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RESUMO

O estudo da formação e evolução do Sistema Solar é uma fonte de informação para
entender sob quais condições a vida poderia surgir e evoluir. Nós apresentamos,
nesta Tese de doutorado, um estudo numérico da fase final de acresção dos planetas
gigantes do Sistema Solar durante e após a fase do disco de gás protoplanetário.
Em nossas simulações, utilizamos um modelo recente e confiável para a formação
de Urano e Netuno para esculpir as propriedades do disco trans-Netuniano origi-
nal (Izidoro et al., 2015a). Nós fizemos este estudo de uma maneira autoconsistente
considerando os efeitos do gás e da evolução dos embriões planetários que formam
Urano e Netuno por colisões gigantescas. Consideramos diferentes histórias de mi-
gração de Júpiter, devido a incerteza de como Júpiter migrou, durante a fase de
gás. As nossas simulações permitiram obter pela primeira vez as propriedades orbi-
tais do disco trans-Netuniano original. Então, calculamos o tempo de instabilidade
dos planetas gigantes a partir de sistemas planetários que formam similares Urano
e Netuno. Nossos resultados indicam fortemente que a instabilidade dos planetas
gigantes acontecem cedo em até 500 milhões de anos e mais provável ainda ter acon-
tecido em 136 milhões de anos após a dissipação do gás. Nós também realizamos
simulações para discutir alguns efeitos dinâmicos que acontecem na região do cintu-
rão de Kuiper. Estes efeitos acontecem quando Netuno esteve em alta excentricidade
durante a instabilidade planetária. Para este problema, usamos as simulações reali-
zadas por Gomes et al. (2018) que investigaram a compatibilidade da formação do
cinturão frio de Kuiper, no referencial mais recente do modelo de Nice. A produção
da população fria acontece in situ em Gomes et al. (2018) com o disco de planetesi-
mais estendido até 45 ua. As simulações de Gomes et al. (2018) apresentaram bons
resultados mas algumas evoluções de Netuno são muito drásticas para obter excen-
tricidades baixas compatíveis as quais estão presentes no atual cinturão de Kuiper.
Nós realizamos simulações para a produção da população fria diante de uma fase
que é mais prejudicial para a retenção dessa população: a fase excêntrica de Netuno
(e > 0.2) e a precessão lenta da longitude do periélio deste planeta (Batygin et al.,
2011). Refizemos estas simulações considerando agora a interação mútua de obje-
tos com tamanho de alguns plutões, ou menores, embutidos no cinturão de Kuiper.
Com estes resultados, podemos verificar se a dispersão causada pela autogravidade
é capaz de produzir objetos com excentricidade mais baixas durante a fase violenta
de Netuno. Nós também aplicamos a teoria secular para explicar os nossos resulta-
dos. Obtermos excentricidades baixas com a autogravidade dos planetesimais mas
considerando um disco mais massivo do que é observado no cinturão frio de Kuiper.
Portanto, concluímos que o ingrediente principal para a retenção da população fria,
quando Netuno estava em alta excentricidade, é um sincronismo entre a duração dos
ciclos seculares e o fim da fase de precessão lenta de Netuno.

Palavras-chave: Formação do Sistema Solar. Instabilidade planetária. Cinturão de
Kuiper. Dinâmica Secular. Disco de planetesimais.
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THE INSTABILITY IN THE EVOLUTION OF THE SOLAR
SYSTEM: CONSIDERATIONS ABOUT THE TIME OF

INSTABILITY AND FORMATION OF THE KUIPER BELT

ABSTRACT

A study of formation and evolution of the Solar System is a source of information
for an understanding of what conditions life could arise and evolve. We present
a numerical study of the final stage of accretion of the giant planets of the Solar
System during and after the protoplanetary gas disc phase. In our simulations,
we use a recent and reliable model for the formation of Uranus and Neptune to
sculpt the properties of the original trans-Neptunian disk (Izidoro et al., 2015a). We
have done this study in a self-consistent way considering the effects of gas and the
evolution of planetary embryos which form Uranus and Neptune by mutual giant
collisions. We considered different Jupiter migration stories due to the uncertainty of
how Jupiter’s migration was during the gas phase. Our simulations provide for the
first time to obtain the orbital properties of the original trans-Neptunian disk. We
then calculate the instability time of the giant planets from planetary systems which
form similar Uranus and Neptune. Our results strongly indicate that the instability
of the giant planets occurs early within 500 million years and even more likely
to happen at 136 million years after gas dissipation. We also perform simulations
to discuss some dynamical effects that happen in the Kuiper belt region. These
effects happen when Neptune was in high eccentricity during planetary instability.
For this problem, we use the simulations performed by Gomes et al. (2018) who
investigated the compatibility of the Kuiper cold belt formation in the latest Nice
model framework. Cold population production takes place in situ in Gomes et al.
(2018) with planetesimal disc extended to 45 AU. The simulations of Gomes et al.
(2018) have shown good results but some Neptune evolutions are too drastic to
obtain low eccentricities which are present in the current Kuiper belt. We perform
simulations for the production of the cold population in the face of a phase that
is most drastic for the cold population’s retention: the eccentric phase of Neptune
(e > 0.2) and the slow precession of the perihelion longitude of this planet (Batygin et
al., 2011). We performed new simulations but considering the mutual interaction of
objects (self-gravity) with the size of a few pluto, or smaller, embedded in the Kuiper
belt. With these results, we can see if the dispersion caused by the self-gravity is
capable of producing lower eccentricity objects during the violent phase of Neptune.
We also apply secular theory to explain our results. The planetesimals reach low
eccentricities with the self-gravity but considering a more massive disk than the
observed Kuiper belt. Therefore, we conclude that the ideal for Neptune’s evolution
to produce the cold population even at high eccentricity is the synchronism between
the secular cycles of the planetesimals and the duration of Neptune’s eccentric and
slow precession phase.

Keywords: Solar System formation. Kuiper Belt. giant planet instability. Planetesi-
mal disk. Secular dynamics.
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na tabela 4.1). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 81

4.20 O mesmo que a Figura 4.8, mas para a simulação Jup_20AU_in (veja
tabela 4.1) onde Júpiter é assumido migrar de 20 para 5 unidades as-
tronômicas. A duração total da simulação é 14.9 milhões de anos. . . . . 82

4.21 O mesmo que a Figura 4.8, mas para a simulação Jup_20AU_in (veja
tabela 4.1) onde Júpiter é assumido migrar de 20 para 5 unidades as-
tronômicas. A duração total da simulação é 14.9 milhões de anos. . . . . 83

4.22 O mesmo que a Figura 4.10, mas para a simulação Jup_20AU_in (veja
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4.23 Distribuição cumulativa de inclinação (N(< I)) dos planetesimais com
diâmetro de 100 km presentes na população fria local do cinturão de
Kuiper, 40− 50 ua, no final das nossas cincos simulações (Jup_static,
Jup_outward, Jup_10AU_in, Jup_15AU_in e Jup_20AU_-
in. Note que os casos com Júpiter migrando de 10 ou mais além tem uma
dispersão de inclinação de 10 graus. Enquanto, os outros casos tem uma
inclinação final menor que 5 graus. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 86

4.24 Painel (a) mostra a evolução do periélio, semieixo maior, afélio de Júpiter
(curva em vermelho), Saturno (curva em verde) e os gigantes de gelo
(curvas em azul, rosa e cinza). Este resultado não contém nenhum disco
de planetesimais. Portanto, os encontros próximos entre os planetas e
as perturbações geram a instabilidade em 2 milhões de anos. Painel (b)
mostra a evolução da razão do período de car par de planetas. . . . . . . 88

4.25 A evolução nas excentricidades dos planetas gigantes durante um amor-
tecimento em excentricidades. Note que o amortecimento reduz a excen-
tricidade do Ice1 (curva em azul) por um fator de ∼ (3/5)2. Este fator
corresponde ao quadrado do aspecto do disco de gás que nós assumimos
na simulação. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 89

4.26 A evolução dos planetas gigantes depois da fase de gás sem nenhuma
influência do disco de planetesimais. O Painel (a) mostra a evolução do
periélio (q), do semieixo maior (a) e do afélio Q de Júpiter (curva em
vermelho), Saturno (curva em verde), Ice1 (curva em azul), Ice2 (curva
em rosa) e Ice3 (curva em preto) durante 1 bilhão de anos. Painel (b): a
razão de períodos entre dois pares consecutivos de planetas. Painel (c) :
mostra a evolução do ângulo ressonante 3:2 MMR de Júpiter e Saturno
durante 1 bilhão de anos. A mesma evolução de Júpiter e Saturno no
espaço h = eJ cos(σ3:2), k = eJ sin(σ3:2) space. . . . . . . . . . . . . . . . 90

