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Resumo

Segundo Tsiganis et al (2005), no modelo de Nice o8lises regulares dos planetas gi-
gantes seriam imunes aos efeitos da migoesendo que os irregulares em geral seriam ejetados.
Uma demonstraip clara e osalculos que levam a issoaa $10 conhecidos. Neste trabalho
estudaremos este problema, em especial para os casos dos sistemas de Urano e Saturno. Usa
mos o ©@digo de Gomes et al (2005) e tal com em Yokoyama et al (2008), o efeito do Sol e do
achatamento do planeta @eaomado, incluindo agora o disco planetesimal e a inderagitua
dos satlites regulares. Os encontropIMos entre os salites e planetesimaiss tratados
tal como em Nogueira (2008). Investigamos a possibilidade degexist de uma diancia
limite tal que satlites interiores a este limite resistam instabilidades da migrag. Neste
sentido observa-se que Oberon e Titan, em gedial 05 mais distantesilimos) satlites que
resistema migra@o. Assim, em geral os objetos irregularés nesistena migra@o. Por outro
lado, as simula@es mostram que embora 0s atuaigléas regulares sejam de fato primordiais,
eventualmente podem ocorrer significativas instabilidades nestoragie poderiam causar
eje@o de algum satite regular. Como resultado natural dd@gies encontros, algumas cap-
turas de s&ites irregulares ocorrem. Neste sentido, um breve estudo&@#esatapturados
mostrado.

Palavras Chaves: Astronomia, Evoléo orbital, Sistema Solar, Mauoica celeste.



Abstract

According to Tsiganis et al (2005), in the Nice model, the regular satellites of the giant
planets would be immune under the effects of the migration while the irregular ones would
be ejected. A clear demonstration and the simulations showing that are not known. In this
work we study this problem, in special for the cases of Uranus’ and Saturn’s systems. We
use Gomes’ code (GOMES et al,2005) and as in Yokoyama et al(2008), the effect of the Sun
and of the oblateness of the planet are taken, but now including the planetesimal disk and the
mutual interaction of the regular satellites. The close encounters between the satellites and the
planetesimals are taken as in Nogueira (2008). We investigate the possibility of the existence of
a limit distance such that satellites within this limit, resist the instabilities of the migration. In
this sense we observe that, in general, Oberon and Titan are the outermost (last) that resist to the
migration. Therefore, in general the irregular objects do not resist the migration. On the other
hand, the simulations also show that although the current regular satellites are indeed primordial,
eventually, some significant instabilities can occur in their region, leading to a possible ejection
of some regular satellite. As a natural result of the several encounters, some captures of the
irregular satellites occur. In this sense, a brief study of the captured satellites is shown.

Key Words: Astronomy, Orbital evolution, Solar System, Celestial mechanics.
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Capitulo 1

INTRODUC AO

Durante muito tempo uma explicg para a atual configurag do Sistema Solar vem sendo
procurada. Nasiltimas decadas as ideias de Fernandez & Ip 1996, e mais recentemente de
Tsiganis et al 2005 e Morbidelli et al 2007, tem sido bastante exploradas na busca desolug
Durante essa busca, alguns modelos que explicam a atual cordiga@gosso Sistema Solar
tém alcancado algum sucesso. Mesmo assim, nenhum deles ainda se apresenta em sua forma
final, completa capaz de explicar como nosso Sistema Solar er&cimartomo evoluiu &sua
configura@o atual. Logo no comeco, modelos contendo planetesimais com massa foram pro-
postos (primeiramente por Fernandez & Ip 1996), embora @meno pequeno se comparado
com o que usamos hoje em dia. Os autores tomaram um disco de aproximadamente 2000 plane-
tesimais, considerando os planetapiter e Saturncg formados, e Urano e Netuno r@rmino
de suas formaies.

Essaécnica, com algumas varides, tem sido o ponto de partida para o estudo da edolug
do Sistema Solar plar@io considerando a ag dos planetesimais. Atualmente, o modelo de
evolug@o do Sistema Solar pladeio mais aceit@ o chamado modelo de Nice (hoje em sua se-
gunda ver&o). Basicamente consiste em iniciar o Sistema Solar com apenas 0s quatro planetas
gigantes, todosjj formados (TSIGANIS et al 2005, MORBIDELLI et al 2007). Na primeira
versao do modelo de Nice (utilizada popsineste trabalho), os autores té@mibconsideram um
disco de planetesimais com massa tetad5) (onde M € a massa da Terra). Essas 3bM
formavam um disco de @t10000 planetesimais (0 que resulta em planetesimais com massa
da ordem del.05 x 10~%M,). De inicio os planetas comecam dirbitas compactas, muito
proximos entre si. Devido a interag com o disco de planetesimais o0s planetas migram de suas
posies de origem ataquelas @ximas das que temos hoje. As diferencas entre o0 modelo de
Fernandez & Ip 1996 e o de Tsiganis et al 2005, residem no fato que Urano e Neetsim|
formados desde o icio e tamiém na passagem déplter e Saturno pela ressintia 2S:1J
causada pela interag dos planetas com o disco de paras. A passagem pela resaania
2S:1Jé responavel pelo aumento da excentricidadeathita de Saturno. Devido a proximi-
dade da$rbitas e da instabilidade criada (iréhcia de Saturno), Urano e Netuno que tamb
tém suas excentricidades orbitais aumentadas, entram no disco de planetesimais, podendo in-
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clusive alternar suas pogies de origem. Esse femeno leva a concl@® de que os planetas
Urano e Netuno, ao trocarem de p@ss (0 que pode ocorreasias vezes) passam por diversas
situa@es de encontros @ximos entre si. O racidgio € valido taml&m para Saturno, pois este
€ o planeta respoasel por “lancar” o planeta darbita mais interna (Urano ou Netuno) para
dentro do disco de planetesimais. Outro ponto bastante interegsgote como os planetas
Urano e Netuno entram no disco de planetesimais, o disco se desestabiliza e mudas delis
planetesimais ocorrem com todos os planetas.

Gomes et al 2005 concluiram que o bombardeamento lunar tardisultado da passagem
de Jipiter e Saturno pela ressrtia 2S:1J.

Com base neste modelo alguns autores como Negebai 2007 e Nogueira 2008, apresen-
tam resultados sobre a captura dé€kt&is exteriores durante o processo de mi@oadepois da
fase citica de troca de posigs, a qual ocorre na passagemig@tér e Saturno pela ressintia
2S:1J. Entretanto, os autores apresentam seus resultados baseados em diferentes metodologias
Nesvorry et al 2007 baseia-se na intedagde tés corpos durante um encontro plamet, onde
considera um cerio com dois planetas se aproximando e um conjunto de planetesimais ao
redor dos planetas que & o encontro. Neste caso apenas os dois planetas e os planetesimais
interagem, pam os planetesimaisan interagem entre si. Nogueira 2008, assim como Agnor
& Hamilton 2006, utilizam a metodologia de aproxirhacde um sistema bémio com a es-
fera de infléncia de um planeta. A diferenca entre os trabalhos de Nogueira 2008 e Agnor &
entre planetesimais e planetas provenientes do modelo de Nice.

De fato, afps Fernandez & Ip 1996, muitos trabalhos sobre asteroides, troianos, plutinos,
KBOs, etc, €m sido apresentados. Entretanto, como mencionado em Ng®tah2003, em
nosso esfor¢o para entender a parte final détiégstle evolugo do Sistema Solar, a popudec
de satlites ocupa uma posig@ de maior interesse. De acordo com estes autores, o0 estudo de
saklites pode nos providenciar inforntags que 8o podem ser obtidas a partir de outras fontes.

Entretanto, enquanto grande parte das investigggesio voltadas para séfites distantes,
neste trabalho @s estamos interessados nos pesis efeitos da migrap sobre alguns satites
primordiais, 0s quais se formaram @imos ao planeta. &6 tami@m daremos ate@p ao
seguinte ponto: & qual diséncia, saklites abm de Oberon, Hyperion ou Callisto, podem ser
capazes de suportar 0s encontro®ximos que ocorreram durante a migée; ou se possivel-
mente nenhum objeto existiu nestasatistas.

O estudo desenvolvido neste trabalho (limitado ao planeta Urano, Deienno et al 2010,
Saturno e seus sgites)é importante pois, se os &dites §0 primordiais, esses se formaram
simultaneamente com os planetas e portanto suportaram todas as pefiagopgsiveis que
ocorreram durante a migrap planeéria.

