbita ao
redor da proto-Terra. Mas, somente nos casos (b) e (¢) o material € predominantemente
do manto da Terra (verde), ao contrdrio do caso (a), onde o material € predominantemente
do manto do manto do projétil.

Bl Standard

E Fast-spinning
Earth

TIME
Fonte: Figura extraida de Miki Nakajima (2010).

ocorre quando o periodo da longitude do pericentro do satélite é aproximadamente igual ao periodo
orbital do corpo perturbador (Brouwer and Clemencel |1961; |Vieira Neto et al., 2006; |Yokoyama et al.,
2008).

Acredita-se que a Lua foi capturada pela ressonédncia de evec¢cdo em uma Orbita retrégrada (fig.
a medida que ela migrou se distanciando da Terra sob a acio das forgas de marés (Cuk and
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Figura 14 — Representacao da ressonancia de evecgdo entre um satélite e o Sol para o sistema Sol-
Jupiter-satélite.

(b) orbita retrégrada: @w — Ao = 90°.
(a) orbita prégrada: @w — Ao = 180°. Ob- Observe que pela figura o pericentro

serve que pela figura o pericentro da or- da orbita do satélite ao redor de Jupiter,
bita do satélite ao redor de Jupiter, Jupiter Jupiter e o Sol formam um angulo de
e o Sol formam trés pontos colineares. 90°.

Fonte: Figura extraida de|Yokoyama et al.| (2008).

Stewart, 2012; Canup, |2012). No entanto, para que a ressonincia de evec¢do conduza a uma grande
diminui¢do do momento angular do sistema Terra-Lua, a mesma deve produzir também um aumento
na excentricidade da orbita lunar. Esse aumento da excentricidade s6 pode acontecer para um intervalo
de tempo particular que ainda nio é garantido pelo fator de dissipagdo () de maré (que descreve a
dissipacdo da energia devida a maré no interior de cada corpo). O momento angular entdo € transferido
do sistema Terra-Lua para o momento angular orbital da Terra, que ja € alto, fazendo com que essa
mudanca ndo tenha um notavel efeito na 6rbita da Terra.

Cuk and Stewart| (2012) realizaram simulacdes numéricas (fig. da evolucdo primitiva da
maré lunar para testar se o cendrio da captura da Lua através da ressondncia de evec¢do pode reduzir o
momento angular do sistema Terra-Lua. O modelo de maré usado por eles € feito usando o integrador
simplético (Touma and Wisdom, 1994} |Wisdom and Holman, 1991)) e inclui a maré da Lua e da Terra;
e os efeitos da perturbacao gravitacional do Sol. Eles mostraram que a ressonancia de evecgdo entre
a Lua e o Sol (Kaula and Yoder, 1976} Touma and Wisdom, |1998)), que ocorre quando o periodo de
precessdo do perigeu lunar € igual ao periodo da orbita da Terra, pode substancialmente reduzir o
momento angular do sistema Terra-Lua. A configuracdo para a ressonancia de evec¢ao encontrada
foi com uma 6rbita retrégrada da Lua, que € aquela em que o semieixo maior da Lua € perpendicular
a linha Terra-Sol e seu perigeu libra em torno de 90° com um periodo de precessdo de 1 ano a uma
distancia de lua.

A ressonancia de eveccdo aparece logo apds a formacgao lunar e a eficiéncia da captura € alta tendo
uma grande dependéncia com o semieixo maior, o que aumenta ou diminui o achatamento da Terra. A
perturbacdo gravitacional do Sol para érbitas da Lua mais distantes da Terra € mais forte e a forca de

maré mais fraca tornando assim a captura mais eficiente. Descobriu-se que a captura € possivel mesmo
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Figura 15 — Ressonancia de evecc¢do entre a Lua e o Sol para o sistema Sol-Terra-Lua no caso de uma
orbita retrégrada da Lua (w — A\ = 90°).
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para uma proto-Terra com um periodo de rotacio de apenas 5/ (Touma and Wisdom, [1998), tendo
como consequéncia uma evolugao de maré muito lenta o que implica em um fator de dissipacao de
maré de ~ 10* para a Terra.

Nas simulagOes numéricas (fig. de Cuk and Stewart (2012) a ressonéncia de evecgio
acontece em ~ 7Rg. Depois que a Lua foi capturada em ressonancia de eveccdo com o Sol. A
orbita da Lua continuou a evoluir, mantendo um periodo de precessao constante, o que levou a um
rapido aumento da excentricidade (Touma and Wisdom, [1998)). A excentricidade aumentou até que o
equilibrio entre as forcas de maré da Lua e da Terra fosse atingido. Porém, a excentricidade exata que
esse equilibrio ocorreu € incerta, porque o modelo de maré depende do fator de dissipa¢do de maré ()

que ¢ dependente das propriedades internas da Terra e da Lua (como calor), que nio sido conhecidas.
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Figura 16 — Formacao do disco lunar a partir do manto da Terra. A figura mostra a evolug¢do do
disco dados um impactor de massa 0,05Mg, a velocidade relativa de colisdo de 20¥7/s, o
parametro de impacto b = —0,3 (o sinal negativo indica colisdes em que Ty, - W x 7 < 0,
onde v;,,, € a velocidade relativa de colisdo, W é a velocidade angular da proto-Terra
e i € raio-vetor relativo entre o impactor e a proto-Terra) e uma proto-Terra de massa
1,05 Mg com uma velocidade de rotac@o de 2,3h. A circunferéncia cinza denota do limite
de Roche. (A)-(F): visualizacdo planar de uma simulacdo em SPH com uma proto-Terra
com velocidade de rota¢ao no sentido anti-hordrio, onde as cores indicam os mantos de
silicato e os nucleos de ferro da proto-Terra e do impactor. O disco proto-lunar é dominado
pelo material proveniente do manto da proto-Terra. G: as particulas de cor azul denotam a
proto-Terra. A atmosfera é denotada pelas particulas amarelas e o disco proto-lunar pelas
particulas verdes. H: densidade final formada do sistema (]Cuk and Stewart|, |2012[).
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Fonte: Figura extraida de Cuk and Stewart (2012)

Eles usaram um fator de dissipag¢@o de maré padrao de () ~ 100 para a hipotética lua e um periodo de
rotacdo da Terra de 2,5h, mas outros valores para () deram resultados semelhantes (fig. [Figura 18).
Sempre hd um periodo de equilibrio entre as marés da Terra e da Lua, onde a Lua permanece
capturada na ressondncia de evec¢ao com uma excentricidade quase constante. Durante este periodo,
as marés da Terra transferem momento angular para a Lua, e a rotagao da Terra diminui lentamente.
As marés causa por satélites ndo podem remover o momento angular da érbita lunar, mas o Sol

pode absorver o momento angular através da ressonancia de evec¢do. Como essa ressonancia é entre
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o perigeu lunar com o periodo orbital da Terra, entdo o momento angular orbital lunar pode ser
transferido para o momento angular da drbita da Terra ao redor do Sol. As marés da Terra transferem o
momento angular para a orbita lunar, e a 6rbita lunar capturada pela ressonancia transfere 0 momento
angular para a 6rbita heliocéntrica da Terra. O integrador usado por (Cuk and Stewart (2012) mantém a
orbita terrestre estacionada, todavia, na realidade, esse processo faz a distancia Terra-Sol variar. A
medida que a Terra perdeu seu movimento de rotacio, o achatamento da Terra diminuiu, e a posi¢ao da
ressonancia da evec¢ao mudou lentamente para o interior da 6rbita. Eventualmente, o semieixo lunar
evoluiu ~ 5Rg, enquanto a Lua manteve uma baixa excentricidade, e a rotagdo da Terra desacelerou
para ~ 6h. Este foi tipicamente o momento em que o efeito da ressonancia de eveccdo desapareceu
nas simulagdes de Cuk and Stewart (2012).

A razdo para o fim da ressonéncia € que a aceleragdo da maré da Lua no perigeu enfraqueceu, uma
vez que as taxas de rotacao da Terra e 0 movimento orbital da Lua se tornaram comparédveis. Em outras
palavras, a Lua no perigeu comecgou a recuperar a protuberancia que ela criou na Terra, reduzindo a
eficiéncia das marés da Terra. Entdo, as marés lunares dominaram e (ao contrario das marés da Terra)
fizeram com que a Lua se afastasse do centro da ressonéncia, levando a uma amplitude ressonante
maior. Uma vez que as libracdes excederam a largura da ressonancia de eveccao, a érbita lunar saiu
da ressonéncia diminuindo sua excentricidade. Depois que o efeito da ressonancia desapareceu, as
marés lunares fizeram diminuir a excentricidade, enquanto as marés da Terra reiniciaram a evolugdo da
maré para fora. A medida que a Lua se afastou da 6rbita sincrona, sua excentricidade se estabilizou e a

evolucdo padrao das marés continuou.
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Figura 17 — Evolucdo das marés lunares através da ressonancia de eveccdo, comegando com um
periodo de rotacdo de 2,5h. A Lua é capturada na ressonincia em ~ 9K anos (com um
semieixo maior de 6,8 Rg em (A)) e permanece na ressonancia até ~ 68 mil anos, quando
a Lua quase atinge uma Orbita que é geo-sincrona no perigeu (linha cinza). Durante este
tempo, o semieixo maior da 6rbita lunar € preso em uma configuracio fazendo um angulo
de 90° com a linha Terra-Sol. No inicio, a Lua continua evoluindo sua Orbita se afastando
(A) da ressonancia de eveccao enquanto a excentricidade (B) aumenta, até que ela atinge
um limite e se estabiliza fazendo uma migracao lenta no interior de sua 6rbita terminando
em ~ 5Rg. Durante o término da ressonancia, a rotagao da Terra diminui drasticamente
(C), com o periodo de rotagdo aumentando de 2,5 — 6h. Durante a captura pela ressonancia
de evecgdo o angulo ressonante ¥ = 2\o — 2w¢ (A € longitude média do Sol e ¢ €
longitude do perigeu da 6rbita lunar) libra em torno de 180° (D) (Cuk and Stewart, 2012).
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Eccentricity

Resonant angle (*) Earth's spin period (hr)

0 20 40 60 80 100
Time (kyr)

Fonte: Figura extraida de Cuk and Stewart (2012)
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Figura 18 — Mudanca no momento angular total do sistema Terra-Lua durante a evolugdo das marés
da Lua para diferentes parametros da simulagdo. (A) simulacdes que comegam com o
periodo de rotacdo da Terra de 2,5h com diferentes fatores de dissipacdo de maré para a
Terra ((Qg) e para a Lua (Q¢). (B) Simulacdes comecando com periodos de rotacao de
2; 2,255 2,5 e 3h para a Terra com Qg = 96 e Q¢ = 97. O momento angular atual do
sistema Terra-Lua é de 0,35 na normalizacdo escolhida por (Cuk and Stewart, 2012). A
velocidade rotacional da Terra para que se tenha ruptura teria um momento angular de 1
(Cuk and Stewart, [2012).
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Fonte: Figura extraida de Cuk and Stewart (2012)

Para uma gama de periodos iniciais de rotacdo da Terra e evolugao das marés (fig. [Figura 18)), o
momento angular final é pr6ximo do valor observado. Touma and Wisdom!| (1998)) iniciaram a evolugdo
do sistema Terra-Lua com seu momento atual e descobriram que a captura na ressonancia de evecgao é
possivel, mas no caso deles, o efeito da ressonancia desapareceu logo apds a captura sem uma fase de
alta excentricidade o que nao acarretou uma grande perda de momento angular. O estado observado é,
de fato, préximo a do momento angular mais baixo alcangavel, e esse resultado depende apenas do
modelo de maré usado quando préximo da rotagdo sincrona. O célculo analiticoE] mostra como 0s
parametros do sistema conduzem naturalmente a quebra da ressonancia de eveccao quando a Lua tem
um semieixo maior critico de ~ 5Rg e a Terra tem um periodo de rotagdo critico de ~ 6h (supondo
que a ressonancia persista perto da 6rbita sincrona). Portanto, a Terra poderia ter tido uma gama de
periodos de rotagdo rapida antes da captura em evecgdo, e o atual momento angular do sistema nao
traz informagdes sobre o periodo de rotagdo primordial da Terra.

O modelo de captura para a ressonancia de eveccio de |Cuk and Stewart (2012) para se ter o
momento angular atual do sistema Terra-Lua depende de uma série de pardmetros, alguns dos quais
sdo poucos conhecidos. Perturbacdes devidas a maré poderia ter entregado ao sistema Terra-Lua o seu

momento angular atual, desde que a proporcao das taxas de dissipacdo das marés dentro da Terra e da

15" Para uma andlise mais detalhada veja apéndice eq.
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Lua esteja dentro de ~ 50% do valor ideal para o equilibrio. Esse equilibrio das marés requer fatores
de dissipacdo de maré () similares para ambos os corpos, ou a Terra sendo uma ordem de magnitude

mais dissipativa do que a Lua (assumindo corpos fluidos).

3.6.2 O modelo do gémeo-impactor (Canup, 2012)

Se considerarmos colisdes mais enérgicas frontais (Reufer et al.,|2012) e de maior momento angular
(Cuk and Stewart, [2012), entdo o manto de Theia na hipétese do Grande Impacto é ejetado ou torna-se
parte da atmosfera de silicato pés-impacto da Terra. Em véarios modelos de |[Reufer et al.| (2012), a
maior parte do material pos-impacto provém de Theia, podendo até se ter material no cinturdo de
asteroides. Porém, a maior parte do material é agregado a Terra. Cameron| (2000) considerou colisdes
de proto-terras com massas iguais e de baixa velocidade, mas o cendrio foi descartado, porque produziu
um sistema com o dobro do momento angular permitido do sistema Terra-Lua.

Canup| (2012) reviu essa ideia, depois que a restricdo dindmica pela ressonancia de eveccao foi
levantada por (Cuk and Stewart, 2012). Para se tentar resolver o problema da composicdo isotGpica da
Lua, Canup (2012)) propds um cenério diferente para a hipétese do Grande Impacto: Theia e Terra
teriam massas iguais (0,5Mg) de composicao isotdpicas similares e a velocidade relativa de colisdo
seria extremamente baixa ~ 0+m/s (fig. [Figura 19).

Segundo Cuk! (2012); /Cuk and Stewart (2012), o momento angular pés-impacto do sistema Terra-
Lua poderia ter sido diminuido em cerca de um fator de 2 por causa da ressonéncia de evec¢do. Isso
permitiria uma maior variedade de impactos formadores da Lua do que se considerava anteriormente
(Cameron and Ward, 1976} |Canup and Asphaug, 2001)), inclusive aqueles envolvendo impactores
maiores (Cameron, 2000).

Trabalhos anteriores (Canup and Asphaug, 2001; Canup, [2004a, 2008) centram-se principalmente
em impactadores que contém massa substancialmente menor do que a do alvo (M;;,,, ~ 0,1 — 0,2M;,
onde M; ~ Mg € a massa total de colis@o). Se o alvo e o impactor tiverem diferentes composicdes
isotopicas, a criacdo de um disco final e um planeta com composic¢des similares requer que o disco seja
formado a partir do material derivado também do manto do alvo.

No entanto, as colisdes que produzem discos massivos tendem a colocar grandes quantidades de
material provido do impactor em 6rbita (Canup, [2004a, |[2008).

Canup| (2012) considera um impactor massivo que é comparavel com a massa do proprio alvo. Um
disco final e um planeta com a mesma composi¢do sao produzidos desde que o material do impactor
contribua igualmente para ambos, o que € possivel para grandes impactores. Isso acontece mesmo
que o disco contenha a maior parte do material vinda do impactor, porque o impactor também entrega
massa ao planeta. Por exemplo, no caso limite que a massa do impactor € igual a do alvo e na auséncia
de qualquer rotacdo da proto-Terra antes do impacto, como no caso de |Cuk and Stewart| (2012), a
colisdao € completamente simétrica, e o planeta final e qualquer disco produzido serdo compostos de
partes iguais do material derivado do impactor e do alvo. Portanto, pode se ter as mesmas composicoes

de silicato, mesmo que o impactor e o alvo originais ndo o tenham.
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Figura 19 — Uma simulagdo em SPH de uma colisdo obliqua de baixa velocidade (v, = 4k7/s)
entre um projétil e um alvo com massas semelhantes. As cores indicam a temperatura
das particulas em Kelvin. Azul para temperaturas abaixo de 2500K e vermelho para
temperaturas acima de 6440K. O tempo € dado em horas, e as distancias sdo dadas em
unidades de 103km. Apds o impacto inicial, os pro-planetas sdo atraidos gravitacional-
mente, fundem-se e rotacionam-se rapidamente. Seus nucleos de ferro migram para o
centro, enquanto a estrutura resultante desenvolve um formato espiral. Os “bracos” dessa
espiral se envolvem e finalmente se dispersam para formar um disco contendo ~ 3M¢,
cuja composi¢do de silicato difere da do planeta final em menos de 1%. Devido a simetria
proxima da colisdo, o material do projétil e do alvo sdo distribuidos aproximadamente
proporcionalmente ao longo do disco final.