4.27 O painel mostra a distribuição cumulativa do tempo de instabilidade cal-
culada durante nossas simulações após a dispersão do gás sem a presença
de um disco de planetesimais. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 91

4.28 Painel (a): Uma compilação da evolução em semieixo maior de todos os
sistemas planetários que nós simulamos. Não há influência do disco de
planetesimais nestas simulações. Júpiter e Saturno estão representados
em curvas em vermelho e verde, respectivamente. Os planetas gigantes
de gelo estão representados em curvas em preto. Painel (b): O tempo de
instabilidade em função do número inicial de planetas. . . . . . . . . . . 92
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4.29 Duas fotografias das nossas simulações com os planeta gigantes intera-
gindo com o disco de planetesimais, começando do estado final da nossa
simulação com Júpiter migrando de 10 para 5 ua (4.14). A barra de cores
representa a massa das super-partículas em unidades da massa de Plutão. 97

4.30 Evolução do pericentro dos planetas e planetesimais em função do semi-
eixo maior. A produção de clones acontece ao redor da linha de pericentro
de Netuno (linha em cinza). Painel (a) representa o instante inicial da
simulação, painel (b) a evolução em 10 mil anos, painel (c) a evolução
em 1 milhão de anos, painel (d) a evolução em 1.45 milhões de anos . . 99

4.31 O painel (a) mostra as distribuições dos tempos de instabilidades para
os casos calculados durante nossas simulações após a dispersão do gás
usando os discos de planetesimais para os casos Jup_static, Jup_-
outward, Jup_10AU_in e Jup_15AU_in, em rosa, azul, cinza e
verde respectivamente. O painel (b) mostra uma compilação da evolução
do semieixo maior de todos os sistemas planetários que nós utilizamos. . 100

4.32 Retratos da evolução dinâmica de um dos nossos sistemas planetários
que tem uma instabilidade em apenas 1.6 milhões de anos. As linhas em
cinza e em vermelho representam o pericentro e o apocentro inicias de
Netuno. O painel (a) representa o momento inicial, o painel (b) representa
a evolução em 1 milhão de anos, o painel c© representa a evolução em
1,6 milhões de anos e o painel (d) representa a evolução em 1,65 milhões
de anos. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 101

5.1 Painel (a): Diagrama de excentricidade e semieixo maior dos objetos ob-
servados do cinturão de Kuiper; Painel (b): A inclinação em função do
semi eixo maior dos objetos observados no cinturão de Kuiper. Os obje-
tos do cinturão clássico estão representados com pontos em vermelho e
em rosa, os objetos da população ressonante são apresentados em azul,
a população espalhada é representada em verde, os pontos em preto re-
presentam a população fossilizada; e os pontos em laranja são os objetos
centauros da qual Chiron faz parte. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 109

5.2 Mapa dinâmico nos elementos próprios de excentricidade (painel (a)) e
inclinação (painel (b)). Os pontos em preto são as condições iniciais. Os
pontos em vermelho são as configurações das partículas após 10 milhões
de anos. As curvas em preto representam as partículas com pericentro
entre 30 e 40 ua. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 112
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5.3 Mapa de frequências fundamentais de excentricidade em função do semi-
eixo maior (Painel (a)) e frequências fundamentais das inclinações (Painel
(b)). Note que alguns objetos têm frequências fundamentais iguais a de
Netuno µ18 e ν8. Estas frequências estão representadas nas linhas em
azul, assim como as frequências de Júpiter e Urano (ν5 e ν7, µ17) . . . . 114

5.4 O mesmo que a 5.2 mas agora localizando as partículas que têm as mes-
mas frequências seculares que Júpiter, Urano e Netuno. Em pontos em
azul claro estão representados os objetos do cinturão de Kuiper. As es-
trelas em azul, verde, rosa e amarelo representam os objetos que têm
aproximadamente a mesma frequência ν8, ν5, ν7 e µ18 (consulte o texto
para mais detalhes). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 115

5.5 Painel (a): Distribuição de tamanhos gerado pelo modelo clássico de co-
agulação colisional. A linha pontilhada representa a condição inicial. As
linhas abertas e fechadas representam três simulações com os melhores
parâmetros do modelo de coagulação de Kenyon e Bromley (2004). A
linha vermelha indica a distribuição atual de tamanhos do cinturão de
Kuiper mas aumentada 1000 vezes. Painel (b): A curva em vinho repre-
senta a distribuição de tamanhos geradas pelo método de SI (Johansen
et al. (2015)). Essa distribuição de tamanhos segue sua evolução por 3
milhões de anos combinada por colisões e acresção de pebbles. . . . . . . 120

5.6 Mapa de sobrevivência de Lykawka e Mukai (2005) para a região do
cinturão clássico de Kuiper. Veja mais detalhes no texto. . . . . . . . . . 129

5.7 Evaporação dos elementos voláteis em função da distância heliocêntrica
e do tamanho dos objetos. Veja mais detalhes no texto. . . . . . . . . . . 131

5.8 O rompimento de binários do tipo largo durante a instabilidade planetá-
ria no modelo de Nice. Veja mais detalhes no texto. . . . . . . . . . . . . 133
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6.1 A distribuição de excentricidade (elementos osculadores) dos objetos do
cinturão de Kuiper catalogados a partir do Minor Planet Center (MPC).
Nós usamos a classificação dos KBOs de Dawson e Murray-Clay (2012).
Os pontos em vermelho, azul e roxo tem i < 2◦, i > 6◦ and 2◦ ≤ i ≤ 6◦,
respectivamente. Nós podemos ver objetos em ressonâncias de movi-
mento médio com Netuno (população ressonante) que estão distribuídos
ao longo de linhas verticais. Outros objetos são espalhados por Netuno
e são distribuídos em uma banda de linhas de periélios com q = 35 ua e
q = 38 ua (população espalhada). As populações quente e frio são duas
populações desacopladas de ressonâncias e não sofrem encontros próxi-
mos com Netuno. Efetivamente, estas populações são confinadas dentro
de a < 48 ua. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 147

6.2 A evolução orbital do semieixo maior, afélio, e distância do periélio dos
planetas para uma das simulações bem sucedidas do Modelo de Nice
de Gomes et al. (2018). O sistema planetário inicia com uma configu-
ração multi-ressonante ( 3:2, 3:2, 4:3 and 5:4) e evolui um período de
instabilidade quando o quinto gigante (cinza) é ejetado por um encontro
próximo com Júpiter (vermelho). Netuno (azul) evolui por um período
curto de alta excentricidade e após seu encontro com Saturno (verde) e
Urano (rosa). O sistema finalmente evolui em direção aos atuais semieixo
maiores e excentricidades dos planetas gigantes do nosso Sistema Solar. 152

6.3 A excentricidade (painel superior) e as longitudes do periélio (painel in-
ferior) como uma função do semieixo maior para os objetos de disco de
planetesimais em 33 milhões de simulação com os planetas gigantes mos-
trados na Figura 6.2. Os objetos em vermelho, azul e roxo tem inclinações
de i < 2◦, i > 6◦ e 2◦ ≤ i ≤ 6◦, respectivamente. Os pontos em preto
mostram os objetos cinturão de Kuiper que foram observados. O disco de
planetesimais já mostram uma estrutura primitiva do cinturão de Kui-
per, com as populações espalhada, ressonante, fria e quente. No entanto,
a população fria está aglomerada em longitudes de periélio e tem um
déficit de órbitas com e < 0.05 comparadas com a população observada. 153
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6.4 A evolução orbital dos planetas gigantes durante a fase com Netuno em
alta excentricidade. Os pontos representam os elementos orbitais de Jú-
piter (vermelho), Saturno (verde), Netuno (azul) e Urano (rosa) gravados
das saídas das simulações da Figura 6.2 considerando o intervalo de 33
para 36.6 milhões de anos. As curvas representam a evolução dinâmica
sintética dos planetas gigantes produzido por interpolação usando spli-
nes. Netuno diminui sua excentricidade de 0.27 para 0.20 durante 0.6
milhões de anos de evolução. O semieixo maior de Netuno não muda
muito durante este curto período de tempo e a longitude do periélio tem
uma lenta precesão. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 155