O caso de Urano e seus gdites, em particular se torna interessante devido seu alto valor
de obliquidade (¢97,86), 0 que favorece o aparecimento da ressoria de Lidov-Kozai.
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Capitulo 2

OBJETIVOS

O objetivo deste trabalhé fazer um estudo explotato dos efeitos da migrap sobre alguns
saklites regulares dos planetas gigantes.

Nos dias de hoje&t bastante aceito que no passado os planetas gigantes sofrer@merien
de migra@o. Portanto, se os &dites destes planetadsprimordiais, eles provavelmente devem
ter sofrido os efeitos desta migesg

Tsiganis et al 2005 afirmam que o modelo de Nice preserva ébtsatregulares e que
esses &0 primordiais. Entretanto, devido o enorme tempo @euto, réo & possvel afirmar
com seguranca total esta estabilidade (de fato isto aiaddai feito). Por outro lado,ao é
claro o porque da sepaiag existente entre sites regulares e irregulares. Beawgg al 2002
e Nogueira 2008 estudaram a estabilidade delited regulares dos planetas gigantes durante a
fase de migra@o de diferentes formas. Nogueira 2008 trabalhou diretamente com o modelo de
Nice no estudo de estabilidade degdigés regulares, computando os encontros de planetesimais
com os planetas gigantes. O estudo de Nogueria 2008 mostra que mesmo sendo primordiais,
os satlites regulares poderiam ter ocupado pdsg;diferentes das atuais, devido o efeito de
constantes aproximaes com planetesimais.

Basicamente @s usamos o0 modelo de Nice para mig@@laneiria. Como este modelo
€ muito senwel as condies iniciais, a partir de migrées que aproximadamente reproduzi-
ram com sucesso nosso Sistema Solar at@al gnavamos a8rbitas dos planetas construindo
um banco de dados. Gravamos t&mbos encontros entre planetas e planetesimais prove-
nientes de tais migrées, construindo um segundo banco de dados.acEmtegramos 0s
saklites considerando dawbitas destes planetas retiradas de nosso primeiro banco de dados.
Em um primeiro estudo, consideramos apenas a per@ambegusada por encontroHRIMos
planeérios. Posteriormente, com o alix do segundo banco de dados, adicionamos os efeitos
das perturbdies causadas por encontros com planetesimais.

Uranoé um planeta que comparado com os demais apresenta um grande valor de obliqui-
dade. Tal fato favorece o surgimento da regsmm de Lidov-Kozai (KINOSHITA & NAKAI
1991). E nosso objetivo investigar a @rgia de objetos a partir de um determinado semi-eixo
maior, situado entre oltimo satlite regular & certas digtncias conhecidas como “semi-eixo
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critico” (a.) que definem satites exteriores (GOLDREICH 1966). No caso de Urano, trata-se
de saglites com semi-eixos maiores do que22.83 R, (Oberon), ondez;; significa raio equa-
torial de Urano. Para Saturno, semi-eixos maiorémalea~24.59 i, (Hyperion), ondeRs
significa raio equatorial de Saturno.
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Capitulo 3

METODOLOGIA

3.1 Satlites regulares & irregulares

Como mencionado anteriormente, os trabalhos sobre ndignalaneiria (FERNANDEZ & IP

1996, HAHN & MALHOTRA 1999, TSIGANIS el al 2005) deramiirio a muitas investigdes

sobre sdlites plandirios, em particular aqueles mais distantes do planeta (irregulares), uma
vez que a maioria dos autores concorda que, aquedagprs do planeta (regularessquase
imunes ao fedmeno de migreadp.

Uma investigago detalhada dessa imunidade certamente envolve um tempo computacional
nao negligend@vel ja que os péodos orbitais destes &lites 50 muito menores do que o
perfiodo daqueles chamados irregularesérAldisso, este tipo de imunidade deve considerar
nao somente os ites regulares hoje conhecidos, mas tamla estabilidade de outro€ai
do saklite mais externo tendo em mente o que entendemos paitesatgular. Tsiganis et
al 2005 e Nesvomnet al 2007, concluiram que &dites regulares, &b sob ago de peque-
nas perturbaies durante os encontrosOgimos planeirios. O nome satite regular, geral-
menteé dado para aqueles muitcdgimos do planeta que apresentam pequena excentricidade
e inclinago (¢ < 0.1 ei < 5° com o equador plan&tio, respectivamente). Aqueles distantes
do planeta, normalmente com excentricidade e inciinajgnificantes, @ chamados irregula-
res. Com algumas excdaes (Trifo, Nereida, Phoebe ou lapetus) esta classdagpressa as
diferentes origens de cada grupo: o primeiro grupo, suposto primordial, foi formado ao redor
do planeta, enquanto o segundo grupo teve origem de objetos capturados.

Ao invés de uma defin@p qualitativa, uma classificag alternativa e talvez melhor pode
ser dada seguindo Goldreich 1966 e Burns 1986; vamos considerar a chamanieiadisti
semi-eixo cttico. Nesta disincia, o torque narbita do satlite devido o achatamenéigual
ao torque causado pelo Sol.

M, Ty \ M° o
a. = (—]\/[if) (1—612))3/10612/5R]2)/5 (3.1)
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ondeM,, a,, e, SA0 @ massa, semi-eixo maior e excentricidade do planeta.

Uma simples integra@p nungrica (contendo o Sol, Urano e uméie), mostra que para
um objeto com semi-eixo maiar < «a. a inclina@o permanece quase constante em aalap
equador, enquanto pata> a. 0 objeto marém inclina@o constante com respeito ao plano
orbital do planeta. Entretanto, para distias poximas aoz. € dependendo da obliquidade do
planeta, a excentricidade e o movimento d@&l#&t em geral, pode tornar-se muito irregular
(YOKOYAMA 2002).

E bem aceito que os $dites regularesa® formados por material circumplagagb de um
disco ao redor do planeta. Em particularfioico plano onde um disco de parilas pode
permanecer sem dispersan plano equatorial (GOLDREICH 1966). Por outro lado, este disco
deve estar confinado em uma @ginterna aa.. Portanto, novamente seguindo Goldreich et al
1966, satlites equatoriais, com semi-eixo maior abaixaideefletem uma condép de origem
e rao de evolugo.

Baseado nestes argumentd@pa estranho que quase todos oghit&s conhecidos e chama-
dos de regulares, ést dentro da diéinciaa.. A exce@oé Tritdo que embora seja um &kite
atualmente conhecido como irregular, apresentando uma ir@tiretbgrada em reld&p ao
equador de Netuno, tem sua origem relacioreadaptura devida quebra de um sistema hio
de planetesimais (AGNOR & HAMILTON 2006).

Na tabela 3.1 @s listamos 0 semi-eixo maioritico para os planetas gigantes. A primeira
coluna apresenta os valores @epara a atual configurag, e os valores de semi-eixo maior
atual dos planetasie mostrados na direita entre @atesis. A segunda columasimilar, mas
0s valores entre pantesis 80 0S semi-eixos maiores iniciais dos planetas como sugerido por
Tsiganis et al 2005. Naltima coluna s apresetamos o géite mais externo conhecido. Sua
distancia neédia aproximada (emkp, raio equatorial do planeta) a partir do planeta tamb
dada entre colchetes.

Tabela 3.1: Distancia citica (em R,) para configurago planearia atual e tamé&m para pogsel
configura@o inicial de um modelo de migrag (TSIGANIS et al 2005, NOGUEIRA & GOMES 2008).
Os valores entre pantesis se referem ao semi-eixo maior (Em) do planeta correspondente usado
para calculai,., enquanto os valores entre colchetes fazem&afga ao valor radio aproximado do
semi-eixo maior atual (em?,) do correspondente site.

Planetas Hoje Modelo de Nice  Mais Externo

Urano 68.3—-(19.22) 50.2—(11.50) Oberon—[22.8]
Netuno 75.7—(30.11) 48.2—(14.20) Proteus—[4.8]
Saturno  41.6—(9.55) 37.9-(8.18) Hyperion—[24.6]
Jupiter  32.5—(5.20) 33.4—(5.45) Callisto—[26.3]

Vale atentar ao fato de que embora nos referimos aqui ao valsermii-eixo de Hyperion
como senda ~ 24.6Rg, este valor oscila entie~ 24.4Rs ea ~ 24.7Rg devido a ressd@ncia
4:3 de movimento riadio com Titan (CALLEGARI & YOKOYAMA 2010).

E notavel que todos os $dites fora da tabela 3.1 com semi-eixo maior acima,J¢ém
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tamlEm maior excentricidade ou inclirég significante quando comparaglaqueles com <
a.. Entretanto, com o pra@sito de clareza na nomenclatura deste trabalb®pneferimos dizer
regulares aqueles &dites dos quais 0 semi-eixo maior &stdentro da:., caso conrio nds
dizemos irregulares.