Fonte: Figura extraida de |Canup| (2012

Canup| (2012)) realiza simulacdes numéricas de SPH onde os impactores sdo corpos diferenciados
com nucleos de ferro e mantimentos de silicato subjacentes. Canup| (2012) segue o mesmo procedi-
mento usado nas simulagdes de|Benz et al.| (1989); |(Canup and Asphaug (2001); |Canup| (20044, 2008)),
onde o impactor e alvo tdm 3 x 10° particulas de SPH. Cada particula recebeu uma composicio e uma
correspondente equacgdo de estado (Melosh, 2007); e sua evolugao foi rastreada com o tempo conforme
evoluiu devido a gravidade, as forcas de pressdo e a dissipacao devida ao choque.

Canup (2012) realiza simula¢des numéricas de colisdo de aproximadamente 1 dia. O procedimento
utilizado € iterativo para determinar se cada particula no final da simulag@o estd no planeta, em 6rbita
ligada ao redor do planeta (no disco), ou ejetada. Dada a massa do disco M e o seu momento angular
Lp, estima-se a massa M), vinda do disco que mais tarde formaria a Lua, usando o argumento de

conservacao de massa e do momento angular (Ida et al., [1997; [Kokubo and Ida, 2000).
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Canup (2012) estima a massa M), vinda do disco supondo que o disco mais tarde se acumularia
em uma tnica lua em uma distancia orbital de cerca de 3,8 Rg (Ida et al.,|1997; Kokubo and Idal 2000).
A expressdo encontrada € a seguinte:
M L MESC
M1 D 11— 1,9k (1)
MD MD\/ 279GM€BRTOC MD

onde R?,,. é o limite de Roche e M, . é a massa ejetada do disco a medida que a Lua € acretada.

Para estimar M), Canup| (2012)) usa a equag@o [I]e faz o pressuposto de que M., = 0.

imp ~
M,
0,1 — 0,2, entdo os resultados produzem M,; > M¢. A medida que o fator v € aumentado (v = 0,3,

As simulacdes numéricas de Canup (2012) mostram que ao se considerar o fator v =

0,4 e 0,45), geralmente hd uma combinagao isotépica mais favoravel entre o disco final e o planeta.
Para v > 0,4, alguns discos tém massa suficiente e 0 momento angular necessdrio para produzir a Lua;
e as composicoes de silicato quase idénticas a do planeta. Outros ainda contém proporcionalmente
mais silicatos do alvo do que do impactor. Os casos bem sucedidos nas simulagdes numéricas de

Canup| (2012)) sdo identificados no intervalo de 0,4 < v < 0,5.

3.7 COMPARACAO ENTRE OS MODELOS

Pela discussao apresentada nas secdes anteriores podemos resumir os modelos de formagdo da Lua
através do Grande Impacto em trés cendrios principais: o modelo padrao (standard model) do Grande
Impacto (Hartmann and Davis| [1975; Cameron and Ward, |1976; Canup and Asphaug, |2001; |(Canup,
20044a), o modelo (fast-spinning Earth) de fissdo desencadeada por impacto (Cuk and Stewart, 2012) e
o modelo (halt-Earth impact) proposto por|Canup|(2012) (fig. [Figura 20).

O modelo padrao (standard model) do Grande Impacto reproduz as caracteristicas fisicas do sistema
Terra-Lua, como massa e momento angular; mas ndo reproduz totalmente as caracteristicas quimicas
desse sistema, pois a maior parte do material acretado pela Lua é proveniente do manto do impactor
Theia, o que contradiz as andlises das rochas lunares que mostram que a Lua tem composicao isotpica
similar a da Terra de alguns elementos, como por exemplo, o oxigénio. O estudo do zinco refratirio
das rochas lunares levou a crer que o impacto pudesse ter sido de uma maneira diferente do cendrio
padrao. Foram propostos dois novos cendrios.

O modelo de fissdo desencadeada por impacto ndo reproduz em um primeiro momento todas
as caracteristicas fisicas do sistema Terra-Lua. Ele reproduz as massas da Terra e da Lua, mas ndo
reproduz o momento angular atual do sistema. Apds o impacto o perigeu da Lua € capturado pela
ressonancia de evec¢do devida ao Sol. Com isso o periodo de rotac@o da proto-Terra cresce até atingir
24h, o que acarreta no momento angular atual do sistema Terra-Lua. Esse modelo reproduz melhor
as caracteristicas quimicas do sistema Terra-Lua do que o modelo padrao, fazendo com que a maior
parte do material proveniente para originar a Lua venha do manto da Terra e ndo somente do manto do
impactor como no modelo padrao. Nesse modelo as massas dos impactores podem ser menores que a
massa de Marte do impactor do modelo padrao, as velocidades relativas de colisdo podem ser mais
elevadas e o angulo de impacto pode ser relativamente baixo.

O modelo do gémeo-impactor assim como no modelo de fissdo desencadeada por impacto reproduz

a massa do sistema Terra-Lua e ndo reproduz também inicialmente o0 momento angular atual do sistema.
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Figura 20 — Dois novos modelos da teoria do Grande Impacto que mostram como formar uma Lua
com composi¢ao quimica decorrente principalmente do manto da Terra (ICuk and Stewartl,
2012) e também uma Terra e uma Lua com composi¢des quimicas similares as de que
temos hoje . Fast-spinning Earth: modelo proposto por Cuk and Stewart]
(2012), onde um corpo com massa menor do que a massa de Marte (~ 5% da massa atual
da Terra) e alta velocidade de impacto (~ 20km/s) colide com uma proto-Terra em alta
velocidade de rotagdo podendo formar uma Lua com material vindo principalmente do
manto terrestre e ndo somente de Theia, como no modelo anterior de Canup and Asphaug
(2001) (Standard impact). Half-Earth impact: modelo proposto por Canup| (2012), onde
um corpo com uma massa maior do que a massa de Marte (~ 50% da massa atual da Terra)
e velocidade relativa muito baixa (~ 0km/s) colide com uma proto-Terra podendo formar
uma Lua e Terra com composi¢ao similares as atuais e ndo somente de Theia, como no
modelo anterior de Canup and Asphaug|(2001)) (Standard impact).

(b)

Cuk and Stewart Canup
Impact Model Impact Model

Impactor  Proto-Earth

Standard impact

Fast-spinning Earth

Half-Earth impact

Fonte: Disponivel em: www.wikipedia.org. Acesso em: 11 ago. 2017.

Apds o impacto € usado o mesmo argumento da captura do perigeu da Lua pela ressonancia de evecg¢ao
do modelo de fissdo desencadeada por impacto. Com isso o sistema atinge no final o momento esperado
do sistema Terra-Lua. Esse € o melhor modelo que reproduz as caracteristicas quimicas do sistema
Terra-Lua, pois possibilita que Terra e Theia tenham inicialmente composi¢des isotopicas similares, ou
seja, o material proveniente para se formar a Lua provém do manto de Theia e da Terra. Nesse modelo
as massas dos impactores podem ser muito maiores que a massa de Marte do impactor do modelo
padrao, as velocidades relativas de colisdo podem ser ainda mais baixas, mas o angulo de impacto

continua sendo ingreme.

3.8 PARAMETROS DE COLISAO

Para avaliar qual dos trés cendrios anteriores € o mais vidvel para a origem da Lua, precisamos de
uma melhor compreensdo das colisdes em escala planetdria. As consequéncias dessas colisdes sao
diversas (Asphaug), [2010), fornecendo vérios cendrios para a formacgio da Lua. Para (Quarles and
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Lissauer, 2015), o pardmetro de impacto b e a razdo v entre a velocidade de impacto v;,,,, € a velocidade
de escape v.s. dos dois corpos, sao dois fatores de importancia para se determinar os resultados de
uma colisdo.

Nesta secdo apresentamos os parametros de colisd@o seguindo os modelo de (Asphaug, 2014;
Quarles and Lissauer, 2015).

3.8.1 Parametro de massa

Segundo |Asphaug (2014)) o parametro de massa y € definido como a razdo entre a massa do projétil

M, e a soma da massa do projétil com a massa do alvo M; + Mo,

My

- = 2
M, + M, @)

v

Para colisdes onde a massa do projétil é toda ejetada apds a colisdo (My ~ 0, Mp ~ M;) temos v ~ 0

e & ~ 1. Ou de maneira equivalente quando M, « M.

3.8.2 Parametro de Impacto b

Suponha dois corpos com massas M; e Mo, sendo o M; o corpo alvo e M, o corpo projétil. Sejam
respectivamente v e U5 suas velocidades. O pardmetro de impacto b é definido como o seno do angulo
« de impacto (Leinhardt and Stewart, [2012)) (fig. . Para calcularmos sen(«), primeiramente
calculamos a proje¢ao d do centro alvo M; sobre a reta s que tem como vetor diretor o vetor velocidade

relativa v = v3 — v entre o alvo M, e o projétil M, chamada também de velocidade de impacto.

Figura 21 — Representa¢do do angulo o de impacto e da proje¢do d usada para o cdlculo do pardmetro
de impacto b.

\

Fonte: Figura extraida de [Franco| (2016)

Essa projecao pode ser obtida fazendo o uso da distancia de um ponto a reta que € dada por:

|7 > 7]

b= "—=
gl

= [ sen(a) 3)
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onde 7 = r5 — 11 € 0 vetor posi¢ao relativo, v = v3 — v; € a velocidade relativa e « é o dngulo de
impacto ou colisdo.

Agora, para calcularmos sen(«) precisamos dividir b por |r|. Logo,

b = sen(a) 4)

Dessa maneira, o angulo de impacto « € definido por:

a = arcsen(b) )

Parametros de impacto préximos a um (b ~ 1) indicam colisdes tangenciais (o ~ 90°), enquanto
que se b ~ 0, entdo as colisdes sdo frontais.

Tendo em vista a discussao anterior sobre os parametros de colisdo para que o cendrio de origem
seja vidvel, nds resumimos na tabela|l2|os principais parametros para a andlise das colisdes que iremos

realizar em nosso trabalho.

Tabela 12 — Resumo dos principais parametros que utilizaremos em nosso trabalho. A massa total é
sempre ~ 1,0Mg. *Esses parametros sdao todos negativos, mas em nossas simula¢des nao
consideraremos a velocidade de rotacdo da proto-Terra.

| [Opt][Opt]Modelos | Massa de Theia (Mg) Parmetro de impacto  Velocidade de colisdo (km/s) |
[Opt][Opt]Canup and Asphaug|(2001) 0,1 - 0,15 0,8 4
[0pt][Opt]Cuk and Stewart|(2012) 0,05 —-10,1 0,15 — 0,30* 10-30
[0pt][0ptiCanup| (2012} 0405 0,35 — 0,70 010

Fonte: Autor

3.9 O MODELO

Um dos objetivos da formacao planetdria € reproduzir o Sistema Solar usando simula¢des numéricas
(Morbidelli et al., 2012; Raymond et al., 2014)). Uma série de propriedades fundamentais do Sistema
Solar sao dificeis de replicar.

O cendrio cléssico da formagdo dos planetas terrestres sofre do chamado “problema de Marte”
(Chambers, [2014). Supondo que os planetas se acumulam a partir de um disco de planetesimais e
embrides planetdrios que se estendem continuamente de ~ 0,3au — 0,7au até cerca de ~ 4au — bau,
as simulac¢des reproduzem consistentemente as massas e Orbitas de Vénus e Terra (Wetherill, 1976,
1986; Chambers and Wetherill, |1998; |Agnor et al., 1999; Chambers, 2001; Raymond et al., 2004, 2006,
2007; /O’ Brien et al., 2006; Morishima et al.,|2008; [zidoro et al., 2013} |[Lykawka and Ito} 2013} |[Fischer:
and Cieslal 2014). No entanto, os planetas na vizinhanca de Marte sdo muito maiores do que o planeta
real. Vérias solugdes para este problema foram propostas, cada uma supondo uma deplecido de massa
na regido de Marte ligada as propriedades do disco proto-planetario (Jin et al., [2008; [Hansen, [2009;
[zidoro et al.,|2014])), perturbacdes de planetas excéntricos (Raymond et al., 2009; [Morishima et al.,
2010; Lykawka and Ito, 2013), ou uma combinacio de ambos (Nagasawa et al., 2005; Morishima et al.,
2008). A maioria desses modelos ndo € auto-consistente ou € simplesmente inconsistente com a nossa

compreensdo atual da evolugao global do Sistema Solar (Morbidelli et al., [2012).
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Até o momento, o0 modelo mais bem sucedido, chamado Grand Tack, supdem uma supressao
do disco que ird formar os planetas terrestres durante a migragdo interiormente e exteriormente de
Japiter no disco proto-planetério gasoso (Pierens and Raymond, 2011; Walsh et al., [2011} Jacobson and
Morbidelli, 2014; O’ Brien et al., 2014; Raymond and Morbidelli, 2014). Se os planetas terrestres sao
formados a partir de um disco suprimido, entdo a pequena massa de Marte € o resultado de um efeito
de “borda”, ja que este planeta foi espalhado pelo denso anel que formou a Terra e Vénus (Wetherill,
1978} Morishima et al., [2008]; Hansen|, 2009).

Uma segunda restricdo do modelo vem do cinturdo de asteroides, especificamente da distribui¢ao
das inclinagdes orbitais. O cinturdo principal atual possui uma ampla distribuicdo de inclinagdo,
abrangendo continuamente de ¢ = 0° — 20°. As inclina¢des da maioria desses objetos sdo muito
maiores do que seria esperado na formagao de um disco proto-planetdrio que ejeta matéria (Lecar and
Franklin, (1973)).

[zidoro et al.| (2015b) reproduziram duas das caracteristicas fundamentais do Sistema Solar: a
pequena massa de Marte e a estrutura do cinturdo de asteroides.

O estudo de [Izidoro et al.| (2015b) € realizado na tultima fase da acrecdo de planetas terrestres
adotando o modelo da minima massa da nebulosa solar (Hayashi, 1981). Esta fase é designada por
massas isoladas, apds a fase de crescimento oligdrquico (Raymond et al.,|2004])). Isso € feito analisando
a evolucdo dindmica de um grande nimero de planetesimais e embrides planetdrios para diferentes
perfis de densidade superficial de massa e com os parametros orbitais de Jupiter e Saturno obtidos a
partir do modelo de Nice Illf] (Levison et al., [2011).

Como o perfil de densidade superficial de massa dentro deste cendario de formacao dos planetas
terrestres ainda nao € totalmente conhecido, entdo o objetivo do nosso trabalho foi o de “testar” com
que frequéncia ocorre colisdes nas simulacdes que foram realizadas por [zidoro et al.| (2015b) para
diferentes perfis de densidade superficial de massa e que atendem os parametros da tabela[I2]dos trés

modelos mais favoraveis a origem da Lua: padrio, fissdo desencadeada por impacto e gémeo-impactor.