6.5 Painel (a): Diagrama da excentricidade em função do semi eixo maior
dos planetas gigantes e das partículas do disco de planetesimais presente
no cinturão de Kuiper. Painel (b): Diagrama da inclinação em função do
Semieixo maior. Júpiter e Saturno são os objetos em esferas de cor preta.
Urano e Netuno tem a mesma massa e são representados por esferas
em cor laranja. As partículas do disco são divididas em duas partes: a
população fria (pontos em azul) sem massa e a população quente (pontos
em vermelho) com 1 massa de Plutão. A linha em cinza representa o
pericentro de Netuno. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 159

6.6 Os painéis mostram a distribuição final de excentricidades (em 33 milhões
de anos) da população fria dentro das simulações com diferente massas
de planetesimais. O painel (a) refere a simulações de controle sem auto-
gravidade. O painel (b) é para os planetesimais com massas individuais
de 4 massas de Plutão, o painel (c)tem planetesimais com 1 massa de
Plutão e o painel (d) os planetesimais tem massas individuais de 0.01
massas de Plutão. A simulação da influência de 1 massa de Plutão para
a população quente enquanto a população fria se mantém sem massa é
mostrado no painel (e). A simulação com a autogravidade apenas entre
as partículas da população fria (cada uma com massa de 1 Plutão) é
mostrada no painel (f). Para estes plots, nós removemos as partículas
com excentricidade maior que 0.1 e inclinações maiores que 4 graus. Os
pontos em vermelho representam os objetos da distribuição observada da
população fria e os pontos em azul são os objetos das nossas simulações. 160

6.7 A evolução das partículas no espaço h = e cos($ −$N) e k =
e sin($ −$N). As bares de cores representam o tempo. Os pontos em
azul e cyan representam a distribuição inicial e final das partículas no
plano h-k. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 162
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6.8 Painel (a): Diagrama da excentricidade em função do semi eixo maior
dos planetas gigantes e das partículas do disco de planetesimais presente
no cinturão de Kuiper. Painel (b): Diagrama da inclinação em função do
Semieixo maior. Júpiter e Saturno são os objetos em esferas de cor preta.
Urano e Netuno tem a mesma massa e são representados por esferas
em cor laranja. As partículas do disco são divididas em duas partes: a
população fria (pontos em azul) sem massa e a população quente (pontos
em vermelho) com 1 massa de Plutão. A linha em cinza representa o
pericentro de Netuno. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 164

6.9 Modelo de Nice 1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 166
6.10 Modelo de Nice 1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 167
6.11 Modelo de Nice 1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 168
6.12 Modelo de Nice 1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 169

A.1 O movimento kepleriano: Definição da forma e dos ângulos de uma elipse 202
A.2 Movimento kepleriano: representação geométrica dos ângulos que orien-

tam a elipse no espaço: a longitude do nodo (Ω), a inclinação (i) e o
argumento do pericentro (ω). . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 204

A.3 Painel (a): Evolução das excentricidades de Júpiter e Saturno Painel (b)
A evolução temporal do ângulo crítico σ3:2 para Júpiter e Saturno. Veja
texto para mais detalhes. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 210

A.4 Painel (a): Amplitude em função do período do espectro de Fourier da
série na excentricidade de Júpiter (b) Amplitude em função do período
do espectro de Fourier na série na excentricidade de Saturno. Veja texto
para mais detalhes. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 211

A.5 Relações geometricas entre os elementos livres e forçados para o caso em
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C.1 Semi eixo maior, excentricidade, inclinação, longitude do periélio ($),
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C.2 As histórias orbitais da simulação MN1 com cinco planetas gigantes. Os
cinco planetas gigantes iniciam em uma configuração em uma cadeia de
ressonância de movimento médio do tipo (3:2, 4:3, 3:2, 4:3). Painel su-
perior (a) mostra o semieixo, periélio e afélio da órbita de cada planeta.
As cores em vermelho e verde mostram os casos de Júpiter e Saturno,
respectivamente, enquanto que as cores em azul, rosa e cinza mostram as
órbitas dos plantas gigantes de gelo Ice1, Ice2 e Ice3. A linha tracejada,
em preto, mostra o valor do semieixo maior de cada planeta gigante do
nosso presente Sistema Solar. Painel inferior (a) mostra a razão de pe-
ríodos orbitais entre Júpiter e Saturno, a atual razão de período é 2.49
mostrada na linha preta tracejada. A região sombreada em cinza mostra
a região onde as ressonâncias seculares ocorrem no Sistema Solar interno.
Os painéis inferior e superior (b) mostram a inclinação e a excentricidade
de Júpiter, respectivamente. A linhas tracejadas mostram a excentrici-
dade e inclinação médias de Júpiter. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 252

C.3 Modelo de Nice 1. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 254
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D.1 Perturbações na densidade para o regime subsônico segundo a teoria li-
near para os valores de M=0.1, 0.5, 0.75, 0.9. As linhas de contorno
mostram as superfícies de comum densidade. A densidade aumenta em
relação ao perturbador. O sinal de mais indica a posição inicial do per-
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1 INTRODUÇÃO

Os processos da formação e evolução do Sistema Solar ainda não possuem um en-
tendimento completo. Por quase um século, a teoria de formação e da evolução pri-
mordial dos planetas foi desenvolvida pela química, física e a astronomia. O avanço
nas técnicas de observação e das missões espaciais permitiram observar e analisar
com detalhes os planetas e a população de pequenos corpos do nosso Sistema Solar.
Até mesmo, as regiões em que as estrelas estão envolvidas por discos de gás e poeira.
Como consequência deste avanço na descrição do nosso Sistema Solar, nós podemos
criar e testar novas teorias sobre a formação do Sistema Solar.

Até agora, é um consenso supor que as estrelas nascem a partir do colapso gravitaci-
onal de uma nuvem molecular gigante. Esta teoria foi formulada pela primeira vez,
no final do século XVIII, por Immanuel Kant e Laplace (Woolfson, 2000). Uma nuvem
molecular é capaz de se colapsar pela sua própria gravidade, quando há diferentes
regiões mais densas que outras e a temperatura é mantida suficientemente baixa.
Estas nuvens possuem uma rotação inicial e por conservação do momento angular
elas formam a protoestrela e um disco ao seu redor. Esse disco é conhecido como
disco de gás protoplanetário. As primeiras evidências desta teoria foram retiradas da
simples observação de que os planetas do nosso Sistema Solar estão em órbitas quase
circulares e coplanares. E portanto, era razoável supor que os planetas são formados
a partir de um disco de gás e poeira. As observações reforçam esta teoria mas ela
foi sendo bastante modificada ao longo dos séculos. A Figura 1.1 mostra imagens
de discos protoplanetários obtidas pela Agência Espacial Europeia pelo telescópio
ALMA, elas mostram os discos protoplanetários ao redor de estrelas jovens. Estas
observações revelam detalhes sobre os discos que não poderiam ter sido vistos antes.
A resolução é tão fantástica que é possível até ver o caminho dos planetas nas partes
mais escuras no interior do disco.

Com o avanço das técnicas das observações uma nova coleção de planetas extra
solares foram descobertos nos últimos anos. Hoje, 4294 exoplanetas foram descober-
tos, com uma alta diversidade de propriedades orbitais, que são muito diferentes da
estrutura do nosso Sistema Solar. Nós mostramos na Figura 1.2 (a) a massa dos
exoplanetas maiores que Júpiter observados e confirmados em função do semieixo
maior. Nós observamos que existem planetas como Júpiter em distâncias menores
que Mercúrio e muitos planetas com massas de 20 vezes a massa de Júpiter. Além
disso, na Figura 1.2 (b), nós exibimos as excentricidades orbitais em função do se-
mieixo maior destes exoplanetas (aqueles que estão ligados com suas estrelas). Note
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Figura 1.1 - Imagem de discos de gás protoplanetários observados pelo ALMA.