Para Urano a@s podemos ver um intervalo interessante: apesar de um valor muito grande
dea. ~ 68.3F;, 0 saélite mais distante, Oberon, asipenas 22.83Rde distncia de Urano.
Atualmente @o existe nenhum gdite no intervalo [22.83 R, a.]. Comparado comUbiter e
Saturno, a diferenca parece ser bastante clara.

A primeira vista, parece que existe umaénsia de sélites aém de Oberon. A aésicia de
tais saklites indica que ou eles foram desestabilizados durante os encorixoags ocorridos
na migra@o, ou eles nunca existiram. Para Netuno este vazio parece ser ainda mais crucial,
porém neste caso a sitlsg parece ser diferente e mais complicada uma vez que avgloss
captura de Tr#o no passado, e ta@m aorbita rio usual de Nereida, devem ser levadas em
conta, e parecem indicar que a @mica toda deva ter sido muito mais complexa no passado
(GOLDREICH 1986, ©K & GLADMAN 2005).

Analogamenteé interessante a grande distia que o atual sdite irregular mais @ximo
manem do semi-eixo maior @ico a. do correspondente planeta. No caso (@atér, o satlite
irregular mais pbximo esé por volta de 80 Rafastado de CallistodgWITT & HAGHIGHIPOUR
2007). Talvez, esta grande distia esteja associada coli$es entre 0 mais externo &kte
regular (Callisto no caso dégiter) com satlites irregulares capturados e altament&akicos.
Usualmente as massas dosfitds irregulares (objetos capturadaodd snuito menores do que
a massa dos glites regulares mais afastados. Nesta s##taagma coli@o causa a destrig
ou eje@o daquele com pequena massa.

A quesio sobre porque Oberon, Hyperion e Callistosos satlites regulares mais afas-
tados observados hoje, certamebtem produto de muitos e complexos eventos ocorridos no
passado. Estes eventosdstelacionados ao processo de forraagde satlites (CANUP &
WARD 2006), migra@o planeéria e taml&ém instabilidade diamica. Em especial para Urano
(DEIENNO et al 2010) e Saturnops achamos que o recente resultado dado pelo modelo de
Nice para migrago planeéria (TSIGANIS et al 2005) pode fornecer resultados interessantes
nesta dire@o. Por outro lado, este estudo serve t@mbpara verificar como o modelo de
Nice (em sua primeira ve@®) deve ter influenciado na atual arquitetura dosétizes (tanto
regulares como irregulares), tendo em vista os efeitos causados durante a acigrageéria.

3.2 Modelos de migraéo

O ponto de partida de nosso estudo decorre diretamente do estudo do modelo de Nice, em
particular a passagem pela ressacia 2S:1J. Basicamente, para realizar este trabafi®, n
usamos o “0digo” desenvolvido por Gomes (GOMES et al 2005). Muitas intéggagoram
realizadas, com diferentes pd®s iniciais para os planetas gigantes. Como se éah@ante
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apassagem pela ressorcia 2S:1J que os planetas sofrem muitos encontéssnpos entre si,
e taml&m & durante esta passagem que o0s planetas sofrem mudancas abruptas em seus semi-
eixos maiores. Devido a este fato, iniciaremos nosso trabalho reproduzindo parte daopigrac
do inicio, a& pouco depois da passagem dpiter e Saturno por essa resannia, onde todos
os planetasj rio €m mais encontros Pximos entre si, e sudsbitas tendenas suas posies
atuais.
Os giaficos Al e A2 na figura 3.1, mostram a evobug temporal de dois modelos onde a
Unica diferenca reside em uma pequena mudancga nos semi-eixos iniciais de Urano e Netuno
entre um modelo e o outro.

40 x ‘ w 40 I I
% Al — L A2 —
30 N | 30 /ﬁ:
<_ T < T ]
220 — U — 220 — U—
= = s L ——
10 S = i
0 I | ! J 0 | | | J
0E+000 S5E+008 1E+009 0E+000 3E+008 6E+008
Tempo (anos) Tempo (anos)

Figura 3.1:Dois modelos de migré&p mostrando a evolég temporal do semi-eixo maior dos planetas.
Apenas uma pequena mudanca no semi-eixo maior inicial de Urano e Netuno foi realizada entre um
modelo e outro.

Como a escala de tempo da figura 8.tuito grande, a visualizag do que pode ter ocor-
rido & prejudicada, principalmente durante a passagem pela éassa2S:1J, quando os pla-
netas Urano e Netuno trocam suas poss;

Assim, seja a figura 3.2, gficosR1 e R2, onde vemos alguns detalhes do que ocorre neste
pefiodo para os @ificosAl e A2 figura 3.1.

25 T I T 30
. R1 N -

20 —
215 r U — 2%
S) s -

10 — —]
< - - < 10

T 7 -

0 | | | 0 | | —
1.65E+008 1.67E+008 1.68E+008  4.46E+008 4 48E+008 4.50E+008

Tempo (anos) Tempo (anos)

Figura 3.2:Semi-eixo dos planetas gigantes contra o tempo durante a 2S:1JAdRelde os gficos
Al e R1, assim coma42 e R2.

Com base em iiimeras simuld@es podemos afirmar que Urano e Netuno poderiam ter se
formado com suaérbitas iniciais trocadas, como pode ser observado na figura 3.1. Por outro
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lado, rao € necesario que Urano e Netuno tenham realmente se formado nas configardag
figura 3.1, podendo a troca de pdss nunca ter ocorrido. Entretanto, 0s encontrégipros
planeérios caractésticos da 2S:1J sempre ocorrem. Deste modo, assim como Tsiganis et al
2005, podemos concluir que o nome dado aos planetas se faz consideran@dsgamfinais.
Como se observa na figura 3.1 nossas sinfidageproduzem muito bem a eva@aagmigrabria
mencionada por Tsiganis et al 2005.

E de grande impoancia analisar nestas figuras que os planetas, independentemente das
posig@es iniciais de Urano e Netuno, sempre apresentam o mesmaopaerevolugo tem-
poral aé que dipiter e Saturno alcancem a resdpnaia 2S:1J. Durante a passagem por esta
resso@ncia pouco se pode afirmar sobre o comportamento subsequente do sistema, pelo menos
nos primeiros milbes de anos (este f@meno, quase que paulr, foi observado em todos os
testes).

Outro ponto que merece nossa atemé que uma migrép pode ter desde unumero
pequeno de encontros plaagbs, aé uma grande quantidade de encontros. Na figura 3.2,
embora mostramos detalhadamente o que ocorre com o semi-eixo maior dos planetas durante a
passagem deipiter e Saturno pela 2S:1JRmpodemos ter certeza dos momentos em que tais
encontros ocorreram. Para isso, devemos olhar diretamente para @aewibdugetor disincia
entre os planetas, ou para a ev@lo¢emporal da dighcia do aélio e do perlio desses corpos.

3.3 Integracao com satlites

Apos verificar a possibilidade de reproduzir o modelo de Nice como proposto por Tsiganis et
al 2005, agora iremos prosseguir com nosso trabalho incluindliteatem nossas simulBes.
Entretanto, para conseguirmos isso, devido certas lidecomputacionais de tempo de inte-
gracgo, discutidas na sag 3.1, procedemos inicialmente das seguintes formas:

i) marcamos as posies de todos os corpos (planetas e planetesimais) presentes nadutegrac
att um tempo gximo da entrada delpiter e Saturno na 2S:1J. Isso foi feito dado o fato de
gue os planetas evoluem de maneira muito similaraaentrada delpiter e Saturno nessa
resso@ncia, sego 3.2 acima.

i1) partindo destas condies incluimos os salites diretamente no modelo de Nice. Todo o
sistema foi er#to integrado por no aximo aé 1.5 milldes de anos, incluindo tardim o efeito
do achatamento do planeta. Neste cago,realizamos integraes por mais de 1.5 milfes de
anos como seria o ideal para terminar a passagefinpitede Saturno pela 2S:1J. Tomamos esta
decisio pois percebemos que tal integra€ imprati@vel. Nas sd@es 3.4 (Encontros pKimos
& massa dos planetesimais) e 4.1 (Sensibilidade dos modelos drigggtdiscutiremos melhor
os problemas envolvidos.