3.10 SIMULACOES NUMERICAS E RESULTADOS

As simulagdes realizadas por [zidoro et al. (2015b) enquadram-se no contexto do cendrio cldssico
da formacao dos planetas terrestres. Foram realizadas simulagdes a partir de discos com uma ampla
gama de perfis de densidade de superficie. Assume-se que a distribui¢do do disco foi gerada por
processos tais como o arrasto devido a efeitos aerodindmicos (Hayashi et al., [ 1976; Weidenschilling,
1980). Em um disco infinito, o arrasto das particulas criaria um fluxo constante e nenhum gradiente
de massa radial ingreme poderia ser obtido. Todavia, se Jupiter se formou precocemente, entdo ele
poderia ter agido como uma barreira para o arrasto aerodinamico de “pebbles’E] e de planetesimais
(ou mesmo embrides planetarios, (Izidoro et al., [2015a))) do disco. Assim, se a pressdo existisse na
zona de formacao de planetas terrestres para parar o arrasto aerodinamico (Haghighipour and Boss,

2003)), entdo esses dois efeitos juntos poderiam potencialmente ter levado a criagdo de um perfil de

16 No modelo de Nice I os planetas gigantes so iniciados préximos a ressonancia 2 : 1, porém isso nio condiz com

modelos hidrodinamicos. J4 no modelo de Nice II € proposto que os planetas gigantes estdo na ressonancia, geralmente
em uma ressondncia 2 : 3ou 2 : 1.
Pedacos de rochas maiores que um grdo e menores do que que planetesimais.
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densidade muito ingreme na regido de formacao dos planetas terrestres e ao longo de todo o cinturdo
de asteroides. [[zidoro et al.|(2015b) testaram discos com diferentes perfis de distribui¢do de massa
seguindo o modelo de perfil de densidade de Kokubo and Idal (2000).

A equagdo do modelo de perfil de densidade superficial do disco é dado por:
Y =2r"" (6)

onde r = 2,5; 3,5; 4,5; 5,5 e X € a densidade superficial na regido de 1ua. Esses perfis sdo muito mais
acentuados do que em simulagdes anteriores, que foram quase sempre limitados por z = 1,5 e 1,0
(exceto para (Raymond et al., 2005; Kokubo et al., 2006; [zidoro et al., 2014)). |Izidoro et al. (2015b))
ajustam X de modo a entregar a massa total de 2,5Mg no disco entre 0,7ua e 4ua, compardvel a soma

das massas dos planetas terrestres.

Figura 22 — Exemplo de condig¢des iniciais do disco usadas nas simulagdes de [Izidoro et al. (2015b).
Cada painel mostra a distribui¢do de embrides planetérios e planetesimais gerados dentro
de um determinado perfil de disco definido pela inclinac@o de densidade de superficie. Os
embrides planetdrios sdo marcados como circulos abertos e os planetesimais sdo objetos
com massas menores que 0,00075Mg.
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Fonte: Figura extraida de [[zidoro et al.|(2015b))

O disco € dividido em populagdes de planetesimais (30 — 40%) e embrides planetarios (60 — 70%).
Os embrides planetarios sdo assumidos como formados pelo crescimento oligarquico e, portanto,

sdo espacados aleatoriamente por distincias entre 5 e 10 raios mituos de Hill (K = [(M; +
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M,)/(3Mg)]*?) (Kokubo and Ida, (1998, 2000). Os planetesimais individuais t2m massa de no
maximo 0,00075Mg. Considera-se que os planetesimais interagem gravitacionalmente apenas com
embrides proto-planetdrios, planetas gigantes e a estrela, mas nao um com o outro. Eles t€ém papel
importante na friccdo dinamica, para circularizar as orbitas dos embrides. As massas dos embrides
segue o perfil de densidade e é proporcional a M ~ r32~#)/2A3%2 (Kokubo and Ida, 2000; Raymond
et al., 2005, 2009 onde A € o nimero de raios mutuos de Hill que separam as drbitas adjacentes.
Em geral, o disco inicial € composto por cerca de 80 embrides planetarios e 1000 planetesimais. A
figura mostra exemplos de condi¢des iniciais do disco usadas das simulagdes de [zidoro et al.
(2015b). A massa de cada embrido individual dada a uma distancia radial inicial pode variar entre
diferentes perfis de discos até um fator de ~ 10. Os discos mais ingremes (com valores mais elevados
de x) t€ém embrides planetdrios mais massivos nas partes internas do disco, embora nunca excedam
0,3Mg, e menos massivos nas partes externas.

As simulacdes usadas de [zidoro et al.| (2015b) também incluiram Japiter e Saturno completamente
formados em Orbitas consistentes com a versdao mais recente do modelo Nice (Levison et al., [2011)).
Seus semieixos maiores iniciais foram de 5,4au e 7,3au (2/3 em uma ressonincia de movimento
médio), respectivamente. Suas excentricidades (e inclina¢cdes em graus) foram inicialmente da ordem
de ~ 1072, Eles realizaram 15 simula¢des com condicdes iniciais ligeiramente diferentes geradas
aleatoriamente para embrides planetarios e planetesimais, para cada perfil de densidade superficial.
As colisdes entre os corpos sao sempre tratadas como inelésticas que conservam o momento linear.
As simulagdes foram integradas até 700\ a usando o integrador hibrido do pacote Symba (Duncan
et al.,|1998) com um passo de integracdo de 6 dias. Se um corpo na simulagdo atinge uma distancia

heliocéntrica igual a 120au, entdo ele € removido do sistema, considerado ejecdo.

Figura 23 — Instantes da evolug¢do dinamica de uma simulac@o onde = = —5,5. Jupiter e Saturno sao
inicialmente como no modelo de Nice II. O tamanho de cada corpo corresponde ao seu
tamanho fisico relativo e é dimensionado como M/, onde M é a massa do corpo. A

escala de cores fornece a amplitude de massa a que pertence cada corpo.

18 Veja apéndice [B|para uma melhor compreensio de como derivamos a equacio E] da distribuicdo de massa dos embrides
seguindo um modelo de perfil de densidade.
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3.11 ANALISE DOS RESULTADOS

Aqui apresentamos a andlise dos resultados das colisdes entre os embrides para os casos de
distribui¢éo de densidade com o pardmetro = = 2,5; 3,5; 4,5 e 5,5 (fig. [Figura 22).

3.11.1 Coleta de dados

A filtragem dos dados € feita de maneira em que coletamos os dados de saida das colisdes das
simulagdes numéricas e fazemos a conversao para as unidades da nossa andlise, pois no algoritmo
do integrador Symba (Duncan et al., [1998)) é feita uma normalizagdo para as simulag¢des. Dai, é feita
a coleta dos parametros que serdo analisados: velocidade relativa de colisdo, parametro de impacto,

massa do alvo e do impacto e distancia radial ao corpo central que no nosso caso € o Sol.

3.11.2 Comparacao entre os Perfis

De todas as colisdes que ocorreram num intervalo de tempo de 500 milhdes de anos, determinamos
restri¢des paramétricas, de acordo com a tabela[I2]que separam as colisdes que melhor se encaixam

nos cendrios de formacgao da Lua.
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Analisando primeiramente a figura[24alpara o parametro = = 2.5 vemos que as velocidades relativas
de colisdes sdo relativamente baixa < 10km/s o que favorece o modelo proposto por Canup (2012).
Se analisarmos as velocidades relativas de colisdo no ambito do modelo de Cuk and Stewart (2012),
vemos que poucas delas se enquadram nesse modelo. Outro fato importante a se notar € que ndo existe
nenhum colisdo abaixo de 4km/s; como consequéncia o modelo proposto por Canup and Asphaug
(2001) nao € favordvel a origem da Lua para o parametro x = 2,5. Para esse parametro o modelo
mais favorecido quando se leva em conta apenas a velocidade de impacto vj,,;, € 0 modelo proposto
por |Canup, (2012)). Analisando agora a massa total inicial do impacto, vemos que poucas colisdes
estdo proximas da regido de ~ 1,0/ g, soma de massa esta que € necessaria para a validade dos trés
modelos. O parametro de impacto na maioria dos casos € relativamente alto o que favorece os modelos
propostos por |Canup and Asphaug| (2001) e |Canup|(2012), mas existem também uma minoria que é
relativamente baixa favorecendo os modelos de |Cuk and Stewart (2012) e Canup (2012). Se formos
considerar possiveis candidatos a origem da Lua, vemos que as duas colisdes onde M; + My > 1,0
favorecem o modelo de|Cuk and Stewart (2012) se considerarmos apenas as velocidades de impacto
que nesse caso sdo > 10km/s e menores que < 30km/s. A soma da massa total inicial M; + M,
de colisao também € ~ 1,0. Porém, quando analisamos o pardmetro de impacto b vemos que essas
colisdes tém um parametro de impacto relativamente alto, o que desfavorece o modelo proposto de
Cuk and Stewart| (2012). A colisdo que mais se aproxima para este modelo é aquela onde a soma
da massa total inicial M; + M, ~ 1,1Mg, sua velocidade relativa de colisao v;,,,, ~ 15km/s e seu
parametro de impacto b ~ 0,55 na figura[24a| Pela figura[24a) podemos notar que a maioria das colisdes
estdo abaixo de 10km/s e acima de 4km/s o que favorece ainda mais o modelo de Canup|(2012). Se
considerarmos um possivel candidato para o cendrio proposto por Canup| (2012) que originou a Lua,
vemos que a colisdo mais provavel é aquela em que M; + My ~ 0,9Mg e o parametro de impacto
b ~ 0,7. A andlise ainda ndo estd completa uma vez que temos que saber qual foi a massa do projétil
(Theia) na colisdo e se a colisdo estd proxima de lua. Para isso vamos analisar a figura[24b]

Analisando a figura [24b] vemos que temos corpos impactores com massas de 0,1 Mg até 0,451/
o que favorece os modelos de Canup (2012) e Canup and Asphaug/(2001). Nao temos quase nenhuma
colisdo onde o projétil teria uma massa menor do que a massa de Marte, como proposto por Cuk and
Stewart| (2012), levando ao desfavorecimento do seu modelo nesse caso. A maioria dos impactores
sdo corpos embriondrios com massas comparaveis, o que favorece mais uma vez o modelo de Canup
(2012). O nosso possivel candidato para a origem da Lua analisado anteriormente na figura 24altem
uma distancia radial ~ lua. Logo, se enquadra no modelo de formacao da Lua proposto por Canup
(2012).

Analisando agora primeiramente a figura[25a] para o parametro = 3,5 vemos que as velocidades
relativas de colisdes de novo sdo relativamente baixas < 10km/s o que favorece o modelo proposto
por Canup| (2012)). Se analisarmos as velocidades relativas de colisdo no 4mbito do modelo de|Cuk
and Stewart (2012), vemos que poucas delas se enquadram nesse modelo (apenas uma em particular).
Outro fato importante a se notar é que ndo existe nenhum colisdo abaixo de 4km /s; como consequéncia
o modelo proposto por|Canup and Asphaug| (2001) nao € favordvel a origem da Lua para o pardmetro

x = 3,5. Para esse parametro o modelo mais favorecido quando se leva em conta apenas a velocidade
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de impacto v;,,, € 0 modelo proposto por Canup (2012)). Analisando agora a massa total inicial do
impacto, vemos que temos mais colisdes proximas da regido de ~ 1,0Mg do que o perfil z = 2,5. O
parametro de impacto novamente na maioria dos casos € relativamente alto o que favorece os modelos
propostos por Canup and Asphaug| (2001)) e Canup) (2012), porém existem também uma minoria que é
relativamente baixa favorecendo os modelos de (Cuk and Stewart (2012) e Canup (2012). Se formos
considerar possiveis candidatos a origem da Lua, vemos que a tnica colisdo de velocidade de impacto
Vimp ~ 30km/s onde favorece o modelo de Cuk and Stewart (2012). Todavia, quando analisamos
o pardmetro de impacto b vemos que essa colisdo tém um parametro de impacto relativamente alto
b ~ 0,8, o que desfavorece o modelo proposto de|Cuk and Stewart (2012). Pela ﬁgurapodemos
notar que a maioria das colisdes estdo abaixo de 10km /s e acima de 4km/s o que favorece ainda mais o
modelo de Canup|(2012). Se considerarmos um possivel candidato para o cendrio proposto por Canup
(2012) que originou a Lua, vemos que a colisdo mais provavel é aquela em que M; + My ~ 0,9Mg e
o parametro de impacto b ~ (0,7. Vamos agora analisar a massa do impactor e a distancia radial da
colisdo.

Analisando a figura[25b| vemos novamente que temos corpos impactores com massas de 0,1 Mg até
0,45M @ o que favorece ambos os modelos de Canup|(2012) e Canup and Asphaug (2001). Novamente
ndo temos massas menores do que a massa da Marte para o projétil como proposto por Cuk and Stewart
(2012), levando ao desfavorecimento desse modelo. Na maioria das colisdes os corpos impactores sdo
de massas comparéveis, o que mais uma vez favorece o modelo de|Canup (2012). O nosso possivel caso
analisado na figura[25a)é desfavorecido nessa andlise, pois sua distincia radial  ~ 1,5ua (préximo a
Orbita de Marte). No parametro x = 3,5 temos a tendéncia de mais corpos colidindo para distancias
radiais » > lua do que quando x = 2,5.

Analisando agora a figura 26a] para o pardmetro z = 4,5 vemos que novamente a maioria das
velocidades relativas de colisdes estdo no intervalo 4 — 10km/s o que favorece o modelo proposto
por Canup| (2012). Nesse caso ndo temos nenhuma colisio favorecendo o modelo de Cuk and Stewart
(2012) no que se diz respeito a velocidade de impacto. Também novamente ndo temos nenhuma
velocidade relativa de colisdo abaixo de 4km/s para favorecer o modelo de (Canup and Asphaug
(2001). Novamente o modelo mais favorecido quando se leva em conta apenas a velocidade de impacto
Vimp € 0 modelo proposto por (Canup (2012). Analisando agora a massa total inicial do impacto,
vemos que temos poucas colisdes proximas da regido de ~ 1,0Mg do que o perfil x = 3,5. O
pardmetro de impacto novamente na maioria dos casos € relativamente alto o que favorece os modelos
propostos por (Canup and Asphaug (2001) e |Canup|(2012), todavia existem também uma minoria que €
relativamente baixa favorecendo os modelos de |Cuk and Stewart (2012) e Canup (2012). Se formos
considerar possiveis candidatos a origem da Lua, vemos que a tnica colisdo de velocidade de impacto
Vimp ~ 10km/s e My + My ~ 0,9 onde favorece o modelo de Cuk and Stewart (2012). Todavia,
quando analisamos o parametro de impacto b vemos que essa colis@o t€ém um parametro de impacto
relativamente alto b ~ 0,95, o que desfavorece o modelo proposto de Cuk and Stewart (2012).

A andlise da distancia radial r da figura para o caso do parametro x = 4,5 nos mostra que
temos poucos corpos com orbitas préximas a lua, o que desfavorece os trés modelos de formacao da

Lua para esse parametro em particular.
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A anilise da figura[27a]é semelhante as andlises anteriores. Para esse caso temos mais corpos com
velocidades de impacto favorecendo o modelo de|Cuk and Stewart (2012) do que nos outros dois casos.
Novamente, a maioria das colisdes sdo de velocidade baixa < 10km/s o que favorece o modelo de
Canup| (2012)). Ndo temos novamente colisdes abaixo de 4km /s desfavorecendo o modelo de Canup
and Asphaug (2001).

A andlise da figura[27b/nos mostra que esse cendrio ¢ muito improvavel ja que todas as colisdes
ocorrem em uma distancia radial < lua.

Comparando os perfis temos que o resultado principal da nossa analise das simulagdes realizadas
por [zidoro et al.[(2015b) buscando provéveis cendrios de formagao da Lua € o de que o modelo mais
provavel nessas simulagdes seria o de |Canup| (2012). O modelo de Canup|(2012) nos diz que para
que se tenha um cendrio eficiente de formagdo da Lua, ele deve ter uma baixa velocidade relativa de
colisdo ~ 10km/s com um angulo de colisdo intermedidrio.