Fonte: ESA: https://www.eso.org/public/images/

que a grande maioria destes exoplanetas estão em excentricidade abaixo de 0, 3,
mas existem planetas com a massa de alguns júpiters e bastante excêntricos com
excentricidades próximas de 1. Toda essa diversidade coloca o nosso Sistema Solar
como uma raridade. Ao longo destes últimos anos, os astrônomos ficaram realmente
em dúvida se ao explicar o nosso Sistema Solar eles também podem explicar os sis-
temas extrasolares. O surgimento de tantos planetas também aumenta a chance de
encontrar vida fora do nosso planeta Terra. A previsibilidade da existência de vida
em outras condições, além das quais conhecemos, pela ciência é alta e é possível
estarmos cada vez mais perto de encontrá-la. Entender os detalhes sobre a forma-
ção do nosso Sistema Solar podem fornecer receitas para explicar a origem da vida
na Terra. Parafraseando o ilustre Richard Dawkins, nós estamos cercados de vida
brilhante em cores e em um planeta tão formoso. Por que não suar as nossas poucas
decádas ao redor do Sol para entender o Universo e porque nós viemos a acordar
nele ? É para um melhor entendimento sobre a formação do Sistema Solar que nós
queremos contribuir com esta Tese de doutorado. Um contribuição do tamanho de
um grão de poeira diante do que nós não conhecemos sobre o Universo. Mas que
como qualquer trabalho científico tem um valor inestimável.

1.1 Formação planetária

Os processos de formação planetária foram evoluindo ao longo do tempo. O para-
digma atual é que os planetas e pequenos corpos foram formados a partir de um
disco de gás e poeira. O conteúdo de gás ocupa 99 por cento do disco e apenas o
1 por cento restante é poeira. Essa poeira foi formada pelos ciclos de estrelas mais
velhas. Os primeiros sólidos que se condensam no disco protoplanetário tem como
componentes o cálcio e o alumínio. Estes sólidos são chamados de CAIs (do inglês
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Figura 1.2 - Painel (a): Massa dos exoplanetas em função do semieixo maior destes pla-
netas. Painel (b): Distribuição de excentricidades e semieixo maior dos exo-
planetas. Apenas os exoplanetas confirmados com a massa de pelo menos um
Júpiter.

(a)

(b)
Fonte: exoplanet.eu

Calcium Aluminium rich-inclusions), eles foram encontrados em ricas inclusões em
meteoritos e as suas idades são estimadas de 4,568 bilhões de anos atrás (BOUVIER;

WADHWA, 2010). A observação de diversas estrelas jovens em clusters localizados
como berços de formação planetária tem aproximadamente a mesma idade entre 1
e 10 milhões de anos (Haisch JR. et al., 2001; Mamajek, 2009). Portanto, diante dessas
evidências, todos os processos de acresção e formação dos planetas gasosos (como
Júpiter e Saturno) e que possuem algum um evelope gasoso (como Urano e Netuno)
devem ocorrer dentro do disco de gás protoplanetário em escalas temporais máxi-
mas entre 1 e 10 milhões de anos. A formação dos planetas rochosos (como a Terra)
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ainda não tem uma definição se ela ocorreu antes e depois da vida do disco de gás
protoplanetário. Os pequenos corpos do Sistema Solar (poeira, cometas, asteroides,
satélites, planetas anões entre outros objetos) são resultado do resto da formação dos
planetas e eles evoluem dinâmicamente e físicamente antes e depois da fase de gás
por processos como interação com o gás, colisões, capturas gravitacionais e outros
fenômenos da interação gravitacional com os planetas.

Dentro do ambiente de gás e poeira, o processo de formação planetária é bastante
complexo. Geralmente, por viabilidade operacional, nós dividimos a fase de cresci-
mento planetário em diversas fases. Estas fases são classificadas conforme os pro-
cessos físicos dominantes em diferentes escalas de crescimentos destes objetos no
disco protoplanetário. Na Figura 1.3, nós apresentamos diferentes estágios de cresci-
mento a partir da poeira com micrômetro de tamanho 10−6 m até atingir tamanhos
de planetas gasosos como Júpiter, ou até mesmo maiores adaptados de Johansen e
Lambrechts (2017).

Figura 1.3 - Estágios do crescimento planetário.

Fonte: Johansen e Lambrechts (2017)

A primeira fase descreve o crescimento de partículas com micrômetros de tamanho
até a formação dos planetesimais. Os planetesimais tem raios entre 10 e 1000 km. As
partículas microscópicas sofrem um forte arrasto aerodinâmico provocado pelo disco
de gás e são depositadas no plano médio do disco. Estas partículas crescem por meio
de forças de adesão e por colisões em ambientes de baixíssimas velocidades relativas
(< 1 m/s) (Blum; Wurm, 2000). As partículas microscópicas crescem até atingirem
tamanhos de cm que são pequenas pedrinhas chamadas de Pebbles. Existe uma
grande evidência de grãos de poeira de cm em discos protoplanetário de muitas
estrelas jovens. As técnicas mais recentes de observação produzidas pelo VLA (Very
Large Array) permitiu obter uma boa resolução, nas observações de estrelas da T
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Tauri, com excesso de radiação infravermelha de partículas com tamanho de 7 mm
até cm de tamanho (Rodmann et al., 2006). Portanto, é uma evidência de que existem
Pebbles em discos protoplanetários que podem por exemplo se estender até 300 ua.
Além disso, as observações parecem indicar que a formação desses Pebbles no disco
acontecem ao redor 1 milhão de anos (Rodmann et al., 2006). Quando há poeira e
Pebbles no disco o arrasto aerodinâmico aplicado nestas partícula pelo gás é muito
intenso. Como resultado, as partículas podem espiralar para a estrela em apenas
alguns poucos milhares de anos com velocidades entre 50 e 100 m/s com um pico de
velocidade para partículas em torno de 1 m. Em pouco tempo, todos os Pebbles iriam
ser lançados para a estrela. Este problema ficou bastante conhecido com barreira
de um metro. No entanto, recentes estudos indicaram que a presença de Pebbles no
disco podem causar variações na velocidade relativa entre o gás e uma região muito
densa de Pebbles. Estas variações de velocidade são suficientes para desacelerar o
arrasto do gás e causar um aumento de densidade de Pebbles em regiões específicas
do disco protoplanetário. Se a densidade de material concentrada é suficiente para
que ocorra o colapso gravitacional, devido a sua própria gravidade, é possível formar
os planetesimais. Este modelo é conhecido como SI (Streaming Instability) (Youdin;
Goodman, 2005). Uma das marcas deste modelo é que os planetesimais podem ser
formados grandes com uma distribuição de tamanhos de alguns poucos Ceres.

Um novo estágio é formado e é conhecido como Runaway (Kokubo; Ida, 1996). Uma
vez que os planetesimais são formados já grandes a gravidade destes objetos já passa
a ser importante para o seu crescimento. Esta fase de crescimento é chamada de
crescimento oligárquico e os objetos maiores tem uma preferência para o crescimento.
Além disso, se houver uma densidade de Pebbles suficiente no disco, a captura de
Pebbles por estes planetesimais é mais eficiente do que as colisões e capturas de
partículas geradas por fragmentação. Ainda mais que os Pebbles são agregados de
poeira e eles podem se romper em encontros próximos com os planetesimais e a
efetividade de captura destes fragmentos é bastante alta pelos planetesimais. Neste
estágio, os objetos grandes crescem até atingir tamanhos de embriões planetários,
com raio maior que 1000 km. As massas desses objetos são da ordem da Lua e Marte.
Os planetesimais que não cresceram o suficiente para se tornar embriões planetários
podem ser acretados por colisões com os embriões, ou então lançados em órbitas
estáveis ou instáveis em uma maior escala de tempo. Os planetesimais que sobram
no disco são os precursores dos asteroides, cometas, ou seja, os pequenos corpos que
nós observamos hoje no Sistema Solar. A acresção em Pebbles revolucionou a escala
de tempo de crescimento dos embriões planetários e hoje é possível por simulações
numéricas a formação de embriões planetários com 10 massas da Terra dentro da
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vida do disco de gás (entre 1 e 10 milhões de anos). E essa taxa de crescimento pode
acontecer em qualquer parte do disco, por exemplo, até 100 ua.

Os embriões que atingirem massa de algumas super-Terras (entre 3-10 massas da
Terra) começam a causar perturbações no disco de gás e sofrem os efeitos da teoria
linear da migração tipo I (Veja Apêndice para mais detalhes). Estes embriões então
começam a migrar em direção a estrela devido a reação das ondas no disco de
gás e das espirais causadas pela gravidade dessas super-Terras. Os embriões que
atingem cerca de 10 massas da Terra e ainda na fase de gás começam a acretar
o gás e se inicia o processo de formação dos planetas gigantes gasosos. Planetas
com a massa de Júpiter e Saturno podem abrir gaps (espaços vazios) no disco e
sofrer os efeitos da migração tipo II. Com o modelo de acreção em Pebbles, Urano
e Netuno têm o potencial de se formar in situ logo na fase final do gás porque
eles têm apenas um pequeno envelope de gás em suas atmosferas (porém, não é
possível que eles se formem apenas por acresção de Pebbles, veja Capítulo 3 para
uma explicação). Uma recente trilogia de trabalhos (Lambrechts et al., 2019; Izidoro et

al., 2019; Bitsch et al., 2019) mostraram que é possível explicar a distribuição orbital
e a formação dos planetas extrasolares e do nosso Sistema Solar considerando dois
processos elementares: a acreção de Pebbles e a migração planetária.