Portanto, necessitamos de uma metodologia diferente para conseguirmos inelil@ssat
em nossas simuléaes de uma maneiraawel. Tal metodologia sarexplicitada abaixo:

iii) partindo novamente das condés marcadas ndgem i), fizemos novas integraes
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considerando primeiramente apenas planetas e planetesimais e marcanmdasatesgorais
com espacamentos menores (cerca de 7 anos). Entre uma iategragtra variamos ligeira-
mente o valor da anomaliaédia de um dos planetas (Urano). I€seuficiente para que di-
ferentes cearios de evolugo sejam gerados (fato que ocorre pois o sistenmaprevisvel
durante a passagem pela 2S:1J, devido aos constantes encobrio®piplaneirios). Tendo

0S arquivos com as &ias temporais desses novos modelos e descartando aqueléoqee n
produzem aproximadamente o atual Sistema Solar, foi montado um banco de dados contendo as
orbitas dos planetas migrantes. Em seguida, por meio de uma simples inteopgplaciatica,
geramos uma furd polinomial para cada elemento orbital em famglo tempo (para todos
0s planetas). Isto permite reproduzir sempre que nadess com prec&o um modelo pre-
viamente integrado (real que reproduz com sucesso o Sistema Stam@do atual). Entre
todos os elementos orbitais dos planetas, apenas a anonadlia o € interpolada em nosso
método, pois como sua vari@gé muito &pida, torna ditil sua interpolago. Para solucionar
esse problema, como temos por meio de intergmaodos os elementos a qualquer tempo,
podemos a partir desses elementos evoluir a anoma&ihanikeplerianamente”. Estédnica

foi apresentada poras em Yokoyama et al 2009. Uma outra \@@rsndependente e contem-
poranea a esta foi desenvolvida por Brasser et al 2009.

Com essa ferramenta enaos, podemos agora analisar a evatude diferentes sglftes
sob a infléncia dos encontros @imos planeirios que ocorreram durante o processo de
migrago de Nice, integrando tais &tites ao redor do corpo central (planeta), e adicionando
a perturbago dos demias corpos (Sol e planetas) externamente via intéapatagrente no
tempo. Esse gtodo tambBm nos & um enorme ganho de tempo de integmafpois integramos
apenas os salites e @o mais os planetas), assim como certeza réntiice. da migrago (tanto
durante quanto depois da passagem pela 2S:1J). Outr@naifusobre a evol@o dos satlites
gue pode ser analisada com edtanica, am dos encontros pximos planéirios, € a dos
encontros pyximos com planetesimais (descritaiten iv) a seguir.

iv) nossos s&lites sofredo eno os efeitos dos encontrosbgimos entre planetas (via
interpola@o) e tambm dos planetesimais (estes integrados juntamente comédisesat O
efeito dos encontros de planetesimaigossvel de ser computado pois na integiag@nterior
gue gerou os modelos migoaitos (item iii), foram guardados todos os encontros de planete-
simais que se aproximaram a distias de 0.8UA dos planetas. @todo aqui adotado difere
ligeiramente daquele de Nogueira 2008 devido o us@dai¢a de interpol@p e da maneira
com que inserimos os planetesimais dentro do modelo integradao(3ed).

O efeito da perturba@p do achatamento do planeta (corpo centrad xada em conta em
todas as nossasdnicas e integrégs. A impor&éncia de se considerar tal efeito (principalmente
para o planeta Urano) sediscutida no Apndice A (A fun@o do achatamento e a obliquidade
do planeta). O integrador utilizado foi oibtido do pacote Mercury (CHAMBERS 1999) com
o0 passo do integrador menor do que um vinte avos do menimdgeenvolvido na integrap.

Os resultados obtidos com este integrador foram primeiramente comparados com o integrador
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Burlirsh-Stoer (BS2) do mesmo pacote Mercury, e apresentaram uma grande éme@rd
assim como maior velocidade de integra¢ Portanto, quando outro integrador for utilizado
salientaremos no texto.

3.4 Encontros proximos & massa dos planetesimais

Durante a integrap principal que gerou o banco de dados (cororagas dos planetas) que
se@ utilizado naécnica de interpold@p, marcamos tan@m as coordenadas plandtatricas de
todos os planetesimais que tiveram aproxid@sgmenores ou iguais a 0.8UA com um planeta.
Em especial estamos mais interessados nos encontros de planetesimais com Urano e Saturno.
Tendo em rAos as coordenadas desses planetesimais no momento do encontro, adotando es-
tas coordenadas como con@s iniciais, integramos tais conde&s (apenas neste ponto com o
integrador RA15 descrito por Everhart 1985) com passo de intggraggativo, e interrompe-
mos a integra@o quando o planetesimal atinge umaatisia maior ou igual a 1UA. Isse
feito para que possamos “recuperar’ a pasi@ partir da qual o atual planetesimal inicia a
correspondente trafatia que i se aproximar a uma distcia< 0.8UA. Com este novo con-
junto de coordenadas, integramos com passo positivo os planetesimais (individualmente), e
selecionamos apenas o0s planetesimais que passaram em @meidistenor ou igual a 10QR
(isso em um primeiro estudo, depois testamos outraamdisgts, por exemplo 30Q#. Para
estes planetesimais “selecionados”, posg;e velocidadesas guardadas em um banco de da-
dos auxiliar (tempdario). Como os planetesimais aqui adotadds aqueles provenientes da
integrag@o principal, estes tem massa igual@ x 10~3M.,.

Conduzir uma integr@p onde planetesimais com grandes valores de magsapesentes
pode r&o ser um problema quando tratamos apenas da iatedgstes corpos com planetas.
Poem, quando estamos investigando a estabilidade @8teaé de extrema impaiihcia nos
atentarmos para o tamanho dos planetesimais envolvidos no estudo. Planetesimais com grandes
valores de massa (ordem de massa de mesma grandeza ou maior do que a apresentada pelos
saklites) podem tornar qualquer sistema incoriyethitom o que hojé& observado.

De acordo com Trujillo et. al. 2001 a distribéig total de um aémero (N) de partulas com
raio r, pertencente ao cintaéo de Kuiper segue a lei de pocia:N o or 7 (¢ = 4 £ 0.5).
Para asteroides no cin&o principal o valoy (JEWITT & HAGHIGHIPOUR, 2007), pode ter
grandes varidies. Para os slites irregulares dos planetas jovianos parece que uma simples lei
de poéncia rao pode descrever perfeitamente a atual distrdmui@rovavelmente, a dificuldade
de definir qualquer lei de distribiiQ esh relacionada com a nossa falta de conhecimento na
evolu@o destes salites. Assim, enquanto mantemos a ideia de lei dermid, tentando definir
as massas dos planetesimaiss nptamos por considerar taémb os atuais valores observados
em satlites irregulares. De mesmo modo, daremos aténcao fato de que um pequeno e

*http://ssd.jpl.nasa.gov/?sphys par#legend
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possvel nimero de objetos do tamanho de Btutcomo observado no cinor de Kuiper),
deva ter existido no disco primordial.

Vamos assumir que os planetesimais sejarériesfs. Assim podemos escrever com 0
auxlio da lei anterior,

A N3/
m = “3—0 (3.2)

onde Cé uma constante de proporcionalidadé& a densidade do corpo (NOGUEIRA 2008).
Desde que trabalhemos com urianmero finito de massas (objetos), a massa total de um
conjunto deN,,,.. parficulas pode ser aproximada por:

N’HL(L(I,'
Myta = My Y (N +08)7% (3.3)

N=0

onded & um rumero ran@mico no intervalo [0,1] é//; = 471/3C. Desde que a massa toéal
fixada, M; (ou C) & determinada a partir da eq@acanterior, e massas individuais podem ser
encontradas a partir da eqaac3.2.

Neste trabalho, para computarmos os efeitos de encontvgsrs satlite-planetesimal,
nos substitimos uma partula original por 500 novas, sendo que pelo menos dois destes novos
corpos tenham massa da mesma ordem dé®l(st 107°M,). A massa remanescente foi
dividida entre outras 498 pactilas respeitando a distrib@ig acima, adotandg = 1.3. Este
tipo de distribui@oé apresentada na figura 3.3. Como esperado, a maior parte das massas est
concentradas em um pequenanrero de grandes objetoé importante atentar que, embora
aqui consideramos sempre dois objetos com mesma ordem de massa god-Plit°M ),
nao tomamos tais objetos com a mesma massa dadP(utp; 0 ~ 6.6 x 1079My, D ~
2500km). O numero de corpos com massadatietro) aproximadamente iguais ao de &t
gue ros assumimos, segue proporcionalmente o estimado por Morbidelli et al 2009 para o
disco primordial de planetesimais. Na tabela 38 mostramos a porcentagem de oéncia
de diferentes massas de diferentes ordens. Note que o maior percentual ocorre para grupos
com massas da ordem dé '“M, (D =~ 33.62km), 107° M, (D ~ 15.60km) e 1071 M,
(D =~ 7.24km), 0 que esi de acordo com o caso dos&eés irregulares atuais

Deste modo, visando tornar mais realistalonero de encontros e a quistdas massas
dos planetesimais, para cada encontro entre um planeta e um planetesimal cormmassa
1.05 x 10~ M., subdividimos este planetesimal em 500 joaitfs.