Um outro modelo para explicar a formacdo de Marte se baseia no mesmo modelo anterior de
um perfil de densidade, porém usando uma deplecdo (Izidoro et al., 2014). Como mostrado por
Kokubo and Idal (1998, [2000), durante a formacao de planetas terrestres, o regime “Runaway” e de
crescimento oligarquico (Raymond et al., 2004} de planetesimais e embrides planetarios resultam em
uma distribui¢do bi-modal de massa no disco proto-planetario. [zidoro et al.| (2014) consideraram em

seu modelo um disco proto-planetdrio bi-modal de embrides e planetesimais distribuidos entre 0,5ua e

4,0ua (fig. [Figura 28).
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Figura 24 — (a) Velocidade de impacto v;,,, em fun¢do da massa total M; + M, da colisdo. Cada ponto
representa uma colis@o para o caso de um perfil de densidade com z = 2,5. A massa
M, representa o alvo e a M, o impactor. Cada ponto tem uma propor¢do de tamanho
relativa a massa total do corpo formado apds a colisdo. A escala de cores representa o
parametro de impacto b. As linhas horizontais coloridas representam os limites superiores
da velocidade de impacto vy, dos trés modelos de formagdo da Lua da tabela[12} e a cor
da linha refere-se ao limite superior do parametro de impacto desses trés modelos (tab.
@. (b) Distancia radial  ao Sol em fun¢do da massa da massa total M; + M, da colisdo.
Os pontos representam as mesmas colisdes da figura (a). A distincia radial € medida
tomando-se o raio-vetor desse corpo (centro de massa de M; e Ms). A escala de cores
representa a massa do impactor (corpo Ms).
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Figura 25 — (a) Velocidade de impacto v;,,, em fun¢do da massa total M; + M, da colisdo. Cada ponto
representa uma colis@o para o caso de um perfil de densidade com = = 3,5. A massa
M, representa o alvo e a M, o impactor. Cada ponto tem uma propor¢do de tamanho
relativa a massa total do corpo formado apds a colisdo. A escala de cores representa o
parametro de impacto b. As linhas horizontais coloridas representam os limites superiores
da velocidade de impacto vy, dos trés modelos de formagdo da Lua da tabela[12} e a cor
da linha refere-se ao limite superior do parametro de impacto desses trés modelos (tab.
@. (b) Distancia radial  ao Sol em fun¢do da massa da massa total M; + M, da colisdo.
Os pontos representam as mesmas colisdes da figura (a). A distincia radial € medida
tomando-se o raio-vetor desse corpo (centro de massa de M; e Ms). A escala de cores
representa a massa do impactor (corpo Ms).
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Figura 26 — (a) Velocidade de impacto v;,,, em fun¢do da massa total M; + M, da colisdo. Cada ponto
representa uma colis@o para o caso de um perfil de densidade com z = 4,5. A massa
M, representa o alvo e a M, o impactor. Cada ponto tem uma propor¢do de tamanho
relativa a massa total do corpo formado apds a colisdo. A escala de cores representa o
parametro de impacto b. As linhas horizontais coloridas representam os limites superiores
da velocidade de impacto vy, dos trés modelos de formagdo da Lua da tabela[12} e a cor
da linha refere-se ao limite superior do parametro de impacto desses trés modelos (tab.
@. (b) Distancia radial  ao Sol em fun¢do da massa da massa total M; + M, da colisdo.
Os pontos representam as mesmas colisdes da figura (a). A distincia radial € medida
tomando-se o raio-vetor desse corpo (centro de massa de M; e Ms). A escala de cores
representa a massa do impactor (corpo Ms).
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Figura 27 — (a) Velocidade de impacto v;,,, em fun¢do da massa total M; + M, da colisdo. Cada ponto
representa uma colis@o para o caso de um perfil de densidade com = = 5,5. A massa
M, representa o alvo e a M, o impactor. Cada ponto tem uma propor¢do de tamanho
relativa a massa total do corpo formado apds a colisdo. A escala de cores representa o
parametro de impacto b. As linhas horizontais coloridas representam os limites superiores
da velocidade de impacto vy, dos trés modelos de formagdo da Lua da tabela[12} e a cor
da linha refere-se ao limite superior do parametro de impacto desses trés modelos (tab.
@. (b) Distancia radial  ao Sol em fun¢do da massa da massa total M; + M, da colisdo.
Os pontos representam as mesmas colisdes da figura (a). A distincia radial € medida
tomando-se o raio-vetor desse corpo (centro de massa de M; e Ms). A escala de cores
representa a massa do impactor (corpo Ms).
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Figura 28 — Distribui¢ao inicial de 154 embrides (verde) e 973 planetesimais (azul) considerando uma
deple¢do em massa de 50% que se estende de 1,3ua até 2,0au. As massas de planetesimais

sdo menores que 0,003 Mg.
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A fim de certificar que a friccdo dinamica estd adequadamente incluida eles distribuem metade
da massa do disco em planetesimais e a outra metade em embrides planetarios (O’ Brien et al., 2006;
Morishima et al., [2008). Os embrides sao distribuidos seguindo um modelo de perfil de densidade
superficial proporcional a r—3/2 (Weidenschilling et al., 1997; Hayashi, |1981). Os planetesimais t€ém
massa de 0,0025Mg e somente interagem com embrides planetarios e com os planetas gigantes, todavia
ndo interagem entre si. Eles consideram a razdo inicial da massa entre o embrido e o planetesimal de
~ 8, préoximo de 1,5ua (Raymond et al., 2009). A densidade superficial de massa do disco tem um

perfil radial dado por:

5 Yr~3/2 exterior i regido de deplegio
' (1 —B)Xr=3/2, interior a regido de deplecio

(7

Nessa equacdo, 3 = 8¢g/cm? (Hayashil [1981) e o parAmetro 0 < 3 < 1 representa a escala de deplegio
local de massa. A figura[Figura 28| mostra a distribui¢do de embrides e planetesimais para 3 = 50%
. Escolhe-se a localizagdo da deple¢do em massa de acordo com o modelo apresentado por Jin et al.
(2008).

A seguir apresentamos os resultados relativos a uma dnica simulacdo numérica devida a esta

abordagem, que realizamos.

3.11.3 O caso para o parametro z = 1,5

Analisando primeiramente a figura [24a| para o pardmetro z = 1,5 vemos que as velocidades

relativas de colisdes sdo relativamente altas > 10km/s o que favorece o modelo proposto por Cuk and
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Stewart (2012). Se analisarmos as velocidades relativas de colisdo no dambito do modelo desse mesmo
modelo, vemos que a grande maioria se enquadra nesse modelo. Outro fato importante a se notar €
que novamente ndo existe nenhum colisdo abaixo de 4km/s; como consequéncia o modelo proposto
por Canup and Asphaug| (2001) ndo € favordvel a origem da Lua para o parAmetro x = 1,5. Para
esse parametro o modelo mais favorecido quando se leva em conta apenas a velocidade de impacto
Vimp € 0 modelo proposto por Cuk and Stewart (2012) diferentemente das andlises feitas nas secoes
anteriores. Analisando agora a massa total inicial do impacto, vemos a grande maioria é < 1,0Mg, 0
que desfavorece os trés modelos. O parametro de impacto na maioria dos casos € intermedidrio o que
favorece os modelos propostos por|Canup and Asphaug (2001) e |Canup| (2012). Nenhuma das colisodes
possibilita a forma¢do de um cendrio de origem da lua ja que a massa total inicial de colisdo M; + M,
é relativamente baixa.

Analisando a figura 29| vemos que a grande maioria dos corpos tem 6rbitas proximas a lua e as
massas dos impactores sdo < 0,1 M@ o que favorece o modelo de (Canup and Asphaug| (2001) onde o

impactor teria uma massa proxima a de Marte.
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Figura 29 — (a) Velocidade de impacto v;,,, em fun¢do da massa total M; + M, da colisdo. Cada ponto
representa uma colisdo para o caso de um perfil de densidade com x = —1,5. A massa
M, representa o alvo e a M, o impactor. Cada ponto tem uma propor¢do de tamanho
relativa a massa total do corpo formado apds a colisdo. A escala de cores representa o
parametro de impacto b. As linhas horizontais coloridas representam os limites superiores
da velocidade de impacto vy, dos trés modelos de formagdo da Lua da tabela[12} e a cor
da linha refere-se ao limite superior do parametro de impacto desses trés modelos (tab.
@. (b) Distancia radial  ao Sol em fun¢do da massa da massa total M; + M, da colisdo.
Os pontos representam as mesmas colisdes da figura (a). A distincia radial € medida
tomando-se o raio-vetor desse corpo (centro de massa de M; e Ms). A escala de cores
representa a massa do impactor (corpo Ms).
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3.12 COMENTARIOS E CONSIDERACOES FINAIS

Neste capitulo fizemos uma breve revisao dos modelos da origem da Lua. Vimos que o cendrio
mais aceito para a formac¢do da Lua € o da hipdtese do Grande Impacto. Essa teoria € sensivelmente
dependente das condicdes iniciais e suas simulagdes numéricas sao sofisticadas. No caso de|Canup
and Asphaug|(2001)) essas condi¢des iniciais sdo peculiares, o que levou |Belbruno and Gott| (2005) a
propor que Theia e Terra seriam coorbitais no modelo de origem da Lua. Todavia, |Amarante| (2012),
identificou varios problemas com essa hip6tese. Mais recentemente, foram propostos outros dois
modelos (Cuk and Stewart, [2012; Canup, 2012) cujas condicdes iniciais para se criar um cendrio
de origem da Lua ndo seria o coorbital. Neste trabalho fizemos alguns estudos visando verificar a
viabilidade de se obter as condi¢des iniciais requeridas nestes modelos. Com o intuito de se tentar
reproduzir também as caracteristicas do Sistema Solar interior, como as formagdes de Marte e do
cinturdo de asteroides, nds nos recorremos a modelos de formacdo planetaria que levam em conta uma
distribui¢do embriondria seguindo diferentes perfis de densidade. A coleta dos dados das condigdes de
colisao foi realizada levando em conta diferentes perfis de distribui¢do de massa do disco da nebulosa
solar. Os resultados mostraram que o modelo de Canup| (2012) é mais favordvel entre os modelos
recentes de origem da Lua. Em especial o modelo de|Cuk and Stewart|(2012) apresenta uma dificuldade

significativa devido a necessidade de uma alta velocidade de impacto.
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4 ESTABILIDADE DE COORBITAIS DOS PEQUENOS SATELITES DO SISTEMA
PLUTAO-CARONTE

4.1 INTRODUCAO

Plutﬁ ¢ um planeta ando e agora é conhecido como um dos vérios objetos remanescentes da
formacao do Sistema Solar que estdo no chamado cinturdo de Kuiper. Com seus 5 satélites conhecidos
(Caronte, Estige, Nix, Cérbero e Hidra), Plutdo se enquadra dentro dos intimeros bindrios ou sistemas
multiplos (KBO’s) peculiares que foram descobertos nas ultimas décadas. Mais de 20% dos KBO’s
sao sistemas multiplos (Noll et al., 2008), o que indica que ndo € tdo incomum que um objeto que
reside nessa regido do Sistema Solar tenha multiplos satélites ou seja um sistema bindrio.

A maior lua de Plutdo, Caronte, foi descoberta em 1978 por (Christy & Harrington, 1978), fazendo
com que Plutdo ficasse sendo reconhecido como um planeta bindrio até 20057 Em 2005, as duas
maiores luas entre os pequenos satélites de Plutdo: Nix e Hidreﬂ foram descobertas por (Weaver et al.,
2005). Nix e Hidra ndo s6 fez com que o sistema de Plutdo se tornasse parte de um sistema quadruplo,
mas também apresentaram novas questdes acerca da formagao do sistema bindrio Plutao-Caronte.
Outras observacdes pelo Hubble foram feitas de fevereiro a marco de 2006. A quarta lua, Cérbero, foi
anunciada em julho de 2011, e Estige, a quinta lua, em 11 de Julho de 2012. Todos esses pequenos
satélites estdo em Orbitas circulares e planares com relacdo ao plano formado por Plutdo-Caronte, o
que sugere que estas luas foram formadas a partir do material remanescente ejetado ao redor de Plutao

via hipétese do Grande Impacto. Mesmo cenario de formagdo da Lua como discutido anteriormente.

4.1.1 Formacao

A teoria mais aceita da formag¢do do par binério Plutdo-Caronte € a hipétese do Grande Impacto
(McKinnon 1989; Canup 2005; Stern et al., 2006), mas detalhes de como os pequenos satélites se
formaram ainda sdo discutidos. Essa hipétese € valida por que o momento angular do sistema bindrio
Plutdao-Caronte € bastante elevado, o que sugere que Caronte possa ter se formado a partir de uma
colisdo (Stern et al., 2006). Nos tltimos anos, a origem das pequenas luas Estige, Cérberos, Nix e Hidra
tém sido debatida na literatura. Stern et al. (2006), Ward e Canup (2006) e Canup (2011) defenderam
um cendrio em que a origem de Caronte, Nix e Hidra acontece em um mesmo evento, ou seja, como
resultado de um Grande Impacto de um corpo primitivo com Plutdo. A colisdo deixou Caronte, que
foi parte remanescente do projétil, em uma 6rbita com um semieixo maior préximo a alguns raios de
Plutdao (Canup 2005), e gerou um disco de detritos logo apds a orbita de Caronte (Canup 2011). Os
quatro satélites pequenos do sistema bindrio Pluto-Caronte foram descobertos por (Weaver et al., 2006;
Showalter et al. 2011; 2012). Estas pequenas luas estdo localizadas além da 6rbita de Caronte. Embora
sejam pequenas quando comparadas a Caronte, suas perturbacdes gravitacionais podem diminuir a

estabilidade da regido externa (além da 6rbita de Caronte) Pires Dos Santos et al.|(2011). Até antes

! Sua descoberta aconteceu no ano de 1930 pelo astrdnomo norte-americano Clyde Tombaugh, e o seu nome foi escolhido

por uma garota de 11 anos em referéncia ao deus romano do submundo.
Hoje ele se enquadra na categoria de planeta ando.
Os nomes foram escolhidos em parte para que suas letras iniciais fossem as mesmas da sonda New Horizons.
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da descoberta das outras duas luas Estige e Cérberos, a teoria de formacdo via Grande Impacto era
a teoria mais aceita para a formagdo das pequenas luas desse sistema. Mas, o fato de Nix e Hidra
serem as luas mais massivas entre as pequenas luas desse sistema com massas comparaveis; Estige e
Cérberos as luas com as menores massas; e esses pequenos satélites estarem nas posi¢des atuais de
suas Orbitas, fizeram com que o problema da formagado do sistema Plutdo-Caronte ainda ndo esteja

completo (Showalter and Hamilton, 2015).

4.1.2 Possibilidade de Aneis

Binzel (2006) and Stern et al. (2006) sugeriram a possibilidade de aneis ou arcos no sistema binario
Plutdo-Caronte de mesma ordem de magnitude de aneis ténues ao redor de Jupiter (Showalter et al.,
1987; Throop et al., 2004). Como o par bindrio Plutao-Caronte estd distante do Sol, eles acreditavam
que a possibilidade de existéncia de anéis formados por restos remanescentes das pequenas luas era alta.
Como seré discutido adiante, o sistema bindrio Plutdao-Caronte tem regides estdveis e at€ mesmo uma
bastante peculiar chamada de “sailboat” (Giuliatti Winter et al.,[2014)), onde pode haver a possibilidade
da existéncia de aneis ou arcos. Entretanto, depois da aproximacao realizada pela sonda New Horizons

em julho de 2015 ndo foram encontrados aneis ou arcos nesse sistema, pelo menos até entao.

4.1.3 Caracteristicas Fisicas e Dinamicas

Plutdo tem uma superficie variada em cores e albedo (Brown, 2008). Os maiores KBO’s, incluindo
Plutdo, tém gelo de metano em suas superficies, além de N,, CO, etano e gelo de 4gua (McKinnon et
al., 2008). A densidade do sistema bindrio Plutdo-Caronte (2,01g/cm?, Tholen et al., 2008) implica
que os impactores que formaram este sistema foram inicialmente acretados (McKinnon et al., 2008).
Tomando o argumento para que Plutio seja um corpo diferenciado, Hussmann et al. (2006) sugeriram
a presenca de um oceano sub-superficial abaixo do gelo de baixa densidade de Plutdo (fato confirmado
pela New Horizons).