Após estes estágios de formação pode-se formar planetas gigantes, rochosos, gelados,
cometas, asteroides e todos os outros corpos de um sistema planetário. A fase final
depende agora da interação gravitacional desses objetos após a fase de gás. Dois
destinos são possíveis para estes sistemas planetários ou eles são estáveis ou instáveis
após a fase do disco de gás. Muitas evidências reforçam este modelo e vamos discutir
ao longo dos Capítulos desta Tese. Se os planetas emergirem após a fase de gás fora
de cadeias de ressonância de movimento médio eles podem passar por uma fase
instável levando a ejeções e encontros próximos com planetas até alcançar uma
estabilidade. Muitos dos sistemas extrasolares observados pelo telescópio Kepler
podem ser explicados por uma combinação de planetas instáveis e estáveis (Izidoro
et al., 2014).

Em sistemas planetários tipo Sistema Solar, estudos recentes mostraram que é pos-
sível que Júpiter e Saturno e os planetas gigantes estejam presos em cadeias de
multi-ressonâncias de movimento médio. Estas cadeias de ressonância previnem a
migração tipo II e acontecem com planetas com a razão de massa de Júpiter e Sa-
turno (Morbidelli; Crida, 2007). Em 2005, foi formulado um modelo conhecido como
modelo de Nice (Tsiganis et al., 2005; Morbidelli et al., 2005; Gomes et al., 2005). Neste mo-
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delo a quebra da estabilidade planetária pode acontecer devido a interação com um
massivo disco de planetesimais, ou seja, o material que restou da acresção durante a
formação planetária. Segundo este modelo, o nosso Sistema Solar exibiu no passado
uma fase caótica com encontros violentos entre planetas gigantes e planetesimais.
No entanto, o tempo que ocorreu esta instabilidade ainda não é uma questão res-
pondida. O tempo de instabilidade do Sistema Solar foi por muito tempo vinculado
com a datação das crateras da Lua. Mas as incertezas e novos modelos sobre estas
datações colocam em dúvida quando ocorreu o tempo de instabilidade. Uma das
provas que a evolução do nosso Sistema Solar passou por uma fase de instabilidade
é uma das mais interessantes configurações orbitais de pequenos corpos: o cinturão
de Kuiper. Muitas das órbitas dos objetos do cinturão de Kuiper é explicada pela
migração e evolução da órbita de Netuno. Porém, a formação de uma população de
asteroides dentro do cinturão de Kuiper ainda não é bem respondida pelos modelos
de migração de Netuno gerados pelo modelo de Nice.

1.2 Apresentação do Trabalho

Tendo em vista a importância de todos estes tópicos, nós apresentamos nesta Tese
um estudo numérico da fase final de acresção dos planetas gigantes do Sistema Solar,
e também da evolução dos planetas gigantes após a fase do disco de gás. Em nossas
simulações, utilizamos um modelo recente e confiável para a formação de Urano e
Netuno (Izidoro et al., 2015a) durante a fase de gás para esculpir as propriedades
do disco trans-Netuniano original. Nós estamos chamando de disco trans-Netuniano
original o disco de planetesimais formado após a fase de gás e após a órbita de
Netuno (definido como o último gigante de gelo). Nós fizemos isso de uma maneira
autoconsistente considerando os efeitos do gás e da evolução dos embriões planetá-
rios que formam Urano e Netuno por colisões gigantescas. Estas colisões gigantescas
podem explicar a obliquidade destes planetas. Nós também consideramos diferentes
histórias de migração de Júpiter devido a incerteza de como Júpiter migrou durante
a fase de gás. Nós incluímos uma história compatível com o Grand Track (Walsh et

al., 2011). Às nossas simulações permitiram obter pela primeira vez as proprieda-
des orbitais do disco trans-Netuniano considerando os modelos mais recentes para
a formação dos planetas gigantes. Com as propriedades do disco trans-Netuniano
original, nós verificamos se há uma significativa distância entre a borda interna do
disco e Netuno que é responsável pela definição do tempo de instabilidade (Gomes

et al., 2005; Levison et al., 2011; Deienno et al., 2017). Nós então calculamos o tempo
de instabilidade dos planetas gigantes e de todos os sistema que formaram similares
planetas como Urano e Netuno e outros possíveis gigantes de gelo.
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Nós também realizamos simulações para discutir efeitos dinâmicos que acontecem na
região do cinturão de Kuiper durante a evolução primordial de Netuno. Estes efeitos
ocorrem quando Netuno esteve em alta excentricidade durante a instabilidade pla-
netária. Para este problema, nós usamos as simulações realizadas por Gomes et al.
(2018) que investigaram a compatibilidade da formação do cinturão frio de Kuiper
durante o mais recente modelo de Nice, com cinco planetas gigantes e partindo de
uma condição inicial mais compacta, com Júpiter e Saturno em uma ressonância de
movimento médio do tipo 3:2. A produção da população fria acontece in situ em
Gomes et al. (2018) com o disco de planetesimais estendido até 45 ua. As simulações
de Gomes et al. (2018) apresentaram bons resultados mas algumas evoluções de Ne-
tuno são muito drásticas para obter excentricidades baixas as quais nós observamos
no cinturão de Kuiper atual. Nós então realizamos simulações para a produção da
população fria diante a uma fase que é mais prejudicial para a retenção dessa popu-
lação: a fase excêntrica de Netuno (eN > 0.2) combinada com a precessão lenta da
longitude do periélio deste planeta (Batygin et al., 2011). Nós refizemos esta simulação
considerando agora a interação mútua de objetos com tamanho de Plutão embutidos
no cinturão de Kuiper. Com estes resultados, nós podemos verificar se a dispersão
causada pela autogravidade é capaz de produzir objetos com excentricidade mais
baixas durante a fase violenta de Netuno. Nós também aplicamos a teoria secular
para explicar os nossos resultados e propor como produzir objetos frios mesmo em
uma fase em que Netuno tem uma precessão lenta.

Embora nosso estudo seja númerico, nós contextualizamos os nossos resultados com
os mais diversos vínculos observacionais ou aqueles sugeridos por outras simulações
numéricas. As técnicas numéricas de integração foram se aperfeiçoando ao longo dos
anos, a partir de melhores modelos físicos-matemáticos ou computadores mais sofis-
ticados. Como consequência deste avanço, nos estamos mais próximos de construir a
história evolutiva do nosso Sistema Solar explicando um número maior de restrições
observacionais dos diversos ramos dinâmicos, físicos e químicos.

1.3 Objetivos

Este trabalho foi desenvolvido com o intuito de apresentar um estudo sobre a forma-
ção e a evolução do Sistema Solar. Nós temos três objetivos específicos principais:
i) Apresentar um cenário para a estrutura orbital do disco trans-Netuniano origi-
nal produzida pelo o esculpimento do disco de planetesimais durante a formação e
migração dos planetas gigantes; ii) Apresentar evidências de ordem dinâmica para
vincular o tempo de instabilidade dos planetas gigantes do nosso Sistema Solar;
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iii) Reter objetos com excentricidades baixas e compatíveis com a população fria
do cinturão de Kuiper, através de efeitos dinâmicos que ocorrem nos planetesimais
localizados na região clássica do cinturão de Kuiper, no momento em que Netuno
estava em alta excentricidade e com uma precessão lenta em longitude do periélio.
E também estudar os efeitos da autogravidade de alguns planetesimais com a massa
de Plutão durante esta fase em que Netuno estava em alta excentricidade.

Entre muitos dos objetivos secundários estão uma apresentação sobre a estrutura do
pacote de integração REBOUND (Rein; Tremaine, 2011; Rein; Liu, 2012; Rein; Spiegel,
2015; Rein; Tamayo, 2015; Rein; Tamayo, 2016; Rein; Tamayo, 2017) e explicar algumas
informações sobre os integradores. Nós também queremos fazer uma descrição in-
trodutória sobre a dinâmica secular, o problema de N corpos e os efeitos do gás em
planetas e planetesimais. Nós também nos preocupamos em contextualizar os pro-
blemas que foram colocados nesta Tese com os trabalhos mais recentes da literatura
até o momento.