Thttp://ssd.jpl.nasa.gov/?sphys par#legend



21

1E-008 =5
1E-010

> >

1E-012
1E-014

Log[m] (M)

1E-016

0 250 500
N° de planetesimais

1E-018

Figura 3.3: Exemplo de distribuag de massa com= 1.3.

Tabela 3.2:Distribuicio de massa por planetesimais cgm 1.3. Os valores de dmetro (1) foram
calculados considerando a densidade do corpo iguajast?® e o valor de massa dado na coluna da
esquerda (valores intermédiios de massa, apresentados na figura &8 foram usados para alculo
destes dimetros).

Ordem de massa (4) D (km) % de ocoréncia

107 1560.34 0.516
10710 724.25 0.328
10~ 336.17 0.952
10712 156.03 2.555
10713 72.42 6.938
10~ 33.62 18.817
1071 15.60 48.616
10716 7.24 19.241
10717 3.36 1.950
10718 1.56 0.013

Assim, trabalhando com o primeiro banco de dados onde guaslasposiges e veloci-
dades dos planetesimais “selecionados” e considerando aalidées massas acima descrita,
cada planetesimal, com suas coordenadas e valor de massa, foi arquivado de madeviaaand
em um arquivo final. Este arquivo seautilizado nas séigs 4.2.2 e 4.2.5 quando computaremos
juntamente os efeitos dos encontroéximos planeirios e de planetesimais-glites. Estes
planetesimais sao inseridos na integrag respeitando um determinado “fluxo” Ggnero de
encontros planetesimais-planetas por intervalo de tempo). Tal “fléxedriavel devido o fato
de que antes e depois dos planetas passarem pelaaesso8S:1J o iimero de encontros
planetesimais-planet@sbastante baixo e durante a passagem pela 2S:1Jeséemnaumenta
de maneira significativa como pode ser visto nas figuras 4.2, 4.3, 4.5 e 4.9. Portanto o intervalo
de inser@o de planetesimais (\no modelo i& variar de acordo com este “fluxo” , sendd\o
grande antes e depois da 2S:1J e pequeno durante a 2S:1J.
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Capitulo 4

RESULTADOS

4.1 Sensibilidade dos modelos migratrios

Retomando a figura 3.1, &ficosAl e A2, assim como a figura 3.2Z1 e R2, podemos verificar

por inspe@o que os modelos migatos €10 extremamente sdrsis a qualquer variép em

suas condiges iniciais. Tamém devemos considerar que alguns desses modelos podem termi-
nar de um modo queao representem o nosso Sistema Solar atual (podendo um dos planetas
ser ejetado ou colidir com outro durante o processo de négraiu simplesmente os planetas
podem fdo alcacar posiies pbximas das suas atuaidf. claro que para testarmos os efeitos
da migra@o sobre os salites primordiais, devemos considerar apenas as nligsagque repre-
sentem, no final, a atual configuga;do Sistema Solar. Entretanto, observamos uma enorme
sensibilidade quando indlmos um objeto adicional (s&lite) na integra@o. Por exemplo, nas
integra@es anteriores (como discutido ffem i se@o 3.3), mantendo as mesmas cobdg;
iniciais, mesmo computador e apenas adicionando ualitea(Oberon), o resultado final de
uma integrago pode ser completamente modificado. Na figura dslnmostramos um exemplo

de alta sensibilidade: o gfico da esquerda mostra a ev@aglos planetas quand@srsatlites

de Urano, nas diahcias 25, 40R; e 55R; sao inclidos no modelo de migrag Al da
figura 3.1. No gafico da direita da figura 4.108 inclumos dois satlites em 30 e 60R;.

Em ambos os casos, o integrador Burlirsh-Stoer (BS2) do pacote Mercury foi utilizado.

Como o sistema toaise impreviszel durante a passagem dapiter e Saturno pela res-
soraincia 2S:1J (figura 4.1), Urano e Netuno podem seguir caminhos diferentes, mesmo con-
siderando que as massas dol#as §0 muito pequenas se comparada com as massas en-
volvidas na integrego. Este fato pode modificar uma integragque havia tido sucesso em
outra em que o resultado final pode ser um Sistema Satareualista. No geral,ao ha garan-
tia de que um Sistema Solar previamente bem sucedido, psdemreproduzido quando um
objeto como um sétite for includo no sistema. Am deste problema, a simufscde um mo-
delo de migrago pode ser extremamente demorada, especialmente&besatgulares forem
incluidos na integredp.
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Figura 4.1:Esquerda: &s satlites de Urano (&=25R;;, a =40Ry; ea =55Ry;) sdo includos. Direita:
0 mesmo da esquerda, incluindo apenas do#ditet (a=30R; e a =60R;;). A evolug@o dos planetas
& completamente modificada.

Em patrticular, na figura 4.1 (esquerda), como Urano teve alguns encontrosipiben, bs
trés satlites foram ejetados em 6 x 10° anos.

Com base nos dados aqui apresentados, e na disctesta, justificamos o porque déam
estendermos muito o tempo de integra@ara os casos onde inichos os sdtlites diretamente
no modelo de Nice.

Portanto, tentando contornar esta dificuldadg introduzimos aécnica de interpol&p.

4.2 Integracdo com a €cnica de interpola@o

Tendo em raos estaécnica, daremos i0io aqui ao estudo propriamente dito daairica de
saklites regulares sob infuncia da migra@o planedria.

Como havamos dito,é foco de nosso estud@m apenas a damica de s@lites regulares
gue hoje &o observados, mas tagérh e principalmente, a dimica de posseis outros saites

gue poderiam ter existido ebrbitas externas aos regulares mais afastados de seu planeta hoje

observados.

Para tal estudo usaremos como base inicial, parte de 5 modelos deaujgnagneados
M1, M2, M3, M4 e M5, previamente integrados que apresentam uma e¥lagm muitos
encontros prximos planéirios e tiveram sucesso na config@aginal do Sistema Solar atual.

Na figura 4.2 apresentamos 0os modelos acima citados integrados poriooopde 100
milhdes de anos. Esta figura nos mostra a edmuemporal do semi-eixo maior, assim como
da dis@ncia do peglio e atlio dos planetas antes, durante e depois da passageopitkr J
e Saturno pela 2S:1J. Takrn & apresentado na figura um “histograma” comionero de
encontros ocorridos entre planetesimais e Urano durante tod@oolpeie evolugo do sistema

z

(o “histograma” € indicado pela cor rosa e o eixo vertical direito).
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Figura 4.2:Numero de encontros entre planetesimais e Urano (rosa) durante adevtuagporal do
semi-eixo maior, assim como da distia do aflio e do pe®lio dos planetas durante todos os 100
milhdes de anos.

A figura 4.3é semelhante a figura 4.2, pon o “histograma” representa @amero de
encontros planetesimais-Saturno.



25

=)
g
g
~ &
< <z
2
o =
< S
w 5
Q
3 <
WEOC XX WX X XX x x 1 | o
0 : : : o =
0.0E+000 5.0E+007 1.0E+008
Tempo (anos)
—_ 28:1J —~
40 25;1] T ‘ T 20 g 50 [ N ‘ T 20 8
M2 N g 40 M3 ] £
~ 30— 15 3 —_ N—15 &
< =~ < ~
S 1. g B30 18
20 y 10 £ — 10
‘“10*=i” s |5 8 ‘“10. 5 5
m*w “‘ s - % %
0 1 : et DS = : : e LY
0.0E+000 5.0E+007 1.0E+008 0.0E+000 5.0E+007 1.0E+008
Tempo (anos) Tempo (anos)
40— i w 0 3 40— 16 2
B M4 N_ E =
s & 2 2}
S=10 2 o E
: 5t S 3
S 5 d.g) ® d.:)
Q (]
3 - XX XX XK XX ] ;O — ;O
0 T I T 0 Z 0 L 1 | 1 0 Z.
0.0E+000 5.0E+007 1.0E+008 0.0E+000 5.0E+007 1.0E+008
Tempo (anos) Tempo (anos)

Figura 4.3: Nimero de encontros entre planetesimais e Saturno (rosa) durante aevigimporal
do semi-eixo maior, assim como da distia do a&lio e do perlio dos planetas durante todos os 100
milhdes de anos.