A maior lua de Plutdo, Caronte, foi descoberta em 1978 por (Christy & Harrington, 1978), e desde
entdo tem sido realizado varios estudos (Tholen et al., 1987, 2008; Foust et al., 1997; Tholen and Buie,
1997; Olkin et al. 2003, Buie et al., 2006; Lee e Peale, 2006; Sicardy et al., 2011; Beauvalet et al.,
2013) para estabelecer sua Orbita e massa em relacdo a Plutdo. A 6rbita de Caronte em torno de Plutdo é
quase circular. Buie et al. (2012) relataram que o limite superior para a excentricidade de Caronte € de
7.5 x 107°. As estimativas iniciais da relacdo de massa de Plutdo-Caronte variaram substancialmente,
de 0,0837 4+ 0,0147 (Null et al., 1993) para 0,1566 + 0,0035 (Young et al., 1994). Duas estimativas
posteriores de Buie et al. (2006) e Tholen et al. (2008) tém valores muito consistentes: 0.1165 £ 0.0055
e 0.1166 + 0.0069, respectivamente. A andlise mais recente (Beauvalet et al., 2013) enumera dois
conjuntos para a razdo de massa de Plutdo-Caronte. Seu conjunto de dados mais completo tem o valor
de 0.1126 + 0.0001, enquanto aquele que exclui os dados de Buie et al. (Dados de 2012) tem o valor de
0,1176 + 0,0022. Os dados de Buie et al. (dados de 2012) diminuiram significativamente a estimativa
de massa para Caronte (seu pardmetro gravtacional GM de 102,83 + 1,87km3s~2 para GMCharon =
98,33 + 0,11km3s~2) e os dados adicionais também reduziram significativamente a incerteza sobre a

massa de Caronte.
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Weaver et al. (2006) foram os primeiros a tentar determinar parametros orbitais para Nix e Hidra
(originalmente S/2005 (134340) 2 e S/2005 (134340) 1) com base em alguns poucos dados de suas
descobertas. Embora o conjunto de dados se revelasse esparso para permitir uma melhor determinacao
definitiva das Orbitas, eles concluiram que os dois satélites pareciam estar se movendo em Orbitas
circulares no mesmo plano orbital que Caronte. Os periodos orbitais foram estimados em ~ 25 dias
para Nix e ~ 38 dias para Hidra. Buie et al. (2006) utilizando o problema de dois corpos confirmaram
que as orbitas dos trés satélites sao quase coplanares e descobriram que a 6rbita da Hidra tem uma
excentricidade de 0,0052 + 0,0011.

Lee e Peale (2006) apresentaram um estudo tedrico das orbitas de Nix e Hidra. Eles primeiramente
discutiram uma teoria analitica para vdrias consideracdes das massas dos satélites. O intervalo de
massas foi calculado com base no pressuposto de que o albedo geométrico € semelhante ao de Caronte
(alto albedo e baixa massa) ou a de uma cometa (baixo albedo e alta massa). Para o caso em que as
massas de Nix e Hidra eram baixas, Lee e Peale (2006) previram que a Hidra tem uma excentricidade
significativa e que a precessao do pericentro de sua orbita tem um periodo de ~ 5300 dias. No limite
superior das massas derivadas, Lee e Peale (2006) descobriram que Nix e Hidra poderiam estar na
ressonancia de movimento médio 3 : 2 com o periodo de precessao do seu pericentro de ~ 500 dias.

Tholen et al. (2008) foram os primeiros a tentar um melhor ajuste das érbitas dos quatro pequenos
satélites desse sistema e obtiveram estimativas de G M para Nix e Hidra de 0,039 + 0,034km3s 2 e
0,021 + 0,042km>s~2, respectivamente. Suas andlises também descartaram o limite superior de massa
de Nix e Hidra que Lee e Peale (2006) encontraram como condicao necessdria para ter uma ressonancia
de movimento médio de 3 : 2. Beauvalet et al. (2013) realizaram o ajuste até entdo mais recente para a
astrometria dos satélites no sistema Plutdo. Seus resultados colocaram mais restri¢des sobre as massas
de Nix e Hidra (0,014 + 0,011km3s72 e 0,069 + 0,014km3s~2, embora o conjunto de dados que eles
usaram ainda fosse escasso e potencialmente sensivel aos efeitos sistematicos dos dados.

Os ultimos satélites incorporados a familia do sistema binario Plutdo-Caronte sdo os satélites
Cérberos (S/2011 (134340) 1) (Showalter et al., 2011) e Estige (S/2012 (134340) 1) (Showalter et al.,
2012). Nao se sabe muito sobre esses satélites, exceto que orbitam Plutdo em 6rbitas quase circulares
com ~ 42000km (Showalter et al., 2012) e Cérberos 57900km (Buie et al., 2013). Os respectivos
periodos de Estige e Cérberos sdo 20,1 dias e 32,2 dias, respectivamente. Juntamente com Nix e Hidra,
Estige e Cérberos completam a sequéncia continua de 6rbitas quase ressonantes (1 : 3:4 : 5 : 6) em

relacdo ao periodo orbital de Plutdo-Caronte.

4.1.4 New Horizons

Até o ano de 2006, a Unido Astrondmica Internacional considerava Plutdo como o nono planeta do
sistema solar e, apesar de se encontrar muito proximo dos chamados gigantes gasosos (Jupiter, Saturno,
Urano e Netuno), era o menor dos planetas do nosso sistema. No entanto, apds a descoberta do planeta
ando Eris e a perspectiva (hoje tida como falsa) de que esse era maior que Plutdo, comegou-se a
questionar se Plutdo poderia ser realmente classificado como planeta.

Assim, apds uma convencao realizada no referido ano, foram estabelecidos e reavaliados os critérios

necessarios para definir o que € planeta ou ndao, de modo que Plutdao ndo atendeu a um deles, a saber:
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possuir uma 6rbita que nado € influenciada diretamente por outros planetas. Assim, ele foi “rebaixado”
a classifica¢do de planeta ando.

Plutdo possui um ano de 248 anos terrestres. A sua velocidade de rotagdo também € mais lenta,
com dias 6,5 vezes maiores do que os da Terra, embora o planeta ando seja bem menor. Todavia, como
se sabia muito pouco sobre o corpo celeste em questdo (em razio de sua grande distancia em relacdo a
Terra), a NASA (Agéncia Espacial Norte-Americana) enviou a sonda New Horizons, que conseguiu
uma boa aproximag¢do no més de julho de 2015 e, assim, pode fazer imagens mais nitidas e coletar
informagdes mais precisas a respeito ndo sé de Plutdo, mas de todo o sistema. Além disso, foram feitas
imagens e videos envolvendo a superficie e a atmosfera local.

A primeira entre as descobertas sobre Plutdo pela sonda New Horizons foi realizada muito antes
de se chegar proximo ao planeta ando: a existéncia de um ndmero maior de luas do que se pensava.
Quando a sonda deixou a Terra, em 2005, imaginava-se a existéncia de trés: Caronte (a maior delas),
Nix e Hidra. No entanto, a medida em que a sonda foi se aproximando, dois outros satélites foram
visualizados: Estige (em 2011) e Cérbero (em 2012).

Outra importante informacao sobre as caracteristicas de Plutdo foi a atualizacio de seu tamanho,
que ¢ um pouco maior do que se calculava, o que se deve as distor¢des ocasionadas na obtengao de
imagens a uma maior distancia. Assim, o seu diametro exato € de 2370km, colocando-o como o maior
em tamanho entre os planetas andes, com 30km a mais em relagio a Eris, que é o segundo maior.

Com as imagens obtidas pela New Horizons, também se verificou que Plutdo possui um relevo
bastante acidentado, marcado pela presenca de um grande ndimero de cadeias montanhosas. Ao
contrario do que se imaginava, ha poucas formagdes em crateras em sua superficie, o que indica uma
idade geologicamente jovem. A superficie provavelmente foi muito modelada por erupgdes vulcanicas
e outros eventos naturais ao longo dos tltimos 100 milhdes de anos.

Plutdo possui uma atmosfera composta por metano, monéxido de carbono, nitrogénio e outros
materiais, além de ter uma grande quantidade de gelo em sua superficie. Nas baixas temperaturas
locais (cerca de —248°), esse gelo apresenta 0 mesmo comportamento natural de uma rocha terrestre,
sendo a base estruturante das montanhas acima descritas.

Outra descoberta foi a atividade tectonica sob a superficie congelada do planeta, sendo possivel
que haja um oceano feito de gelo e de dgua sob a superficie de Plutdo. Segundo as pesquisas e 0s
estudos feitos a partir das imagens obtidas em 2015 pela sonda New Horizons, esse oceano pode ter
ajudado a modelar e mudar a estrutura do pequeno planeta, criando tensao na sua crosta e algumas
rachaduras na superficie. Além disso, a imensa massa de dgua congelada pode ter sido responsavel
pela reorientacdo do planeta e que poderad ter essa fun¢do mais uma vez no futuro.

Todas essas informacdes foram extraidas do report Stern et al. (2015) da New Horizons, quando a

mesma fez a aproximacdo com Plutdo no més de Julho de 2015.

4.1.5 Estabilidade

A questdo da estabilidade e do ndmero de satélites no sistema bindrio Plutdo-Caronte foi discutida
muito antes da descoberta dos satélites Nix e Hidra (Stern et al., 1994). Stern et al. (1994) mostraram

que hd uma regido do espago em torno de Caronte (a chamada “instability stip””) que provavelmente nao
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poderia conter outros satélites porque suas Orbitas seriam instdveis. No entanto, as regides interiores e
exteriores a essa faixa de instabilidade de Caronte ndo foram excluidas pela existéncia de pequenos
satélites (massas de até 10~* de Plutdo-Caronte). Além disso, Stern et al. (1994) descobriram que, com
o dobro da distancia de separacdo de Plutdo-Caronte, € possivel considerar a existéncia de satélites
ainda mais massivos (massas de até 10~2 de Plutdo-Caronte). A descoberta de Nix e Hidra no mesmo
plano orbital que Caronte e na proximidade das ressonincias de movimento médio 4 : 1 e 6 : 1
(Showalter and Hamilton, 2015) com o periodo orbital de Plutao-Caronte levou a alguns estudos
interessantes sobre a estabilidade de suas Orbitas. Siili e Zsigmond (2009) usaram o problema eliptico
restrito de tr€s corpos para estudar a estrutura dindmica do espaco de fase em torno de Nix e Hidra. Eles
descobriram que Nix poderia estar em ressonancia 4 : 1 para uma certa combinacio de argumentos de
pericentros e longitudes de nodo ascendente, mas que ndo ha combinag¢des que possam colocar Hidra
em ressonancia 6 : 1.

Giuliatti Winter et. al encontraram varias regides estdveis de particulas de teste em 6rbita em
torno de Plutdo associado a familias de 6rbitas periddicas obtidas no problema circular restrito de trés
corpos. Eles mostraram que uma possivel excentricidade do binério Plutdo-Caronte reduz, mas nao
destr6i nenhuma dessas regides estaveis. (Giuliatti Winter et al.| (2013)) estende esses esses resultados
analisando os casos com a inclinagdo orbital igual a zero e considerando o argumento do pericentro
igual a 90°, 180° e 270°. Eles exploram a influéncia da inclinag@o das particulas nessas regides estdveis.
Neste caso, a inclinacdo inicial varia de 10° a 170°. Eles mostram que regides estaveis estdo presentes
em todos os casos inclinados, exceto quando a inclinacao inicial das particulas € igual a 110°.

Gruliatti Winter et al. (2014)) encontraram vdrias regides estaveis para particulas localizadas entre
as oOrbitas de Plutdo e Caronte. Eles analisam uma regifo estavel peculiar variando o semieixo maior
e excentricidade inicial das particulas (a = (0.5d,0.7d) e e = (0.2,0.9), onde d é a distancia Plutdo-
Caronte). Esta regido peculiar (chamada de regido “sailboat”) estd associada a uma familia de 6rbitas
periddicas derivadas do Problema Circular Restrito de Trés Corpos (Plutdao-Caronte-particula). Eles
estudam a origem desta regido estdvel analisando a evolug@o dessa familia de 6rbitas periddicas. Eles
mostram que essa familia de 6rbitas periddicas ndo estd em ressonancia com Caronte e o periodo
da 6rbita periddica varia ao longo da familia, diminuindo com o aumento da constante Jacobi. Eles
exploram a regido da “sailboat” também para diferentes valores de inclinag¢do e argumento do pericentro
e concluem que a regido do ““sailboat” estd presente para inclina¢des no intervalo de 0° até 90° e para
dois intervalos de argumento do pericentro: de —10° até 10° e de 160° até 200°.

Pires Dos Santos et al.| (2011) levando em conta o novo par de satélites do sistema bindrio
Plutao-Caronte Nix e Hidra (dnicos satélites, além de Caronte, descobertos naquela época), que estao
localizados além da orbita de Caronte, analisaram se os mesmos poderiam diminuir a estabilidade
da regido externa (além da orbita de Caronte) devida as suas perturbacdes gravitacionais. Eles
analisaram a estrutura dindmica desta regido externa simulando numericamente particulas sob os
efeitos gravitacionais de Plutdo, Caronte, Nix e Hidra. Eles encontraram que as particulas podem
sobreviver mesmo apés 10° periodos orbitais do bindrio em algumas regides, como coorbitais a Nix e
Hidra e entre suas 6rbitas. Os efeitos de Nix e Hidra diminuiam a regido externa estavel. Deste modo

eles concluiram que os potenciais satélites teriam que residir como coorbitais a Nix e Hidra ou entre
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suas Orbitas.

A descoberta de Estige e Cérberos em ressonancia proximade 3 : 1 € 5 : 1 aumentou ainda mais
a complexidade da arquitetura dinAmica do sistema bindrio Plutdo-Caronte e também proporcionou
mais restricdes para as massas dos corpos no sistema. Por exemplo, Youdin et al. (2012) usaram
a orbita dos satélites recém-descobertos para explorar a estabilidade a longo prazo do sistema em
integracdes numéricas considerando os quatro corpos massivos Plutao, Caronte, Nix e Hidra; mais
os recém-descobertos Estige e Cérberos. Esta andlise limitou as massas de Nix e Hidra a um limite
superior de 5 x 10*kg (GM = 0,0033km>s2)e 9x 10°kg (GM = 0,0060km>s~2), respectivamente.
Além disso, Youdin et al. (2012) também previu que a 6rbita de Cérberos seja exatamente externa
a ressonancia 5 : 1. Mais recentemente, Kenyon e Bromley (2014) fizeram um estudo numérico de
como o0s pequenos satélites se acretaram e migraram em um disco de particulas de detritos em torno
do bindario Pluto-Caronte recém formado e uma das conclusdes era que poderia haver mais satélites
pequenos (com raios entre 1 e 3 km) além da 6rbita de Hidra, o que ndo foi evidenciado pelas imagens
da New Horizons.

Como podemos ver o sistema bindrio Plutdo-Caronte (fig. ¢ dinamicamente completo
com poucos locais estdveis adicionais para se obter novos satélites naturais. A maior parte dessas
regides estdveis adicionais sdo trajetérias coorbitais do problema circular restrito de 3 corpos (Pires et
al. 2011; Porter e Stern 2015). Nesse trabalho, estudamos a regido coorbital de cada lua menor através
de longas integracdes numéricas considerando os efeitos gravitacionais dos satélites Caronte, Estige,
Nix, Cérberos e Hidra. Também consideramos dois modelos diferentes para este propdsito. A tabela

[[3]resume os pardmetros usados em nossas simulagdes.

Tabela 13 — parametro gravitacional G M, semieixo maior (a), excentricidade (e) e inclinagdo (i) dos 5
satélites do sistema binario Plutdo-Caronte. Os elementos orbitais de Caronte sdo com
relacdo a Plutdo e os elementos orbitais dos outros satélites sdo com relagdo ao baricentro
do sistema binario Plutao-Caronte.