1.4 Metodologia

Como nós vimos, a evolução e a formação do Sistema Solar leva em conta muitos
processos conectados e sensíveis às condições iniciais. Como por exemplo, os proces-
sos de crescimento planetária dependem da densidade e da massa do disco de gás
protoplanetário, das suas mudanças locais e globais de temperatura, dos campos
magnéticos produzidos por plasmas em movimento, dos efeitos de radiação eletro-
magnética de estrelas, das perturbações gravitacionais dos planetas, das estrelas,
do disco de gás, do disco de planetesimais, entre muitos outros processos. Embora
seja desejável, não existem formas puramente analiticas e númericas capazes de in-
cluir todos os processos envolvidos na formação do nosso Sistema Solar. Portanto,
nós compartilhamos uma metodologia bastante comum que se baseia em dividir a
evolução do Sistema Solar em diversas fases compostas pelos efeitos físicos mais
significativos em cada uma delas.

O nosso estudo, envolve uma das últimas fases da evolução do nosso Sistema Solar.
Nesta fase, alguns planetas do Sistema Solar já são formados ou quase formados em
sua totalidade. Podem existir além de algum conteúdo de gás protosolar, os peque-
nos corpos que são oriundos do resto de acresção dos planetas ou da poeira presente
no disco de gás protoplanetário. Para modelar esta fase, precisamos consultar os
vínculos teóricos, numéricos e observacionais da literatura que se referem às fases
preliminares ou posteriores a fase que estudamos. Um bom modelo dinâmico deve re-
produzir todos os vínculos observacionais ou ao menos utilizá-los na sua construção.
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Focando em uma fase singular na evolução do Sistema Solar, reduzimos o número
de parâmetros livres, o que permite obter resultados confiáveis e em tempo hábil
para a conclusão do projeto. O limite desta metodologia, porém, está em diversas
aproximações que são realizadas. Portanto, nós apresentamos uma solução aproxi-
mada da realidade. Mas esta metodologia responde ao que podemos fazer enquanto
não tivermos uma boa oportunidade de estudar todos os processos físicos envolvidos
na formação planetária.

A abordagem deste trabalho é quase em sua totalidade numérica. No entanto, nós
realizamos um estudo cuidadoso do problema gravitacional de N corpos para enten-
der como são construídos os integradores numéricos. Estes integradores numéricos
são capazes de resolver as equações diferenciais do movimento destes corpos. Para
realizar as integrações numéricas nós usamos como ferramenta principal o pacote
de integração REBOUND (Rein; Tremaine, 2011; Rein; Liu, 2012; Rein; Spiegel, 2015;
Rein; Tamayo, 2015; Rein; Tamayo, 2016; Rein; Tamayo, 2017). Neste pacote de integra-
ção estão presentes diversos integradores capazes de resolver o problema gravitaci-
onal de N-corpos com uma alta precisão. Mais ainda, é possível adaptar o código
para acrescentar forças não gravitacionais o que faremos para adicionar o disco de
gás protoplanetário. O código possui diversas ferramentas e uma alta adaptabili-
dade para sistemas que envolvem gravidade e outros efeitos físicos como colisões,
fragmentação, difusão, efeitos da radiação solar, da irregularidade dos corpos, en-
tre outros. Mais informações sobre o código REBOUND pode ser encontrado em
https://rebound.readthedocs.io/en/latest/ ou no Apêndice .

1.5 Organização do Trabalho

A Tese foi organizada na seguinte sequência de capítulos. No Capítulo 2, nós apre-
sentamos o modelo de Nice e como ocorreu a evolução deste modelo ao longo dos
últimos anos. Também apresentamos os critérios atuais para um modelo dinâmico
da evolução do nosso Sistema Solar e as evidências que suportam o modelo de Nice.

No Capítulo 3, nós apresentamos uma contextualização do problema do tempo de
instabilidade dos planetas gigantes, sob o ponto de vista da explicação do bombarde-
amento tardio da Lua e das datações da petrologia lunar. Nós detalhamos também
neste Capítulo alguns dos modelos da literatura que nós utilizamos para a constru-
ção do nosso cenário do esculpimento do disco de planetesimais original. Portanto,
nós acrescentamos a este Capítulo a contextualização do problema da formação de
Urano e Netuno. No fim deste Capítulo, nós apresentamos a nossa motivação de es-
tudo para localizar nossa proposta no contexto mais moderno dos recentes trabalhos
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seculares de Netuno em que nós analisamos a fase lenta e rápida da precessão de
Netuno. Nós introduzimos um mecanismo para produzir a população fria do cin-
turão de Kuiper através do sincronismo entre o ciclo secular de Netuno e o fim da
precessão lenta de Netuno. Finalmente, nós apresentamos uma discussão e nossas
conclusões.

No Capítulo 7, nós apresentamos nossas considerações finais sobre o nosso estudo.
No Capítulo 8, nós apresentamos os nossos projetos para o futuro da nossa pesquisa.

Nós apresentamos nos Apêndices os capítulos que são alicerces básicos que pode
ajudar o leitor a uma revisão sobre alguns tópicos básicos da mecânica celeste, como
por exemplo o problema de N corpos. E também apresentamos alguns métodos de
integração para a solução do problema numérico de N corpos. No Apêndice A, nós
apresentamos uma formulação teórica do problema de N corpos. No Apêndice B,
nós apresentamos uma revisão bibliográfica e a física matemática de alguns dos
principais integradores do REBOUND, incluindo aqueles que nós utilizamos neste
trabalho. No Apêndice C, nós apresentamos o método de interpolação numérica
para o problema de N corpos que nós utilizamos. Nós também apresentamos a
adaptação da interpolação no integrador REBOUND e alguns testes da interpolação.
O Apêndice D trata sobre a dinâmica de planetas e pequenos corpos embutidos no
disco de gás protoplanetário. Nós apresentamos algumas simulações comparando os
efeitos do arrasto de gás nestes objetos. No Apêndice E, nós mostramos alguns testes
de integração utilizando o REBOUND com algumas informações importantes sobre
o desempenho dos integradores deste REBOUND.

Em anexo estão as capas dos dois artigos gerados nesta Tese. Um dos manuscritos
foi aceito pela a revista ICARUS, enquanto que o outro está em processo de revisão
até esta presente data.

Nós estruturamos a Tese de tal forma que cada capítulo esteja autocontido para que
o leitor possa entender o problema independente de outras leituras.
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7 CONSIDERAÇÕES FINAIS

Ao longo desta Tese, nós apresentamos um estudo sobre uma fase da formação e a
evolução do Sistema Solar. Nós apresentamos alguns aspectos da geologia, da quí-
mica, da física dos planetas e dos pequenos corpos do Sistema Solar sobre esta fase.
Estes aspectos foram trazidos por uma revisão bibliográfica da literatura científica
e são alicerces para a sustentação para a nossa proposta. Neste Capítulo vamos
discutir os nossos resultados no contexto do Sistema Solar como um todo.

Começamos nossa análise com respeito às nossas simulações da produção do disco
trans-Netuniano original produzido durante a formação de Urano e Netuno. O nosso
principal objetivo para a produção destes discos é vincular o tempo de instabilidade
dos planetas gigantes. Nós utilizamos as melhores simulações de Izidoro et al. (2015a)
para o crescimento dos planetas gigantes gigantes. A simulação do cenário de Izidoro
et al. (2015a) revela um contexto muito maior para a formação do nosso Sistema
Solar. Este contexto parte da ideia de que Júpiter é o primeiro planeta gigante a
formar no nosso Sistema Solar, a partir do embrião planetário mais interno, devido
a uma provável maior concentração de Pebbles próximo a linha do gelo. O fato de
Júpiter se formar primeiro no disco de gás protoplanetário é um detalhe que muda
toda a história evolutiva do nosso Sistema Solar. Primeiro esta proposta resolve a
dicotomia do Sistema Solar. Júpiter bloqueia o fluxo de Pebbles que iriam para o
interior do Sistema Solar diminuindo a concentração de Pebbles. Essa concentração
menor de Pebbles no Sistema Solar interno produz apenas embriões entre as massas
de algumas Luas e Marte. Isto explica que porque não produzimos planetas gigantes
na região interna do nosso Sistema Solar. Júpiter também ao se formar primeiro fun-
ciona como um bloqueador de super-Terras. O embrião posterior a órbita de Júpiter
cresce também rápido e forma Saturno. Devido a pequenas diferenças na velocidade
de migração por tipo II destes planetas gigantes, eles acabam presos em ressonân-
cias de movimento médio e podem parar de migrar. Quando os outros embriões
planetários do tamanho de super-Terras são formados e migram por tipo I eles são
bloqueados pela influência dinâmica de Júpiter e Saturno. Como consequências os
embriões ficam retidos além da órbita de Júpiter e Saturno e podem desestabilizar e
provocar colisões gigantes que geram Urano e Netuno. Portanto, não há super-Terras
na região interna do Sistema Solar.