E nofavel na figura que antes e depois da passagefipitede Saturno pela 2S:1J, o sistema
se apresenta de forma bastante comportada, sem encordrisgs planeirios e com um
numero negligenéivel de encontros entre planetesimais-Urano ou planetesimais-Saturno. Por
outro lado, durante a 2S:15m apenas 0s planetasastenvolvidos em diversos encontros
entre si, como tarréim o disco de planetesimais gé@ltamente desestabilizado, proporciona
diversos encontros com Urano e taanbcom Saturno.

4.2.1 Satlites de Urano - sem planetesimais

Nesta sego ros investigamos o comportamento deeltds regulares e firtios de Urano sob a
acao da migrago, ainda sem a presenca de planetesimais.

NoOs usamos o pacote Mercury (CHAMBERS 1999) adaptado para a eosgzatde interpo-
lacao, mas com sua formulag original no tratamento das cd@es, ou seja, uma codie entre
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dois corpos, “um grande e um pequené”considerada inastica, deste modo os dois corpos
tornam-se ununico. Poém, como neste problemas tratamos de casos diferenciados, ou
seja, nem sempre as cdes ocorrem entre um corpo pequeno e um granaeintroduzimos
outras mudancas. Por exemplo, se o tamanho (ou a massa) de dois éorgosikires, uma
colisio entre eles caracteriza um evento “super-catasti’ resultando na pulverizag de am-
bos (BOTTKE et al 2010). Kortenkamp & Wetherill 2000, apontam que para ocorrefa fus
de dois planetesimais com mesma massa a velocidade de encontro necessita estar abaixo dos
valores~ 1 e ~ 10m/s para digincias de 1 e 2.6UA (di&ihcia Terra-Sol e cinté@o principal
de asteroides), respectivamente. Para corpos com massas diferentes as veldadadEs s
e ~ 100m/s para as mesmas distias. Uma breve alise nos mostrou que as velocidades
de impacto envolvida em nossas coés §0 da ordem de 1-4km/s entre &ldes regulares
e ficficios, e maiores do que 7km/s entreéditds regulares e planetesimais. Isso inviabiliza
colisdes ineasticas entre corpos de massa (tamanho) semelhantes e dificulta a redgutinac
desses corpos caso houvesse fragmaot#g raz@vel imaginar que os fragmentos gerados
de tais coli®es tenham velocidades de escape da mesma ordem das velocidades @es) colis
Partindo desta aise e levando em conta quésy&o consideramos fragmen&agou formago
de poeira em nossas simui&gs, assumimos que corpos semelhardessiquilados na cob®
(este fato foi utilizado em todas as nossas intdggagom sdites apresentadas neste trabalho).
NOs integramos cinco dites regulares (M=Miranda, A=Ariel, U=Umbriel, T=Titania e
O=0beron) e tamdm seis s&lites ficicios sk = (s1, s2, 53, s4, s5, s6) posicionados &m de
Oberon. Seus semi-eixos maioré® 7.5k, 33Ry, 39.6 Ry, 47.5 Ry, 57Ry;, 68.4 Ry respec-
tivamente. Estes valores foram considerados de acordo com ac@aygica: a;, 1 ~ 1.2a;,
ondea, € 0 semi-eixo maior de Oberody, € 0 semi-eixo maior del e assim por diante. Mais
adiante as condigs iniciais seto dadas na tabela 4.1. Para ogl#at regulares@s tomamos
os valores atuais, exceto a inclidacde Miranda (para Miranda consideranigs= 0.1° em
relaggo ao equador de Urano). Tomamos esta degmis nossas primeiras simuas resul-
taram em suaapida e &cil desestabiz&p, mediante grande parte de encontros com planetesi-
mais, caso a inclin@p inicial de Miranda fosse a atual. Este conjunto delises foi integrado
considerando o Sistema Solar atual para que conseguissemos verificar sua estabilidade, ou seja,
confirmar que tais salites poderiam ter sido formados dentro daatista de:. (adotando seu
valor atual). Os resultados desta e das demais siibegagesta s@Q sedo apresentadas na
tabela 4.1. Os valores de massa (em unidades de massa solar) adotados péafliessraat
gulares foram os atuaisi,; ~ 3.31 x 107" (D ~ 471.45km), ma ~ 6.80 x 1071 (D =~
1156.51km), my ~ 5.89 x 1071% (D ~ 1169.18km), mp ~ 1.77 x 1072 (D ~ 1578.38km) e
mo ~ 1.52 x 1072 (D ~ 1524.42km). Os valores de densidades (efiem?) utilizados para o
calculo dos dimetros dos sealites regulares tan@m foram os atuaisy,; ~ 1.20, ps ~ 1.67,
puv = 140, pr = 1.71 e po =~ 1.63. Para os sétites ficicios adotamos os seguintes va-
lores (densidades iguaisg@lcm?): my = 1 x 1071 (D =~ 724.25km), mg = 1 x 1071
(D ~ 336.17km), ms = 1 x 10712 (D ~ 156.03km), myy = 6 x 10713 (D =~ 131.60km),
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Mes = 3 X 10713 (D = 104.45km) emy = 1 x 10713 (D =~ 72.42km), imaginando que &3
uma certa distncia (a-), quanto mais afastado do planeta menores seriam@gesformados
(de fato Oberon embora muito parecidanenor do que Titania). No pacote Mercury o passo do
integrador adotado foi fixado em 1/20 do jeelo de Miranda. Os perturbadoré®s planetas
vizinhos, Sol e o/; e as perturbdies nutuas entre todos os géites. O movimento dos plane-
tasé dado pelos polidmios interpoladores obtidos de acordo comdé@nica descrita na s&g
3.3item iii. A integra@o foi limitada para apenas 5 ou 10 nd@iés de anos, dado quetsdsso
nao existem mais encontros plaaebs. Tal ceario de migrago (apresentado na figura 4.4),
retrata a passagem depiter e Saturno pela 2S:1J nos modelos da figura 4.2. InveSégac
similares de sélites de Urano neste cario ja foram apresentadas parsiem trabalhos ante-
riores, entretantoUpiter e Saturno estavam fixos na 2S:1J, portanto as G&sagram muito
mais pronunciadas (YOKOYAMA et al 2008), e em muitos casos o escapedtieesategulares
eram observados.
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Figura 4.4:Evolugo temporal do semi-eixo maior dos planetas durante a passagem pela 2S:1J, refe-

rente a figura 4.2.
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Tabela 4.1:Resultados de integraes de 5 e 10 miites de anos considerando os principaigélias
regulares atuais de Urano e 6 ffiadbs aEm de Oberon. Os planetas migraram seguindo os modelos bem
sucedidoslV/;, i = 1,2,3,4,5, sem planetesimais. Osdices: e f identificam os valores iniciais e
finais, respectivamentégq e feq 0s valores iniciais e finais, respectivamente, da inclinaam relago

ao equador de Urano. As notss para os sélites §0: M= Miranda, A= Ariel, U= Umbriel,

T= Titania € O= Oberon comsl, s2,s3, s4,s5 e s6 os satlites ficicios adotados. Sélites eje-
tados estdo indicados por “¢j e os corpos que foram destdos por colifo sedo indicados pelo
indice do corpo com o qual colidiu. As condes iniciais dos sétites regulares foram retiradas de:
“http://ssd.jpl.nasa.gov/?satem”, exceto a inclinégp de Miranda.