Satélite GM (km?®s™2) a(km) e (x1073) i (graus)

Caronte 105.87 19596  5.00E-5 0.00
Estige 5.60E-6 42413  1.00E-5 0.00
Nix 3.00E-3 48690 0.0 0.00
Cérberos 1.00E-3 57750 0.00 0.4
Hidra 3.00E-3 64721 5.54E-3 0.3

Fonte: Extraido de Brozovic et al.|(2015)

4.1.6 Sistemas Coorbitais

Sistemas coorbitais sdo aqueles em que pelo menos dois corpos compartilham uma mesma 6rbita
média e que em um referencial dito girante configuram tipos de drbitas especificas. Objetos coorbitais
libram em torno de um dos pontos de equilibrio lagrangianos estaveis L, ou L5, designadas orbitas
girino, ou descrevem uma 6rbita que envolve L3, L4 e L5 chamada 6rbita 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
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Figura 30 — O sistema binéario Plutdo-Caronte. Fonte: Figura extraida de Porter and Stern| (2015)).

desse tipo foi descoberto por Max Wolf librando em torno do ponto L, de Jipiter. Este objeto foi deno-
minado (588) Achilles e atualmente ja sdo conhecidos mais 2800 asterdides denominados troianos de
Japiter (IAU: Minor Planet Center, http://www.cfa.harvard.edu/iau/lists/JupiterTrojans.html). Além do
sistema Sol-Jupiter existem varios outros que apresentam objetos coorbitais. Em 1991 o asterdide 5261
FEureka foi descoberto librando ao redor de Ly de Marte (Innanen, |1991). Posteriormente mais trés fo-
ram descobertos: 1998V F3; (Tabachnick and Evans, {1999) e 1999U J; (Connors et al.,[2005) e recente-
mente 0 2007N Sy (IAU: Minor Planet Center, http://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 asteréide (3753) Cruithne, originalmente chamado de 19867°0,
que descreve uma Orbita ferradura com alta excentricidade e grande largura radial que cruza a érbita
de Vénus (Wiegert et al.,|1997). (3753) Cruithne é apenas um membro de uma classe de coorbitais
que possuem Orbitas bem excéntricas e inclinadas, e que envolve tipos particulares de movimento
coorbital. Existem ainda outros asterdides que apresentam comportamento coorbital, por exemplo
K hu fu é coorbital com a Terra e recentemente foi descoberto o asteréide 20024 A29 da mesma classe
do asterdide (3753) Cruithne, sendo este considerado o primeiro verdadeiro objeto coorbital da
Terra (Morbidelli et al., 2002). Mais recentemente ainda foi a vez do 20107' K7, o primeiro asterdide
denominado troiano da Terra librando em torno de L, (Connors et al.,[2003)). J4 o asteréide 1989V A é

coorbital com Vénus (Namouni et al., [1999).
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Saturno, € o tinico 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 (198051) e Epimeteu
(198053) (fig. [Figura 31)), além de estimar suas massas e seus elementos orbitais. Esses satélites, em
um sistema girante adequado, perfazem ambos 6rbitas de ferradura, e chegam até 15000km um do
outro, mas quando eles estdo préximos sua mutua interagdo gravitacional evita uma colisdo e troca
suas orbitas. O par Jano-Epimeteu € um famoso caso de objetos coorbitais, diversos autores estudaram
o comportamento desses objetos (Harrington and Seidelmann, 1981} ?; Yoder et al., 1983} Lissauer
et al.l [1985; Yoder et al., [1989; [Llibre and OIll&, 2001)). Outros sistemas de satélites coorbitais de
Saturno sdo Telesto e Calipso que ocupam L4 e L5 do sistema Saturno-Tétis. Eles foram descobertos
através de imagens obtidas da Terra feitas em 1980. Existem ainda os satélites Polydeuces e Helene
que sdo coorbitais a Dione. Helene foi descoberto em 1980 (Lecacheux et al.,|1980; Reitsema, [1981)), e
libra em torno do ponto L, 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 estdo em resonéncia do tipo excentricidade
2 : 1 e Mimas-Tétis em resonancia do tipo inclinagdo 4 : 2. O sistema saturniano interno possui varios

coorbitais mas nenhum associado a Mimas ou Encelado.

Figura 31 — As 6rbitas de Jano e Epimeteu estdo num referencial girante com seus movimento médio
aproximado. As orbitas de Jano e Epimeteu foram ampliadas para demonstrar as larguras
das orbitas ferraduras. Os pontos marcam as posi¢coes dos satélites em (1) 1 de Julho de
2004, (2) 21 de Maio de 2005 e (3) 9 de Setembro de 2006. As setas indicam o sentido
das orbitas dos satélites.

Fonte: Figura extraida de|Tiscareno et al.[(2009).

As tabelas 1.1 e 1.2 mostram os satélites de Saturno que possuem coorbitais € 0s seus respectivos

coorbitais.
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Tabela 14 — Satélites coorbitais de Saturno

Coorbital Satellites

Nome Massa relativeﬂ Orbita  Densidade (g Jem?) Raio (km)
Polideuces 1~5x10~1% L Dione - 3,25
Helene 448e x 10~ L, Dione 1,5 16 +4
Telesto 1,25 x 10~ L, Tétis 1,0 12+ 3
Calipso 6,32 x 1072 L Tétis 1,0 95+1,5
Janus 3,38 x 1077 ferradura 0,65 99.3x95.6x75.6
Epimetheus 9,67 x 1071 ferradura 0,63 69 x55x%x55

¢ Massa relativa a Saturno

Fonte: Extraido de |BrozoviC et al.|(2015)

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 drbitas 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 perturbagdo.
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 relagdo encontrada
foi que a forma da orbita de uma particula, em um sistema de referéncia girante adequado, esta
associada a alguma curva de velocidade zero desse sistema.

Existem algumas teorias sobre a formacgdo e origem de objetos coorbitais (Yoder, [1979), entre
elas a captura através da atuagdo do arrasto gasoso, o modelo de ruptura,e a formagdo congénita. Por
exemplo, Chanut et al.| (2008) analisaram o decaimento orbital de planetesimais devido ao arrasto
gasoso. O estudo foi proposto a fim de representar esse fendmeno quando a nebulosa, presente no
sistema solar primordial, ainda existia. Eles consideraram um corpo secundario excéntrico e fizeram
simulagdes para diversas razdes de massa, de p1; = 1077 até j5 = 1073, Nio foi considerada a atragio
gravitacional entre os planetesimais, e também que o gds ndo afetava o movimento do corpo secundério.
Como ocorre um decaimento da Orbita, esses planetesimais migram em dire¢do ao corpo secundario,
onde eles entram numa regido de ressonancia 1 : 1 (regifo coorbital), colide com o corpo secundério ou
ainda cruza a 6rbita do corpo secunddrio, continuando o decaimento, s6 que agora em relacao ao corpo
central. Os autores também mostraram que a excentricidade do corpo secundério muda a configuragao
dos pontos L, e Ls;, onde o ponto L, reaparece, mesmo se as condi¢des do arrasto ultrapassa o limite
definido por Murray|(1994). [zidoro et al.|(2010) estudaram o processo de acres¢do de massa, como um
possivel mecanismo de formacgao de satélites coorbitais com Saturno. O sistema estudado constitui-se
de Saturno (corpo central), um proto-satélite € uma nuvem de planetesimais distribuidos aleatoriamente
dentro da regido coorbital do sistema em torno de um dos pontos lagrangianos estaveis. A massa
relativa do proto-satélite foi de 1079, para os planetesimais a massa relativa foi de 1072, 10713 ou
107!, Um estudo das velocidades relativas de colisdo entre os planetesimais também foi realizado,
mostrando que ndo se pode concluir apenas por essa anélise que as colisdes foram construtivas e a

hipétese de se considerar as colisdes como inelésticas, foi de fato vélida na pratica. Os resultados
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das simulagdes mostraram a formacgdo de satélites coorbitais com massas relativas da mesma ordem
daquelas encontradas no sistema saturniano (10713-107%). A maioria deles apresentaram 6rbitas do
tipo ferradura, mas uma parte significativa estavam em Orbita girino em torno de L4 ou Ls. Logo, os
resultados indicaram que este foi um mecanismo plausivel para a formacgdo de satélites coorbitais.
Mourao et al.| (2006) estudaram a estabilidade de satélites coorbitais hipotéticos de Mimas e Enceladus.
O estudo foi feito para a configuragdo que o sistema saturniano possui atualmente, e para outras
configuracdes as quais Mimas e Enceladus possam ter ocupado devido a migracdo, consequéncia
dos efeitos de maré. Os resultados obtidos foram semelhantes para ambos os satélites. Para a atual
configuragdo objetos em Orbitas coorbitais permaneceram estdveis, no entanto, quando Mimas e
Enceladus sdo dispostos sobre um semieixo maior que correspondia a movimentos médios ressonantes
de primeira ordem 4 : 5, 5 : 6 € 6 : 7 entre Mimas e Enceladus, essas planetesimais adquiriram
comportamento caodtico. [Treffenstidt et al. (2015)) pretendeu estabelecer se o sistema Jano e Epimeteu
de Saturno poderia ter se formado a partir da ruptura de um corpo na atual érbita de Epimeteu. Eles
assumem que inicialmente quatro grandes fragmentos principais foram formados e negligenciam
fragmentos menores. Dependendo do intervalo de condi¢des iniciais, até 9% das simulagdes evoluem
para sistemas coorbitais. Corpos com velocidades iniciais proximos da velocidade de escape de Jano
produzem uma maior probabilidade de formacdo. A andlise da evolu¢cdo mostra que todos os sistemas
coorbitais sdo produzidos através de colisdes secundarias. A velocidade dessas colisdes precisa ser
suficientemente baixa para que os fragmentos possam fundir-se e ndo serem destruidos. Geralmente, as
colisdes sdao mais rapidas do que o esperado. No entanto, dada uma velocidade inicial suficientemente
baixa, espera-se que até 15% das colisdes resultem em uma fusdo mostrando que o cendrio proposto
de formagdo coorbital para o sistema Jano-Epimeteu € vidvel, a partir da ruptura.

Tendo isso em vista neste trabalho, estudamos a possibilidade de encontrar coorbitais das pequenas

luas do sistema bindrio Plutao-Caronte: Hidra, Cérberos, Nix, e Estige.

4.2 METODOLOGIA

Analisamos a estrutura dinamica do espaco de fase do sistema Plutdao-Caronte através de dois
modelos considerados: uma chamado de modelo independente (independent model = Plutao-Caronte
+ 4 pequenas luas + nuvem de particulas coorbital a uma das 4 pequenas luas conhecidas) e outro
chamado de modelo combinado (merged model =(Corpo central com a soma das massas de Plutio-
Caronte + 4 pequenas luas + nuvem de particulas coorbital a uma das 4 pequenas luas conhecidas).
No6s realizamos um conjunto de simulagdes numéricas onde consideramos os efeitos gravitacionais
da Hidra, Cérberos, Nix e Estige no sistema dinamico. O sistema dindmico considerado é formado
por Plutao-Caronte ou um tnico corpo com a soma das massas dois dois; as quatro pequenas luas e
uma nuvem de planetesimais ao redor de uma delas. N6s simulamos numericamente uma amostra
de particulas inicialmente localizadas aleatoriamente em um setor delimitado por um arco de 320°,
centrado na lua com raio orbital dentro dos limites da ferradura orbital maior prevista pela teoria
(Dermott e Murray, 1981a).
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4.2.1 O modelo independente e 0 modelo combinado

O sistema Plutdo-Caronte € um sistema bindrio. Logo, a escolha correta dos vetores de estado
iniciais para simulacdes numéricas nao € trivial. Por exemplo, se distribuirmos corpos ao redor do
par bindrio Plutao-Caronte usando elementos osculadores, os corpos sdo ejetados do sistema. A fim
de procurarmos melhores condicdes iniciais para a distribuicdo de coorbitais em nossas simulagdes,
nos consideramos a distribui¢@o das particulas usando os elementos geométricos e o efeito de um .J,
efetivo. O estudo € realizado considerando um modelo onde os corpos Plutdo-Caronte sdo combinados
em um tUnico corpo levando em conta um .J; efetivo dessa combinacdo. Com isso temos dois modelos
a se considerar, mas que usam as mesmas condi¢des iniciais. Um modelo chamado de independente
(independent model) (fig. [32a)) e o modelo chamado combinado (merged model) (fig. [32b).

O modelo independente € formado pelo par bindrio Plutdo-Caronte, as quatro pequenas luas do
sistema e uma nuvem de particulas coorbital a uma das 4 pequenas luas conhecidas. Ou seja, esse
€ 0 modelo completo do sistema bindrio Plutdo-Caronte com as condi¢des iniciais em elementos
geométricos utilizando o .J, efetivo do sistema.

O modelo combinado é formado por um corpo central equivalente a soma das massas do bindrio
Plutao-Caronte, as quatro pequenas luas do sistema e uma nuvem de particulas coorbital a uma
das 4 pequenas luas conhecidas. Essas particulas também sao distribuidas utilizando os elementos
geométricos com o efeito de um J, efetivo. A ideia desse modelo segue do modelo proposto por
Vieira Martins et al.| (1989)), onde os autores consideram que a auséncia do satélite Tritdo de Netuno é
equivalente em uma simulacdo com o mesmo satélite e o satélite Nereida considerando um .J; efetivo,
jé& que o periodo orbital de Nereida € 61,27 vezes maior que o periodo orbital de Tritdo. Isto €, enquanto
Tritdo d4 uma volta ao redor de Netuno, Nereida percorre apenas 1% de sua 6rbita, fazendo com que o
efeito gravitacional médio de Tritdo possa ser todo realizado através de um J; efetivo. Para o caso
do sistema bindario Plutdo-Caronte, o periodo orbital de Estige € 3.13 o de Caronte, ou seja, enquanto
Caronte completa uma volta ao redor de Plutdo, Estige, que é o pequeno satélite mais préximo do par
bindrio Plutdo-Caronte, completa 30% de sua 6rbita. J4 Nix completa 25% de sua 6rbita. Cérberos
20% e Hidra apenas 16%, cerca de metade do tempo de Estige. Logo, o par binério Plutdo-Caronte,
assim como no caso de Netuno-Tritdo, pode ser pensado dinamicamente como um Gnico corpo que
atua no sistema devido a um efeito de J5 (Vieira Martins et al., | 1989). O .J, nesse caso € calculado

usando a expressao:
1 MCar

N §MQ + MCar

onde Mp é a massa de Plutao e M, € a massa de Caronte (Vieira Martins et al., |1989).

J>

4.3 ELEMENTOS ORBITAIS GEOMETRICOS

Nesta secdo apresentaremos o conceito dos elementos orbitais geométricos, as transformagdes dos
vetores de estados para esses elementos e dos elementos orbitais geométricos para vetores de estados.
As equacdes de Kepler sdo validas para problema de dois corpos sem perturbacdo. Quando
abordamos um problema com uma dada perturbagdo e queremos obter os seus respectivos elementos

orbitais, ou desprezamos as perturbacdes envolvidas e obtemos assim os chamados elementos orbitais
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osculadores, ou adaptamos o elemento perturbador na equacdo de conversdo, ou ainda, de acordo
com o desenho da 6rbita em um periodo orbital esbocamos a melhor conica e assim representamos os
valores de semieixo maior, excentricidade, inclinagdo e longitudes da particula. Greenberg| (1981) no
estudo de anéis planetdrios, propds a separagdo entre os elementos keplerianos representados pelos
elementos osculadores dos geométricos, definidos pelo trajeto desenhado pela particula, no caso deste
autor, o anel. Borderies-Rappaport and Longaretti (1994) mostraram analiticamente como calcular
o movimento de uma particula ao redor de um corpo massivo usando elementos epiciclicos. Os
resultados de Borderies-Rappaport and Longaretti| (1994) foram sistematizados por Renner and Sicardy

(2000).
Sumarizando os resultados de Renner and Sicardy| (2006) e |Borderies-Rappaport and Longaretti
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(1994)), mostraremos como realizar a conversao entre coordenadas cartesianas (x,y,z,2,1,2) € elementos
orbitais geométricos (a,e,l,{2,co,m) onde a € o semieixo maior, e € a excentricidade, () € a longitude do
nodo ascendente, w ¢é a longitude do pericentro e m € a anomalia média. Para converter de elementos

geométricos para coordenadas cartesianas, calculamos as variaveis n’, k, v e x 1

o GM 1_§J2R2 45 JyR* 175 Jg R
N a3 4 a? 16 a* 32 ab
_9 LR 135 L RS 2T LR W
32 a? 64 ab 128 ab
o GM . 3L R 15 RYJ, N 35 R%Js
N as 4 a? 16 a* 32 ab
9 J2R* 45 J,J,R® 27 J,°RS Jy2 R?
. - = 2
32 a? + 64 ab + 128 af +3 a? 2
GM JyR? 75 RYJ, 175 RSJ,

2 42 (1222 S B 643

" a3 ( a? 8 at s a8 ) )
GM 15 J,R?> 175 R*J, 735 RSJ,

2 = 14+ — - — — 4
X a? ( TR 8 at 16 af )
o (1 9RR TR, 245 RO )

2 a? 8 at 16 ab

onde J,, J4 € Jg sdo os parametros fisicos do achamento do planeta, R € o raio equatorial do planeta,

M é a massa do planeta, e G a constante de gravita¢do universal. Definimos também as varidveis:

o = % (2v + k) (6)
ay = 20—k )

o = Jaia 8)

Com isto, calculamos a posicao e velocidade em coordenadas cilindricar e L e z:
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2
Z = aiv (cos(w+m)+1/2x (k+v)e cos(w+2m)
KQqV
2 (o
+3/2X (k—v)e cos(w)) (14)
KOV
que podem ser convertidas para o sistema cartesiano através da transformacao:
r = rcoslL (15)
y = rsenL (16)
z = z (17)
i = 7cosL —rLsenL (18)
y = 7senL + rLcos L (19)
z = z (20)

Para a conversao de coordenadas cartesianas para elementos orbitais, fazemos a transformacao das

coordenadas cartesianas para as cilindricas (r, L e z) e resolvemos numericamente as equagdes (9),

(10), (), (12), (13) e (T4).