Nós então geramos discos de planetesimais que foram dinamicamente esculpidos
durante o processo de formação de Urano e Netuno com Júpiter e Saturno formando
primeiro no disco de gás protoplanetário. Nas nossas simulações, nós aplicamos as
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forças de arrasto aerodinâmico e de fricção dinâmica que são responsáveis por uma
deflexão no periélio dos planetesimais. Nós também aplicamos diferentes histórias de
migração de Júpiter e Saturno porque não é ainda tão definido como estes objetos
migraram no disco de gás protoplanetário. Uma das possibilidades é a hipótese do
Grand Tack (Walsh et al., 2011) que propõe que Júpiter se formou em 3.5 AU e
migrou em direção a estrela até alcançar 1.5 AU e voltou capturando Saturno em
ressonância orbital de movimento médio. Dessa forma, Júpiter trunca o disco de
planetesimais até 1 AU impedindo que tenha abundância de material disponível
para a formação de Marte. Portanto, esta teoria resolve o problema da formação de
Marte. Além disso, este modelo permite que Júpiter cruze a região do cinturão de
asteroides duas vezes e remova a massa do cinturão de asteroides criando a população
original. Nós realizamos uma simulação de Júpiter que é compatível com este modelo.
No entanto, existem outros modelos capazes de explicar a formação de Marte e do
cinturão principal de asteroides sem a necessidade de uma migração de Júpiter.
Por isso, nós investigamos além da migração como a do modelo de Grand Tack mais
quatro histórias de migração de Júpiter. A migração de Júpiter de distâncias maiores
que 5 AU colocam os embriões planetários imersos na região trans-Netuniana. Por
este motivo, a migração de Júpiter é um processo importante para o esculpimento
dinâmico do disco de planetesimais.

As propriedades do disco protoplanetário que nós utilizamos foi derivado de simula-
ções hidrodinâmicas em que Júpiter e Saturno estão embutidos no disco de gás. A
densidade superficial de gás é retirada no momento em que é aberto um profundo
gap ao redor da órbita desses planetas gigantes. Para os efeitos da migração tipo I
dos embriões planetários, Izidoro et al. (2015) calculou as escalas temporais desta
migração considerando os torques de co-rotação e de Lindblad que os embriões so-
frem devido ao disco de gás. Para uma compatibilidade com o modelo de Izidoro et
al. (2015), nós utilizamos as mesmas propriedades do gás do seu trabalho. Nós consi-
deramos que o gás é isotérmico mas que sofre um de um gradiente de pressão em que
reduz a velocidade do gás a sub-kepleriana. O aspecto do disco é fino e tem um valor
de 3 por cento em 5 AU. A viscosidade do disco é retirada por observações de discos
ao redor de estrelas jovens segundo a prescrição α de Shakura e Sunyaev (1937).
Nesta prescrição a viscosidade é uma função proporcional do aspecto do disco e a
velocidade do som no gás. Nós utilizamos o mesmo valor que Izidoro et al. (2015)
que é de α=0.002. Nós também tomamos cuidado para escalar o disco de gás diante
das diferentes histórias de migração de Júpiter. Nós sabemos a partir do trabalho de
Crida e Bitsch (2017) que Júpiter pode migrar de tal forma que o ?gap? aberto no
disco não é afetado durante a migração. O efeito de migração planetária puxa o gás
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de dentro da órbita de Júpiter e joga ele para fora levando a uma pequena depleção
do disco externo. Nós então escalamos o disco de gás mantendo o gap aberto para as
diferentes migração de Júpiter. Portanto, nós vinculamos as propriedades do disco
de gás com alguns trabalhos recentes da literatura.

Nós então dentro destas condições obtemos diversos discos de planetesimais que po-
dem representar o disco trans-Netuniano original. Nós comparamos as propriedades
orbitais destes discos obtidos em nossas simulações com os objetos do cinturão frio
de Kuiper. Nós encontramos que as migrações de Júpiter além de 5 AU não podem
acontecer porque elas produzem objetos bem mais inclinados do que encontramos
no cinturão de Kuiper. E não é claro como estes objetos diminuem as suas inclina-
ções depois da interação com o gás. Por outro lado, nossos resultados apontam que
os objetos de 10 km podem já apresentar uma certa excitação em inclinação. Isto
pode aliviar a necessidade de que Netuno possa produzir a inclinação destes objetos
a partir de efeitos seculares. Portanto, diante das nossas limitações nós podemos
sugerir que Júpiter se formou localmente ou migrou conforme o Grand Tack.

Após esta primeira análise, nós queríamos cumprir o outro objetivo de calcular o
tempo de instabilidade dos planetas gigantes. Para isso nós consideramos uma outra
possibilidade nova no contexto do Sistema Solar. A possibilidade dos planetas se
tornarem instáveis sem a presença de qualquer disco de planetesimais. Nós então
utilizamos as simulações bem sucedidas de Izidoro et al. (2015a) de sistemas plane-
tários com quatro à sete planetas gigantes com características semelhantes a Urano
e Netuno, e que podem ter sido formados no nosso Sistema Solar. Alguns deles são
co-orbitais. Nós realizamos muitas simulações numéricas da evolução destes sistemas
planetários sem a influência do disco de planetesimais. Nossos resultados apontaram
para uma instabilidade provocada pelos próprios planetas dentro de 10 milhões de
anos após a fase de gás. Mas ainda obtemos uma fração de sistemas estáveis consi-
derável (mais de 40 por cento) por pelo menos 1 bilhão de anos. Todos os sistemas
planetários estáveis estão presos em cadeias de ressonância de movimento médio
com excentricidades de equilíbrio que dependem da razão do aspecto do disco ao
quadrado. Por este motivo, nós mostramos que se o disco não fosse tão fino como
proposto por Izidoro et al. (2015) é possível obter sistemas estáveis. Portanto, a
instabilidade engatilhada pelos próprios planetas pode não ser possível para discos
mais grossos do que utilizado nas simulações de Izidoro et al. (2015). O resultado se-
ria sistemas estáveis em configuração multi-ressonante. Mas esta é uma investigação
que precisa ser feita mais profundamente.
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O que é importante é existe uma fração considerável de sistemas planetários estáveis
por pelo menos 1 bilhão de anos sem a presença de qualquer disco de planetesimais.
Portanto, a interação com os nossos discos de planetesimais, gerados durante escul-
pimento pela formação de Urano e Netuno, é importante para provocar a instabi-
lidade destes sistemas estáveis. Se os planetas surgissem em órbitas estáveis após
a fase do disco de gás, nós mostramos que as interações com este disco provocaria
uma instabilidade dentro de 500 milhões de anos. Se nós não considerarmos os dis-
cos incompatíveis com o cinturão de Kuiper atual, os tempo de instabilidade estão
dentro de 200 milhões de anos, dentro dos quais 70 por cento são instáveis em 70
milhões de anos. O tempo de instabilidade está dentro de 136 milhões de anos em
75 por cento dos casos, que é consistente com as conclusões da sobrevivência do
troiano Pátroclos como um objeto primordial do cinturão de Kuiper (Nesvorny et
al. (2018)). Dados as nossas estatísticas e os vínculos que existem é difícil dizer se a
instabilidade acontece nos primeiros 100 milhões de anos ou antes da formação da
Lua.