Elementos Iniciais (Valores Medios)

M A U T O sl s2 s3 A s5 6
a;(Ry) 508 747 1041 17.07 22.83 27,50 33.00 39.60 47.50 57.00 68.40
€ 0.001 0.001 0.003 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001
i (%) 0.0 004 012 008 007 100 100 100 100 1.00 1.00

Elementos Finais - Sem Planetesimais (Valores ddios)

Sistema Solar atual
af(Ry) 508 7.47 1041 17.07 2283 2750 33.00 39.61 47.49 57.02 68.22
er 0.001 0.001 0.004 0.002 0.002 0.006 0.002 0.003 0.059 0.053 0.215
I}-eq(") 0.10 002 014 015 0.18 0.89 1.35 1.97 1.62 245 952
M1
af(Ry) 508 747 1041 17.07 2283 2751 33.16 39.65s2 ej ej
er 0.001 0.001 0.004 0.002 0.003 0.006 0.033 0.056s2 ej ej
ffeq(o) 0.08 0.66 0.18 0.69 1.07 1.57 276 6.26 s2 ej ej

M2
af(Ry) 5.08 747 1041 17.07 22.84 2749 33.01 39.58 T A ej
_éf 0.001 0.001 0.004 0.001 0.002 0.007 0.002 0.001 T A ej
Irq(°) 011 054 0419 032 048 098 142 253 T A ej
M3

af(Ry) 508 7.47 1041 17.07 2283 2750 33.00 39.61 47.58 57.03 T
& 0.001 0.001 0.004 0.001 0.001 0.005 0.006 0.016 0.069 0.052 T
Ireq () 019 037 018 085 134 189 383 316 260 9.15 T

M4
a(Ry) 508 7.47 1041 17.07 22.83 2752 32.80 3939 T U u
¢ 0001 0001 0.004 0004 0003 0015 0015 0061 T u u
I,(°) 015 077 144 153 240 322 758 672 T u u
M5
a(Ry) 508 7.47 1041 17.07 22.83 2750 33.00 3961 T U A
g 0001 0.001 0.004 0001 0002 0008 0006 0023 T u A
I,(°) 019 193 192 064 099 142 715 1061 T u A

Como previsto, o conjunto de cond&s iniciais permanece @sel considerando o Sistema
Solar atual. Deste modo, o fato daaobservarmos tais &dites atualmente pode estar rela-
cionado com a perda destes&is¢s durante o processo de migiagou devido as condies
planefrias mais compactas do modelo de Nice essétiteatpoderiam @o terem se formado.
Entretanto, mesmo quando Urancéesin 11.5UA, temos. =~ 50.2R; (tabela 3.1, se€ip 3.1),
assim sdtlites aé distincias del7.5R;; poderiam se formar.

Note que considerando os modelos migriais 0s satlites s4 e s5 sobrevivem apenas no
modelo de migra&o M3, enquanto todos 0s outros com semi-eixo maior inicial menor do que
47.5Ry; permanecem e@veis. Entretanto, em quase todos oglgak sk, observa-se variées
de excentricidade e principalmente de incl@@ag¢ Todas estas variags §0 devidas aos en-
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contros pbximos Urano-Netuno. O dite s6 sempreé desestabilizado, sendo ejetado ou
colidindo com outro corpo maior, qualquer que seja 0 modelo, e a @ssiade Lidov-Kozai
(KINOSHITA & NAKAI 1991), tem uma importante furip neste fato. Nesta disicia do
planeta, as perturbées solares dominam, assim a comb@wage grandes variages em excen-
tricidades e encontros @imos com Netuno favorecem a desestabiagNo caso de Urano,
saklites com semi-eixo maiaer > «a. sofrem fortes variges em excentricidades e inclidas
sobretudo devido a alta obliquidade do planeta.

Com estes experimentos, basicameriis podemos concluir que encontro®xmos en-
tre planetas podem facilmente remover objetos com semi-eixo maior @ééa = 57R;; (ou
mesmo &m dea = 47.5Ry). Mesmo os s&lites regulares atuais suportando os encontros
proximos planéirios, algumas vari@gs o negligen@veis na inclinago €0 observadas.
Objetos adm de Oberon mas interioressd e s5 sofrem algumas variégs, especilamente
em inclina@o, mas Ao 0 ejetados, pelo menos para o tempo considerado aqui.

Fato tamlém interessante de ser observadpe diversas vezes o0s “pequenoélgas” 20
destrados por coli$es inehsticas com os demais regulares (maiores).

As figuras referentes aos dados apresentados na tebelagbpezsentados no Apdice
B.

4.2.2 Saklites de Urano - com planetesimais

Dando continuidade ao nosso estudo, iremos somar as duas pdrasbagcontros pximos
planeérios e encontros com planetesimais. Continuaremos estudando o mesmo conjunto de
saklites regulares e fittios adotados na s&g anterior. Como mencionado na &ec¢3.3
item v, utilizaremos nossaétnica de interpolap para computar 0s encontroxmos
planeérios. Juntamente com essas pertubeacincluiremos os planetesimais na integoac
semelhante ao feito em Nogueira 2008. O gaediferenciar o nosso trabalho daquele desen-
volvido pela autor& que em nosso caso levaremos em consideras perturbdgs causadas
pelo Sol e demais planetas gigantes.

A metodologia adotada para selecionar as coordenadas e massas dos planetesimais que uti-
lizaremos em nosso estudofpi explicitada na sép 3.4, assim como o fato de que neste ponto
nao incluiremos os planetesimais com infixo, mas sim com und\¢ variavel e que respeita
o nimero de encontros por pedo de tempo mostrados na figura 4.5 (semelhante a figura 4.2).
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Figura 4.5:Evolugdo temporal do semi-eixo maior dos planetagimero de encontros de planetesimais
com Urano durante a passagem pela 2S:1J, referente a figura 4.2.

Dos 5 modelos apresentados na figura 48 imtegramos cada um deles considerando 4
diferentes tipos de insexg de planetesimais, escolhidas randomicamente. Com isso um total
de 20 “rodadas” (simuldgs) foram integradas, sendo 13 delas bem sucedidas. Entendemos
por resultados bem sucedidos aqueles onde todos@iesategulares permanecem énbita
ao redor do planeta, com excentricidades e incbeagaixas.

Entretanto, &s exce@es &0 bastante claras (figura 4.6): Miranda termina cem: 0.1,

I ~ 3.69° (M1, Rod 1),e ~ 0.159, I ~ 6.74° (M2, Rod 4), e Titaniae ~ 0.117, I ~ 2.13°

(M3, Rod 4). As refegncias demodelo(Mi) e “rodadas” (Rod[i]) esto apresentadas na
tabela 4.2. Outras figuras semelhantes a figura 4.6, representando todos os casos daétabela ser
apresentadas no &pdice C.
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Tabela 4.2:Semelhante a tabela 4.1, mas desta vez o efeito dos encontrasi\@s planetesimais-
saklites esdo incliudos. Como mencionado no texto, entre 20 “rodadas”, apenas as 13 que terminaram
Ccom sucessoa® mostradas aqui.

Elementos Iniciais (Valores Medios)

M A U T (@) sl s2 s3 A s5 s6
a;(Ry) 5.08 7.47 10.41 17.07 22.83 27.50 33.00 39.60 47.50 57.00 68.40
€ 0.001 0.001 0.003 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001 0.001

Tieq(9) 0.10 0.04 0.12 0.08 0.07 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00 1.00
Elementos Finais (Valores Mdios)