4.4 SIMULACOES NUMERICAS E RESULTADOS

Nos utilizamos o paconte HNBodyﬂ (Rauch and Hamilton, 2012) para fazer as integragdes numéri-
cas de nossas simulagdes. Nas proximas se¢des nds faremos uma andlise da estabilidade de coorbitais

ao redor de cada uma das 4 pequenas luas do sistema binario Plutdo-Caronte.

4 O integrador HNBody estd disponivel em https://janus.astro.umd.edu/HNBody/.
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4.4.1 Tempo de vida

O tempo de vida das particulas coorbitais 2 uma das pequenas luas do sistema binario Plutdo-
Caronte nos informa sobre a estabilidade do modelo escolhido em nosso sistema para periodos de curta

e longa integracoes.

4.4.2 Tempo de vida para o modelo combinado

Analisando a figura[Figura 32| (a) e (b) vemos que o tempo de vida para o modelo combinado de
objetos coorbitais do tipo girino em Hidra é basicamente o0 mesmo que o tempo de vida para objetos
coorbitais do tipo girino em torno de Cérberos (pontos vermelhos). Eles t€ém excentricidades iniciais
até 0,04 e sobrevivem por um temo < 40K a. Hidra tem corpos girinos sobreviventes at€¢ 10K a com
amplitude de libragao maior do que corpos em Cérberos. A mesma andlise pode ser feita para objetos
coorbitais do tipo ferradura.

Comparando agora as figuras (c) e (d) vemos que Nix € o corpo onde a maioria dos
coorbitais sobrevivem (pontos vermelhos) e Estige € o satélite em que a maioria dos coorbitais nao

sobrevivem neste modelo.
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Figura 32 — Na figura pontos vermelhos representam coorbitais que sobrevivem para longos periodos
de tempo < 40K a, enquanto que pontos azuis coorbitais que sobrevivem para curtos
periodos de tempo < 1K a. O modelo analisado € o combinado.

(a) Tempo de vida para Hidra no modelo (b) Tempo de vida para Cérberos no mo-

combinado. delo no modelo combinado.
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4.4.3 Tempo de vida para o modelo independente

Analisando as figuras (a), (b) e (c) vemos que o tempo de vida para o modelo combinado
de objetos coorbitais do tipo girino em Hidra € menor do que o tempo de vida para objetos coorbitais do
tipo girino em torno de Cérberos (pontos vermelhos). Nix tem a maior parte das particulas sobreviventes
com excentricidades altas, contudo com menor amplitude de libracao.

Para Estige no modelo independente nenhum objeto coorbital sobrevive até 1 K a.

4.5 COMENTARIOS E CONSIDERACOES FINAIS

Os resultados das simula¢Oes numéricas deste trabalho mostraram Orbitas estaveis em torno de
todas as pequenas luas dos satélites de Plutao-Caronte.

Para o nosso modelo combinado todas as 4 luas tem trajetérias coorbitais estdveis (Girino e
Ferradura). As orbitas do tipo ferradura sdo as mais comuns e as trajetorias coorbitais a Nix do tipo

girino sdo mais estaveis. Também identificamos trajetorias coorbitais de transi¢do, de Orbitas do
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Figura 33 — Na figura pontos vermelhos representam coorbitais que sobrevivem para longos periodos
de tempo < 40K a, enquanto que pontos azuis coorbitais que sobrevivem para curtos
periodos de tempo < 1K a. O modelo considerado € o independente.

(a) Tempo de vida para Hidra no modelo (b) Tempo de vida para Cérberos no mo-
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tipo girino para 6rbitas do tipo ferradura, apenas 1% e sdo mais comuns em Estige. J4 no modelo
independente todas as quatro pequenas luas t€m trajetdrias coorbitais instdveis para corpos integrados

até 40 K a. O modelo combinado ndo € uma boa aproximacao para periodos de longa integragao.
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5 DISCUSSAO GERAL

O objetivo desse trabalho foi fazer um estudo da origem e estabilidade de satélites planetarios
considerando os casos dos satélites internos de Urano, da Lua e dos possiveis coorbitais aos pequenos

satélites de Plutdo.

UM ESTUDO DA ESTABILIDADE DOS SATELITES INTERNOS DE URANO

O sistema de satélites interno de Urano em um primeiro momento € altamente instivel. Realizamos
simula¢gdes numéricas variando pardmetros de massa e fazendo integragdes no passado e para o futuro
para esse sistema. Realizamos simulagdes numéricas onde consideramos sistemas com e sem 0S
satélites classicos. Os resultados mostram que um sistema com a massa minima G.,,,;, € mais estavel
do que um sistema G/, 1550 j4 era esperado uma vez que quanto mais as massas desses corpos nos
sistema, maior € a perturbagao gravitacional entre eles, fazendo com que suas drbitas fiquem instaveis
em um menor periodo de tempo. Nossos resultados também nos mostram que existem diferengas nas
integracdes do passado e do futuro, sendo que integracdes no passado tém colisdes mais rapidas do que
integracoes no futuro. Outra fato importante é que a auséncia dos satélites externos deixa o sistema
mais estdvel independentemente da massa. Isso vai em desacordo com trabalhos anteriormente da
literatura. Ou seja, os satélites externos influenciam gravitacionalmente o sistema dos satélites internos
de Urano. Por fim, quando mudamos a excentricidade de Perdita, o sistema parece ficar quase que
totalmente estavel (exceto para limites alto de massa G M,,,.).

Para o caso dos satélites internos de Urano quando mudamos a excentricidade de Perdita os
resultados mostram que esse sistema € estavel até 100/ a.

Porém, novas abordagens como um mapa dinamico ainda devem ser feitas para verificar tal

conclusdo. Isso € o objetivo futuro desse trabalho.

ORIGEM DA LUA

Neste estudo realizamos uma andlise visando verificar a viabilidade de se obter as condicdes
iniciais requeridas nestes modelos. Com o intuito de tentar reproduzir também as caracteristicas do
Sistema Solar interior, como as formacdes de Marte e do cinturdo de asteroides, recorremos a modelos
de formacdo planetaria que levam em conta uma distribui¢do embriondria seguindo diferentes perfis de
densidade. Os resultados mostraram que o modelo de Canup, (2012} € mais favordvel entre os modelos
recentes de origem da Lua. J4 o modelo de|Cuk and Stewart (2012) é o segundo mais favordvel para
ter a origem da Lua. O modelo de Canup and Asphaug| (2001)) ndo é favorecido em nenhuma das

simulagdes.
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ESTABILIDADE DE COORBITAIS DOS PEQUENOS SATELITES DO SISTEMA PLUTAO-
CARONTE

Para o caso dos coorbitais as pequenas Luas de Plutdo os resultados mostram que € dificil manter
satélites coorbitais ao redor dessas luas por um longo periodo. Ja supondo um modelo combinado,
onde temos um tnico corpo com a massa de Plutao+Caronte, nesse caso o sistema se torna estavel por
conta do aumento do momento angular e as trajetdrias coorbitais aparecem por um longo periodo de
tempo.

Parece que o sistema bindrio Pluto-Caronte ja € dinamicamente completo, e os resultados de nossas
simulagdes numéricas mostram apenas algumas regides coorbitais estdveis a curto prazo na orbita
de cada uma das pequenas luas, principalmente Nix. Para o modelo combinado, todas as 4 luas tem
trajetérias coorbitais estaveis (Girino e Ferradura). As drbitas do tipo ferradura sdo as mais comuns
e as trajetorias coorbitais a Nix do tipo girino s@o mais estdveis. Também identificamos trajetdrias
coorbitais de transicéo, de drbitas do tipo girino para 6rbitas do tipo ferradura, apenas 1% e sdo mais
comuns em Styx. Jd no modelo independente todas as quatro pequenas luas t€m trajetdrias coorbitais
instaveis para corpos integrados até 40 K'a. O modelo combinado ndo é uma boa aproximagdo para
periodos de longa integracdo. Acreditamos que a perturbagao de Caronte pode ter contribuido para a

auséncia de objetos coorbitais até agora ndo encontrados nesse sistema.
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APENDICE A - PRIMEIRO APENDICE

Neste apéndice desenvolvemos por meio de célculos simples 0 momento angular do sistema
Terra-Lua. Também estimamos analiticamente o momento angular final do sistema Terra-Lua devida a
quebra da ressonancia de evec¢do nas proximidades da 6rbita sincrona (Cuk and Stewart, 2012; Canup,
2012).

A.1 MOMENTO ANGULAR DO SISTEMA TERRA-LUA

A.1.1 Momento Angular

Sabemos que o momento angular € definido por:

L=Rxyp ey

onde R é o raio-vetor e j = m/ é o momento linear. Logo, denotando por L = |L|, R = |R| e

v = ||U] temos que a norma do momento angular L é dada por:

L = mvRsen(0) 2
onde 6 € o angulo entre o raio-vetor R e o vetor velocidade 7 (fig. .

Figura 34 — A velocidade v da particula de massa m em relagao a origem O pode ser resolvida nas
componentes paralela vj e perpendicular v] ao raio-vetor 7. O momento angular da
particula de massa m é proporcional a componente perpendicular v da velocidade, ou

equivalentemente, a distancia perpendicular r; da origem, isto é, o pardmetro de impacto
b.

y v

Fonte: Autor.
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A.1.2 Velocidade orbital

A forga centripeta que atua em um corpo é dada por:

mv2

Fo=— 3)

onde m € a massa do corpo, v sua velocidade orbital e 1? sua distincia ao centro do corpo central.

A forca gravitacional que atua em um corpo é dada por:

GMm
Fy=——
R2
onde G € a constante gravitacional e M € a massa do corpo central.

“)

Sabemos que a forca necessdria para manter um corpo em Orbita de um corpo central € a centripeta

F.. Igualando as equacdes [3| e [5] temos:
mu? _ GMm GM

=0 =A—

R R? R
Logo, a velocidade orbital v do corpo é dada por:

F.=F,=

A.1.3 Velocidade de Escape

Para calcular o valor da velocidade de escape v.. basta usar a conservagao da energia mecanica e
impor que a energia cinética do corpo se anule no infinito, onde também a energia potencial se anula.
Sendo E; e F,,; as energias cinética e potencial no ponto de referéncia e F s e E,¢ as energias cinética

e potencial no infinito, teremos:

mu? GMm mu? GMm 2GM
Eci + ECf = Ecioo + choo = 2680 - R =0+0= 2630 = R = Vesc = T

Logo, a velocidade de escape v.,. € dada por:

[2GM
Vese = T (6)

2G Mg
esc — = 1172km s
v e /

Para o caso da Terra temos:

A.1.4 Calculo do Momento Angular do sistema Terra-Lua

Substituindo v da equagdo [5|na equagio 2] temos que o momento angular orbital L ¢ dado por:

L = mvVGM Rsen(6) (7)

Fazendo a aproximacdo para uma 6rbita circular (§ = 90°) da Lua na equagdo [7|e substituindo os

parametros para o caso do sistema Terra-Lua temos que:

L¢ = 0,012Mg+/GMg60Rg = 2,8 x 10*'kgm?/s
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Portanto, o momento angular orbital L, da Lua é:

L, = 2,8 x 10*'kgm? /s ®)

Vamos agora comparar o momento angular orbital L, da Lua com o momento angular rotacional

L, da Terra. Sabemos que o momento de inércia / de uma esfera solida de massa m e raio r € dado
por:

2
I = >mr

3 (€))

Logo, considerando que a velocidade angular  da esfera é perpendicular ao plano de referéncia,

entdo o médulo do momento angular rotacional da esfera pode ser expressado por:

L =1Iw (10)

onde I é 0 momento de inércia da equagio[9e w = ||d].
Portanto, fazendo a aproximacdo de que a Terra € uma esfera e que Terra e Lua sdo coplanares,

temos que o momento angular rotacional da Terra é dado por:

2
L= gM@Réw (11)

2
(24x3600)

na equagcio I ] ficamos com,

Usando o valor de w = = 7,27 x 10757ad/s ¢ substituindo os demais pardmetros da Terra

L. = 7,0 x 10°kgm?/s (12)

para o0 momento angular rotacional L, da Terra.

O momento angular rotacional da Lua pode ser negligenciado, pois é ~ L, /(80 x 3,7% x 27) ~
L,./30000.

Logo, o momento total do sistema Terra-Lua L, é dado por:

L,=L,+ L, =35 x 10>*kgm?/s (13)

Portanto, comparando o momento angular rotacional L, da Terra dado pela equagdo [12] com o
momento L, total do sistema Terra-Lua dado pela equacao|l 3} vemos que 0 momento angular rotacional
da Terra corresponde somente a 20% do momento angular total do sistema Terra-Lua [L,./(L, + L,) ~
0,2]. Ja os 80% restantes sdo devido ao momento angular orbital L, da Lua, em contraste com outros

satélites do Sistema Solar (por exemplo, no sistema de Japiter temos L, ~ L,./100).

A.2 LIMITE DE ROCHE DA LUA

Uma consequéncia das for¢as de maré é que um satélite em geral ndo pode chegar muito perto
de seu planeta sem se romper. O limite de Roche € a distincia minima do centro do planeta que um
satélite fluido pode chegar sem se tornar instavel frente a rompimento por maré. Em 1847, o astrbnomo

francés Edouard Albert Roche (Murdin, 2000) demonstrou que, para um satélite fluido, mantido apenas
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por sua auto-gravidade, de densidade média p,,, orbitando em torno de um planeta de densidade média

pu € raio R, a distancia R,,. minima do planeta em que o satélite pode orbitar estavelmente é:

1/3
Ryoe = 2,44 (p—M> R (14)
P

Se o planeta e o satélite t€ém densidades iguais, o limite de Roche € 2,44 vezes o raio do planeta.

Uma derivacao simples do limite de Roche (fig. para corpos rigidos se obtém conside-
rando uma particula de massa u sobre a superficie de um corpo pequeno (satélite) nas proximidades de
um corpo de maior massa (planeta). A particula u experimentaréd duas forgas, a gravidade proveniente
do satélite, que lhe faz permanecer sobre sua superficie, e a gravidade do planeta principal. Dado que
o satélite estd em movimento orbital, a resultante da gravidade exercida pelo planeta é unicamente a

forca de maré.

Figura 35 — Derivacao da férmula do limite de Roche a partir de uma particula teste.

Fonte: Autor

A.2.1 A Forca de Maré

Para se obter uma aproximacao para a forca de maré F3, precisamos saber a diferenca entre a forca
gravitacional do corpo de maior massa (planeta) e a particula de massa v que distam de d — r e a forga

gravitacional do corpo de maior massa e a particula de massa v que distam de d:

GMu GMu 1 1
F, = — F,=GMu|—— — =
T d—rz T “l(d—ﬂ? d2}
Vamos rearranjar os termos dessa expressdo agora de modo a obter o quociente "/d, pois estamos
supondo r « d = % « 1. Logo,

GM 1
F=—" ~1
d? [ (1-3%)?
) 1 .. . .
Agora denotando por x = % e expandindo W em série de Taylor até a primeira ordem em torno
T d

de xy = 0, temos:
~1+20=1+2"

(1—1x)? d
Com isso,
GMu r 2G Mur

Portanto uma expressdo para a forca de maré é dada por:

B 2G Mur

E 5

(15)
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A.2.2 Limite de Roche para corpos rigidos e esféricos

O limite de Roche se alcanca quando o empuxo gravitacional e a forca de maré se cancelam uma a

outra, isto €, Fy = F;. Logo,
GMu B 2G Mur

Fg:Ft:

r2 d3
Portanto, a expressdao que permite calcular o limite de Roche R, é:
o0\ V3
Rroc = <_) r (16)
m

Entretanto, € conveniente expressar esta equagao em uma forma alternativa que nao dependa do
raio do satélite, pela que se reescreve esta expressao em funcdo das densidades do planeta e do satélite;
e o raio do satélite.