Embora nosso objetivo fosse definir um tempo de instabilidade com uma faixa mais
estreita de tempos de instabilidade, ou seja, que estatisticamente produzimos um
resultado esperado para o tempo de instabilidade, isso não foi possível. Porém, pre-
cisamos de mais evidências geológicas para definir o tempo de instabilidade. Talvez
nas futuras missões espaciais à Lua para uma nova datação das crateras da Lua
possamos ter mais uma precisa estimativa. Uma evidência mais perto de chegar de
um resultado sobre o tempo de instabilidade pode ser obtida através da missão New
Horizons que foi estendida para a região fria do cinturão de Kuiper. Neste prolonga-
mento de missão esperasse que a contagem das crateras dos asteroides do cinturão
de Kuiper possam obter informação de como foi a evolução colisional destes objetos.
Com esta informação, nós podemos saber quanto tempo levou o processo colisional
da população fria. E como esta população foi assumida ser primordial sem sofrer os
efeitos dinâmicos da instabilidade, o tempo da evolução colisional é basicamente o
tempo de instabilidade dos planetas gigantes.

Um outro objetivo do nosso trabalho foi o estudo de efeitos dinâmicos que aconte-
cem durante a formação do cinturão de Kuiper mas após Netuno sofrer seu último
encontro próximo com um dos planetas gigantes durante a instabilidade planetá-
ria. Segundo as simulações realizadas por Gomes et al. (2018), Netuno é lançado
em alta excentricidade (e>0.2) e com uma variação lenta em longitude do periélio.
Este período foi destacado por Batygin et al. (2011) como o período mais nocivo
para a retenção da população fria do cinturão de Kuiper. Muitos aspectos físicos e
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dinâmicos mostram que a população fria é formada in situ e deve ter sido preser-
vada durante a instabilidade dos planetas gigantes. Essa população é uma relíquia
do nosso Sistema Solar. Portanto de alguma forma ela não deve ter sofrido nenhum
processo secular intenso ou encontros próximos. No entanto, em alguma simulações
de Gomes et al. (2018), a população fria que foi assumida ter sido formada ?in situ?,
geralmente a população fria é produzida e não tem excentricidades baixas o sufici-
ente como aquelas observadas na real população fria. Nós então investigamos como
a autogravidade do disco de planetesimais poderia mudar este retrato. Nós então
reproduzimos as simulações de Gomes et al. (2018) estudamos a dinâmica por 600
mil anos. Durante este pequeno intervalo de tempo, Netuno se apresentava nocivo
para a retenção da população fria. Nós investigamos como a autogravidade do disco
de planetesimais poderia mudar este retrato.

Seguindo a teoria secular, nós mostramos que a evolução das partículas frias clássicas
no espaço h-k segue arcos de círculos em sentido horário. Sem a autogravidade das
partículas elas evoluem nestes ciclos seculares alcançando excentricitricades maiores
que 0.05. O que é mais interessante é que descobrimos que se a fase em alta excen-
tricidade e precessão lenta de Netuno durar mais um pouco estas excentricidades
podem voltar para baixas excentricidades. Portanto, ideal para a evolução de Ne-
tuno na produção da população fria sem nenhum outro mecanismo é o sincronismo
entre os círculos seculares dos planetesimais e a duração da fase em que Netuno é
excêntrico e possui uma lenta precessão. No caso da autogravidade do dico, a pre-
cessão de $ é desacelerada e então a taxa de excursão de $ − $N é acelerada no
sentido horário. Então, planetesimais podem alcançar valores de $−$N perto de 0
graus correspondendo ao mínimo do ciclo de excentricidade. Em adição, encontros
próximos entre as partículas, espalham elas no plano h-k. Como uma combinação
destes dois efeitos, alguma partículas podem ser encontradas em uma baixa excen-
tricidade no final, comparada com as pequenas excentricidades da população fria
observada.

No entanto, este mecanismo só funciona se tivéssemos planetesimais com a massa
de Plutão no cinturão de Kuiper. Mas não encontramos estes objetos no cinturão
de Kuiper frio. E infelizmente para as massas mais próximas do cinturão de Kuiper
este efeito de autogravidade é nulo. No entanto é possível que um grande número de
pequenos planetesimais, carregando uma massa total, poderia fornecer efeitos simi-
lares mas não podemos testar esta hipótese porque ela é cara computacionalmente.
Portanto, na luz destes resultados nós não podemos definir se a evolução de Netuno
em alta excentricidade possa ser completamente descartada porque ela ainda pro-
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duz alguns bons resultados em poucos casos. Além disso, se a alta excentricidade de
Netuno é acompanhada por uma rápida precessão é possível reter objetos em baixas
excentricidades. Adicionando a isso, nós mostramos que se a duração da fase em que
Netuno está em alta excentricidade e lenta precessão for maior, de tal forma que
os ciclos seculares se completem, nós podemos produzir objetos frios o suficiente.
O quão provável que tal sincronismo ocorra permane a ser calculado. Então ambas
possibilidades dos cenários mais atuais para a formação e evolução do cinturão de
Kuiper ainda são viáveis: ou Netuno experiência uma moderada fase em alta excen-
tricidade durante sua migração (Gomes et al., 2018) ou experienciou uma migração
quase-suave com um salto em 28 AU como proposto em Nesvorný (2015a), Nesvorný
(2015b).

Enfim, nós contribuímos um pouco com as teorias de evolução e formação do nosso
Sistema Solar nesta Tese de doutorado. No entanto, diante de respostas mais per-
guntas surgem e requerem mais investigação. Portanto, nós precisamos caminhar
no desenvolvimento de mais pesquisa sobre o Sistema Solar e com mais exploração
espacial. O fato mais incompreensível do nosso Universo é o fato de ele ser compre-
ensível.
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8 PROJETOS FUTUROS

Como todo estudo numérico nossas simulações são simplificadas versões da realidade.
Um limitação que pode ser superada nos projetos futuros é que apenas usamos uma
simulação de Izidoroetal2015 para gerar os discos de planetesimais. Embora, este é
o único modelo para a formação de Urano e Netuno que apresenta uma coleção de
bons resultados. O próprio modelo pode ser refinado diantes dos últimos resultados
da migração tipo I considerando discos não isotérmicos, com turbulência, e com
autogravidade. Nós sabemos, portanto, que uma turbulência é necessária no disco
para manter as inclinações mais altas depois das colisões gigantes da formação de
Urano e Netuno. Essas inclinações são fundamentais para refinar a distribuição de
obliquidades obtidas por Izidoro et al. (2015). Nossas simulações também não contém
os efeitos do crescimento de Júpiter e Saturno e também não utilizamos fragmentação
colisional e acresção de pebbles. Nós queremos incluir estes efeitos no futuro porque
é importante obter uma estrutura orbital mais precisa para o disco original trans-
Netuniano. A estrutura orbital deste disco não é somente necessária para configurar
o tempo de instabilidade mas ela pode ser usada para a produção do cinturão de
Kuiper.

Um outro projeto que pode ser derivado dos nossos estudos é que sabemos que
o tempo de instabilidade dos planetas gigantes é provável de acontecer cedo. A
instabilidade portanto pode acontecer no período da formação da Lua e ela pode ser
responsável pelo gatilho que gerou a instabilidade dos planetas terrestres. Portanto,
deixamos para o futuro avaliar se isso é estatisticamente viável. Outra alternativa de
projeto é a formação de Ceres. Ceres é um objeto do cinturão de asteroides que tem
um diâmetro de 1000 km. Ele é possivelmente capturado a partir do disco trans-
Netuniano intacto. Nós podemos então supor que ele poderia ter sido capturado
durante o período de formação de Urano e Netuno.

Nós podemos ainda continuar a estudar os efeitos da autogravidade para a produ-
ção do cinturão frio de Kuiper. Mas agora considerando um número muito maior
de partículas com densidades parecidas àquelas encontradas em anéis planetários.
Com estas densidades os processos de agitação viscosa produzido pela autogravi-
dade pode causar uma dispersão nas órbitas dos objetos. Mesmo que a massa total
do disco seja compatível às encontradas no cinturão de Kuiper. No entanto, nós
vamos investigar isso com o esquema de árvore do REBOUND que foi aperfeiçoado
nos últimos anos. Ou a implementação deste integrador em placas gráficas com a
linguagem de programação CUDA que acelera muito os cálculos.
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Um outra possibilidade de investigação futura é conhecer os processos dinâmicos
para gerar a precessão lenta de Netuno durante os encontros próximos com os pla-
netas gigantes. Este modelo poderia incluir a dinâmica de corpo rígido destes corpos
para uma evolução mais completa e próxima da realidade. Este resultados podem
ser importantes porque podem ajudar a definir que tipos de órbitas e encontros pró-
ximos entre os planetas gigantes podem evitar a fase lenta na precessão de Netuno.
Este estudo ajudaria na preservação dos objetos frios no modelo de Gomes et al.
(2018).
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