Supondo planeta e satélite como esferas rigidas temos que suas massas M e m respectivamente
dtpy R3 B 47 py, 13

. Substituindo ambas massas M e m na equagdo (16{do

9 R3 1/3 9 1/3
Rmczr< ng > :R(ﬂ)
PmT Pm

Portanto o limite de Roche para corpos rigidos € dado por:

1/3 1/3
RmczR(Qp—M> ~1,26<”—M> R (17)

Pm m

sdo dadas por M =

limite de Roche se obtém:

O valor da constante numérica, 1,26 em vez de 2,44, é porque ndo levamos em conta que as
particulas que formam um fluido. O limite de estabilidade de Roche se aplica somente a satélites
fluidos, sem tensdes intrinsecas.

Para o caso do sistema Terra-Lua a equagéo[I7]é dada por:

1/3
R'mc = 1726<p£> R@
Pc

Considerando que:

4

Mg
3 S2]

Mc¢

3

Obtemos,

R0 = 9485km (18)
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A.2.3 Limite de Roche para corpos deformavéis nao-esféricos

Uma expressdo mais precisa para o limite de Roche deveria levar em conta as deformacdes
produzidas no satélite pelas forcas de maré. Nestes casos o satélite seria deformado em um esferoide
eliptico. Historicamente Roche derivou uma aproximacdo numérica para este problema (Kepler, S. O
and Saraiva, M.F. O} [2003)).

1/3
Ry, = 244(’)”1) R (19)
Pm

Para o caso do sistema Terra-Lua, temos que a equagdo [[9]¢ dada por:

1/3
Ry = 2 44('%) Re
Pc

Logo,

R, = 18368km (20)

Qualquer uma das expressoes |18 e 20| ndo afetam a Lua, pois a mesma se encontra-se a uma

distancia ~ 20 a ~ 40 vezes mais longe. Pela equagdo 20| vemos que R,,. ~ 2,9Re.

A.3 CALCULO ANALITICO DO MOMENTO ANGULAR TOTAL FINAL DO SISTEMA TERRA-
LUA NA QUEBRA DA RESSONANCIA DE EVECCAO

Aqui estimamos 0 momento angular no qual a ressonancia de evecc¢ao que captura a Lua é quebrada
devido a proximidade com a drbita geo-sincrona. Assumimos um sistema planar e o achatamento
como func¢do da razdo entre a velocidade de rotagdo e a velocidade de rotagdo critica da Terra supondo
que o raio da Terra € constante. Enquanto em ressonancia de evec¢do, o perigeu da Lua € precessado

devido ao achatamento da Terra a uma taxa de:
§ JgRén@
2 2

onde ns é o movimento médio do Sol, J5 e Rg € o coeficiente de achatamento e o raio da Terra, respec-

ne = 21

tivamente; e ne, ag € e¢ sao respectivamente o movimento médio, semi-eixo maior e excentricidade
da Lua.
Uma vez que a ressondncia € quebrada devido a proximidade da orbita sincrona, podemos escrever

uma relagdo entre a velocidade angular da Lua no perigeu e a taxa de rotacdo da Terra:

h «/ 1
0 k:—( _ [LCL(( e@ + ecc (22)

pcc a@(l —eq)? 1 —eq)?

onde €, 1, h e 1, sdo respectivamente a taxa de rotagdo da Terra, o pardmetro gravitacional (G Mg), 0

momento angular orbital da Lua e a distancia do perigeu; e k£ é um fator adimensional de ordem um.
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Em uma aproximag¢do podemos escrever o coeficiente de achatamento J; da Terra como uma

func¢do simples da sua taxa de rotacao:

1/ Q)
%=3(a) =

onde €. é a velocidade de rotacdo critica da Terra na qual a ressonincia de evecc¢io é quebrada.

0= 1 (24)
R

Usando as equagdes a terceira lei de Kepler (a3nz = ) e substituindo .J; e Rg na equagio

[21] temos que:
3( Q2 ,ug n§ ne
‘2<37> (g) (? (=<t >

No6s podemos usar a equagdo [22| para expressar n¢ em termos de {2 e de ec.

7

e\ [eu-e:)" 1
o= 3(5) (Hrs) @

Simplificando a equagdo [26|ficamos com ne somente em funcgdo de €2 e e¢.

3
2

1 Q5 (1-eq)
2k5 05 (1+eq)®

Resolvendo agora a equacdo 27| para €) e expressando todas as velocidades angulares em relagdo a

ne 27

Q. temos:
i3 10 i3
Q 7 [ 2ne ! (1 + 6@)% 7 [ 2ne '
— = k13 = ki3 F . 28
Qc ( QC ) (1 — 6@)% Qc (€@> ( )
1 1
onde F(eq) = M.
(1—eq)2

Se a Lua € sincrona com a rotacao da Terra no perigeu, entdo £k = 1. A dependéncia de e¢ é
moderada e 1,37 < F(e¢) < 1,7 para 0,3 < e¢ < 0,5. Usando e = 0,45, obtemos Qﬂ = 0,2517,
equivalente a um perfodo de rotacdo de ~ 6h. Usando a22] isso nos dd ~ 5Rg como na ﬁgucra Figura 17
de Cuk and Stewart (2012). Para estimar o momento angular total final na quebra da ressonincia de
eveccdo do modelo de (Cuk and Stewart (2012), usamos a excentricidade pés-ressonancia de cerca de
e = 0,35 para a Lua. Usando essa excentricidade temos que o0 momento angular total final do sistema
Terra-Lua nos dd um valor de ~ 0,33 nas unidades de aMg+/11Rg (onde a é 0 momento de inércia
ndo-dimensional da Terra), o que € proximo do momento angular total atual de ~ 0,35 do sistema

Terra-LLua nas mesmas unidades.
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Neste apéndice deduzimos a equacdo que nos fornece a distribuicdo de massas dos embrides
seguindo um modelo de perfil de densidades (Kokubo and Idal, 2000; Raymond et al., 2004} |(Chambers
et al..|1996). A equacgdo foi implementada numericamente e utilizada para gerar as massas dos embrides

em cada um dos perfis analisados no capitulo 4| referentes as simulagdes utilizadas por [zidoro et al.

(2015b). Optamos por apresentar este apéndice de uma maneira em que as equagdes possam Ser

utilizadas para uma possivel implementa¢do numérica.

1° MODELO - CALCULO DAS MASSAS DOS EMBRIOES UTILIZANDO UM PERFIL DE

DENSIDADES ATRAVES DO RAIO DE HILL MUTUO

A seguir damos algumas defini¢cOes que fardo mais sentido no decorrer da deducdo da equagdo para

a massa do embrido.

Definicoes

1
My + M\3
K:<L>

raio de Hill mituo reduzido.

raio de Hill mutuo.

5<A<KI0

A varia de 5 a 10 raios de Hill mudtuos (Kokubo and Idal, [2000)).

2+ AK
©=3"AK
definicdo de Q).
%-%r
perfil de densidade ) .

C=rA Z 7’§2+a)

definicdo de C' (ndo depende da massa M do embrido).

A= Q(1+a)

6]

2

3)

“4)

&)

(6)

(7
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definicdo de A.
B — Q(2+a) = AQ 8)
defini¢do de B.
dA
10 - (1+a)Q" )
derivada de A.
dB
a0 = (2+a)QMY = (2+a)A (10)
derivada de B.
dQ 4A
— _ 11
iK ~ 2 AK) (h
derivada de ().
dK 1K™2
-z 12
dM 9 Mgy (12)
derivada de K.
d( 4& -3
—2K
() i (13)

. dK
derivada de TR

Calculo do raio-vetor » do embriao

A equagdo[I5]da mutual separagdo dos embrides deduzida em seguida estd no apéndice da referéncia
Chambers et al.[(1996)) onde considera-se o raio-vetor r ao invés do semi-eixo maior a com as seguintes

identificagOes: a; = 1, a; = r,m; = My e my = M.

r—r1=ARpmn, (14)
Substituindo [2]em [14] e isolando o raio-vetor r temos que
o T+ AK — +T1AK+7’AK: _TAK +T’1AK:>
r=nm B =T B 5 r 5 =1 5
(2-AK) (2+AK) o (2 + AK) _
A "TRTAR)
r=nrQ (15)
2+ AK
onde () = (2+ )
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Calculo da funciao F' da massa do embrido

Vamos deduzir a equacdo[I7]da massa do embrido de sua zona de alimentagdo “feeding zone” que
encontra-se na referéncia Raymond et al. (2004) (eq. 3) onde novamente considera-se o raio-vetor r ao
invés do semi-eixo maior a e também o raio de Hill mutuo Ry ,, ao invés do raio de Hill Ry.

Seja a distancia do centro do disco de embrides até o centro da esfera de massa (zona de alimentagao)
do embrido dada pelo raio-vetor r.

Sem perda de generalidade podemos considerar que toda a massa da esfera do embrido pode ser
achatada em um anel do disco de embrides, sendo que r agora € a distancia do centro do disco de
embrides até a metade desse anel.

Sabemos que a diferencial da massa )/ do anel do disco de embrides ¢ dada por dM =} dA,
onde ), = > 7* ¢ o perfil de densidade (densidade superficial) do disco de embrides e dA = r'dr'df
¢ a diferencial de area do disco de embrides. Para calcularmos a massa do embrido de sua zona de
alimentacgdo basta calcularmos a massa de seu anel que estd contida no disco de embrides. Para isto
devemos integrar a diferencial de massa do embrido angularmente de 0 a 27 e radialmente de r — 9, a
r + 6,, onde 9, = %ouér = %

Integrando temos que

r'dr'df (16)

T+ RIé’m

M = f M = f
RH,m
rm—3

Se considerarmos uma pequena varia¢do radial ¢, na integra¢do a densidade superficial ), ¢

praticamente constante. Logo a equacio ﬁca

By m r r
MzZTSHR;m [7"’9] dr' =73, S+ r'(2m —0)dr' =21 )], S+ r'dr’ =
T2 5
/2 r+ 2
. RH,m RH,m
T (S N L
M =271 > Rpm (17)

Substituindo [2e |5|em |17|e considerando uma variagdao no raio de Hill mituo Ry, do embrido

temos que

M = QWATZTO‘(¥>K:>

M =AY 0y 4 1)K (18)

Substituindo [13 em [18] tem se
M =AY (rQ) M (r + MQ)K = M = A Y, (rnQ) ) r (1 + Q)K =

M =rA Y K[ QU 4 Qe | (19)

. Ry
' para este modelo considera-se §, = 2’m .

ou seja, o embrido pode acretar menos ou mais massa de sua zona de alimentagdo “feeding zone”.

2
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Denotando por C' = wA )] 7“1 )a parte de. 9/que nao depende da massa M do embrido e fazendo

A(Q(E(M))) = QU+) ¢ BQ(K (M) = Q) = AQ temos que

M =CK(A+ B)
E F' é entdo dada por

F=CK(A+B)-M (20)

dF
Calculo de —
dlculo de —

Derivando [20|com relagdo a M obtemos

dF  d dK d(A+ B)
dF dA dB
dM_CldM(A Bi+K\rtaar )|~
dF dK dA dQ dK~ ~ dB dQ dK
i CLMA B)+ K(@d_Kd_MjL@d_Kd_M)]_lj
dF dQ dK (dA dB
7 C{dM(A+B) Klﬁm<@+@>]}—1 Q1)

Substituindo os Va(loreic, das derivadas[9] [10} [I1] e [12] em 21] ficamos com
dF K2Q0+)(1 1 ) ANK 2
K 1 a 2 (1+a) -1
- P T (AR i) | | R

aM 9Mqy
dF  CQ°K~? AAK
VAR ITA {Q(1+Q)+—(2_AK)2[(1+04)+(2+a)Q]}—1=>
dF  CQ°K2 AAK
L T LR IR ) | SR B ce)
2
Calculo de FIVE

dB
dQ

Derivando [21 com relagdo a M obtemos

dQF_C de(A+B)+dK dA+dB +dK dQ dK %jL@ +Ki dQ dK (dA
dM? dM? dM \dM dM ) dM|dK dM \dQ dQ dM | dK dM

o)}

Temos que indepen-

AQdK (dA dB\| _dQ PK (dA dB\ _ dA dB_dQ
dM[deM(dQ+@>]_ﬁdM2<@+@) 5307 do S dK

dem de M. Portanto,

dB
dQ

2p LK K (dAdQ dK  dBdQ dK
d O[ (AB)d(dQ ddQ)

VIVER PIVE dQdK dM = dQ dK dM

aQ B dQ K (dA  dB
(dM) <dQ - dQ) T ROK e (@ " @)] -
PF [ PK dQ (dA dB\ [dK\*dQ (dA dB\  d*K dQ
dM2_C[dM2<A+B)+(dM> (dQ dQ>+< > <@+@>+KdM2dK<dQ

_)]3

2F K dK\*dQ (dA dB
- A+B)+2(— ) == +=
Ve C[dMQ( +B)+ (dM) dK(dQ+dQ>+
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K dQ B
M2 dK(dQ dQ)] -

d*F d*K dQ dB dK d’K
MWQ—C{MWJA+£Q+ <MQ dQ)P( >-+KdMJ} (23)
dK\* K N -
Vamos provar que 2 ( i -K FITE para simplificar a equacao

Substituindo a equacio 12{temos que

(KN _ (1K 2 K
am )~ \9 My ) 81 MZ

E substituindo as equagdes [12]e[13] temos que

2 d( 4& d( 2 31 -2 —4
KdK— oo\ o\ dK K—2K 1K™ 2K
dM? dM dK dM 9 My 9 My 81 M2
Logo, a equagdo 23|fica
d*F d*K
FIYE =C'dM2(A+B) (24)

Substituindo os valores das derivadas [I2]e[I3} e os valores de A e B na equagio acima, temos

BF _ Cd2K (A1 B) - C’d<§_ﬁ> [Q(1+a) n Q(2+a)] _

alM(2 > dM? dM

d dK

aMm ) dK

C (1+a) 1
B0

Rl (1+a) 1

ar - oo d T

¢°F  20K7°QU+(1 + Q)
dM? 81M3

(25)

Calculo da Massa M, para o primeiro embriio

Dado o raio-vetor  do primeiro embrido sua massa M pode ser obtida através da equagio [I§]
considerando vy = r e M; = M. Logo,

M, + M\ 3 OM \ 3
M = aAY rF) (r 4K = 7A Y r(F) () 47) My + M A p(+a)oy _
3M® 3M®

1 24+a Ml 1 2 16 2+a
M, = (16)37TAZ7“§ - )<—3M@ = M} = —SM@WAZ (+ ) =

|z 26)
O]

Ou, denotando por C' = 7A Y] TEHQ) (r1+7) em jaque r; = r, tem-se

M, =

M, =, |——C2 27

1=4/3 M@ 27

Agora, basta iterar o método de Newton-Raphson | M;.; = M; — AN verificando as
dM

condi¢des de convergéncia do mesmo, para encontrar as massas dos outros embrides; e substitui-las

em [I|na equag@o [I5] para encontrar seus raio-vetores 7.
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Observacoes

O problema na equagdo 22| serd quando o denominador (2 — AK)? for nulo. Vamos analisar para

que soma minima de massas (M1 + M) isso deverd acontecer.

2
(2—AK)2=O=>2—AK=O:>2=AK:>K=Z
My + M\ s
Mas, pela equacdo|l, K = et By , 0 que implica que
3Mg

My+M (2
3My — \A
Vamos supor que (M1 + M) = Mg, isto é, a soma das massas (M1 + M) dos embrides é
proporcional a massa Mg do Sol (€ dada em massas solares).

Com isso, ; ; ,

Mo _ (2" _ 0 _(2\ _s_5(2

3Mg A 3 A A

Para que ¢ seja minimo A tem que ser maximo. Como sabemos que geralmente 5 < A < 10, entdo

2\3
5:3<E) =6 =0.024

Ou seja, a soma das massas (M1 + M) tem que ser no minimo
1073 Mg = 240 x 1074 My).
Para se ter uma idéia, a massa de Jupiter que € o maior planeta do Sistema Solar € 9.5425 x 10~ M.

da massa do Sol (24 x

1000

Logo, é muito dificil esse denominador ser igual a zero!
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