M1-Rod1
ag(Ry) 4.62 7.45 10.37 16.97 22.79 28.31 o 39.64 O «¢j A
ér 0.100 0.004 0.006  0.015 0.012  0.039 o 0.050 O ¢ A
Ireq () 3.69 0.94 1.06 0.56 0.78 3.10 O 3.88 O ¢j A
M1 - Rod 2
ar(Ry) 5.10 7.52 10.44 16.94  22.75 2757 3459 s2 52 u sl
ér 0.003 0.006 0.005 0.007 0.009 0.011  0.005 s2 52 u sl
Ireq (%) 0.15 0.29 0.38 0.38 0.32 1.35 3.33 2 52 U sl
M1-Rod3
ag(Ry) 5.08 7.44 10.42 17.20 2292  s2 sl 52 52 ej A
& 0.003 0.001 0.015 0.016 0.015 s2 sl 52 52 ej A
I5eq () 0.19 0.91 0.31 0.84 126 2 sl 52 52 ej A
M1-Rod 4
as(Ry) 5.08 7.50 10.49 16.71 2267 s2 sl 39.04 s2 T ej
& 0.001 0.001 0.006 0.015 0.010 s2 sl 0.003 s2 T ej
Ireq(°) 0.79 1.19 0.64 0.58 081 s2 sl 4.69 52 T ej
M2 - Rod 4
ar(Ry) 4.93 6.95 10.43 17.13 2299 s2 sl 38.81 o} T A
éf 0.159 0.033 0.030 0.015 0.020 s2 sl 0.063 o} T A
Ireq () 6.74 121 1.21 0.55 0.70  s2 sl 0.66 O T A
M3 - Rod 2
ar(Ry) 5.04 7.41 10.44 16.99 22.78 (¢} O 40.49  48.27 56.94 ¢j
ér 0.036 0.054 0.069  0.038 0.037 O o 0.060 0.043  0.068 ej
Ireq () 0.65 0.84 141 0.65 0.86 ) O 2.20 2.00 420 ej
M3 - Rod 4
ar(Ry) 5.03 7.42 10.27 15.27 23.07  s2 sl s4 s3 55.08 (o]
ér 0.013 0.004 0.022 0.117 0.038 2 sl s4 s3 0.185 (¢}
Ireq () 0.12 0.42 0.70 2.13 1.66 s2 sl s4 s3 6.59 )
M4 -Rod 1
ag(Ry) 4.96 7.42 10.32 17.16 2258 s2 sl 38.47 s2 o T
ér 0.034 0.020 0.036  0.017 0.017 s2 sl 0.136 52 o T
Ireq (%) 2.06 1.60 1.27 1.06 129 2 sl 6.03 52 O T
M4 - Rod 3
ag(Ry) 5.05 7.38 10.28 16.97 2281 s2 sl T 52 o} T
& 0.004 0.016 0.014  0.007 0.010 s2 sl T 52 o T
Iieq (%) 0.27 1.01 0.78 0.67 1.03 2 sl T 52 o T
M4 - Rod 4
as(Ry) 5.04 7.62 10.54 17.32 23.12 (e} T sl 52 o} T
& 0.024 0.025 0.025 0.035 0.027 O T sl 52 o T
Ireq (°) 0.20 0.88 0.18 0.57 0.79 @) T sl 52 o T
M5 - Rod 2
ar(Ry) 5.08 7.44 10.40 17.13  22.72 2793 3414 3959 ¢j ej ej
& 0.001 0.002 0.008 0.007 0.007 0.044 0.071 0.031 ej ej ej
Ireq(°) 0.14 0.57 2.23 0.57 0.77 1.32 6.20 15.13 ¢j ej ej
M5 - Rod 3
ar(Ry) 5.09 7.46 10.43 17.03  22.79 28.45 (e} 39.06 T ej T
ér 0.003 0.002  0.014  0.005 0.004 0.023 o 0.094 T ej T
Ireq () 0.23 0.79 1.63 0.85 0.64 1.05 O 6.84 T €j T
M5 - Rod 4
ar(Ry) 5.08 7.41 10.44 17.05 2279 s2 sl 39.98 sb s4 O
ér 0.001 0.009  0.007  0.002 0.002 s2 sl 0.009 sb s4 o
Ireq(°) 0.18 4.10 0.70 0.37 050 2 sl 8.23 5 s4 O
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Figura 4.6:Elementos iniciais e finais para um tempo de integoage 5 milhés de anos. Topo (M1,
Rod1) e Meio (M2, Rod4): os elementos de Miranda sxcitados. Baixo (M3, Rod4): os elementos
de Titania 80 excitados. Elementos iniciais e finais (valoresdins) esio indicados por téngulos
vermelhos e icculos cheios, respectivamente.

Comparando com a tabela 4.1 anterior, fica claro o efeito causado pelos planetesimais. Prati-
camente, eles desestabilizafiorapenas os @ites ficicios poximos dez., mas tambm aque-
les coma > apperon, tornando esta rego instivel. Por outro lado, sempre que um planetesimal
com massa da ordem de ~ 10~°M,, tem uma grande aproximag da regio ocupada pelos
saklites regulares pode causar fortes pertusbagem especial naqueles com pequenas massas.
Isto foi primeiramente apontado por Be&ugt al (2002). Do mesmo modo, em alguns casos,
pequenos salites como Miranda, Umbriel e Ariel podem ser removidos, ou suas excentrici-
dades ou inclinaies sofrem altas variaes devido a &p dos grandes planetesimais. Uma vez
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gue suadrbitas se tornam excitadas, caliscom os vizinhog apenas uma quést de tempo.
Sendo assim, @3 desestabilizado um &éite pode tanto ser ejetado como colidir com outro
saklite, ou a& mesmo colidir com o planeta central (evento pasgpoem rao observado). In-
teressante que alguns corpos bastanteves nas integrégs sem planetesimais, por exemplo
sl e s2, na presenca de planetesimaish®p desestabilizag de um deles, tendem a colidir
entre si, no que definimos como c@és “super-catagificas” (seéo 4.2.1), ou & mesmo col-
idirem com outros corpos (dificiimentas ejetados antes de um evento colisional). Entretando,
comoeé apresentado na tabela 4.2, deve existir, com certeza, algumasitgmediaria onde
um saélite regular sobrevive at final da integraio, mas adquire valores moderados de excen-
tricidade e inclinago, os quais @0 .0 compdt/eis com os valores atuaik.interessante men-
cionar que normalmente a varéax;de excentricidade sempre&atompanhada por um efeito
similar na inclina@o e vice-versa (Miranda e Titania na figura 4.6). Atualmente a inémac
de Miranda(~ 4.2") & muito interessante, entretanto sua excentriciéagease zero. Ado
usual e atual inclingp de Miranda tem sido investigada em muitos trabalhos (DERMOTT et al
1988, MALHOTRA 1990a, 1990b). Os autores encontraram que 0 escape de umamesson
3:1 de movimento radio (Ariel-Miranda) seguida pela captura por uma regsoia secunraria,
causou a alta inclinép de Miranda. Um estudo similértamtém aplicado a Naiad, sdite

de Netuno, o qual tem a inclinag orbital~ 4.7° (BANFIELD & MURRAY 1992). Poem a
historia de s&tlites regulares de Netuno deve ter sido diferente déditestde Urano, princi-
palmente devida a pds®l captura de Tr&o no passado (GOLDREICH et al 1986).

De qualquer modo, nossas 20 simileg mostram que, gracas a edugtia de alguns plane-
tesimais com grandes valores de massa (somente 2 para cada 500 em nosso ma@tieds), sat
ficticios abm de Oberon podem ser desestabilizados. A presenca destes objetos com grandes
valores de massa em nosso digcama hiptese bastante raaeel, considerando que atual-
mente eles existem no disco exterior de KuipeérAldo mais, com apontado em Nesvoet
al 2007, o ha raAo para acreditar que apenas o0s 4 planetas gigantes foram os grandes objetos
que se formaram no disco primordial.

Nos podemos, com certeza, mudar amero de planetesimais com grandes valores de
massa, bem como a lei de patia geral adotada na distribaa;das massas, fn, diversas
simula@es sempre mostram que qualquer intruso com massa da ordem-de)—° M/, pode
provocar perturbdies r@o negligend@veis nos sélites regulares, em especial naqueles com
pequena massa. Por outro lado, excluindo a presenca de tais planetesimais no disco, torna-se
dificil de conciliar a @o exiséncia de pogseis saklites regulares @m de Oberon.

E conhecido que sob certas coriitig iniciais, semi-eixo maior, estado de rémglo pla-
neta (para uma recente redisveja Ferraz-Mello et al 2009), efeitos de Bnpoderiam reduzir
a excentricidade e inclinag dos sdtlites. Neste trabalho, para as coridig iniciais de semi-
eixo maior dos sélites regulares@s adotamos os valores atuais. Talvez, considerando valores
menores, mais pximos de Urano, eles poderiam resistir melhor aos encontros com planetesi-
mais que apresentam grandes valores de mass@sdsHop, devido aos efeitos de @asuas
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excentricidades e inclindgs poderiam ser amortecidas para os valores atuais, assim como 0s
semi-eixos maiores poderiam aumenté&ratingirem os presentes valores.

No trabalho de Nesvoinet al 2007 os autores consideraram planetesimais sem massa e
0 conjunto de sélites regulares foi desprezado. Em nosso caso, todos os planetesimais que
participam nos encontros @imos tem uma massa esffam. Assim seus efeitos (tuos e
tamkem a completa inter@p com os principais salites regularesd® computadas. O efeito de
planetesimais com grandes valores de massa e a iaterdgua com salites ficicios posi-
cionados @&m de Oberonao a solugo para eliminar estes séites ficicios.

4.2.3 Satlites de Urano - capturados

Durante o processo de injetar planetesimais que se aproximam de Urano, uma &ocisequ
naturalé a captura de alguns planetesimais pelo planeta. Em nosso caso, como nossadntegrac
e limitada em 5 ou 10 mifbes de anos, a configuéagneste intervalo de tempamrepresenta
o Ultimo cerario. Alem do mais, lembramos que os planetesimais injetetmagenas aqueles
gue se aproximaram dentro da distia del00R;; de Urano. Mesmo assirg,muito instrutivo
examinar os satites que 8o capturados nos primeiros 5 ou 10 raés de anos. A tabela
4.3 mostra os valores édios dea, ¢ e I para os atuais saftes irregulares e tandn para
aqueles que foram capturados e permaneceraro fihal da correspondente integiiag para
cada modelo e “rodada’E nofavel que para o modeld/4(Rodl, Rod4) e para o modelo
M5(Rod2) o mecanismo de captugabastante ineficiente. Note taérh que nenhum dos
€ menor do que- 100R;;. Este limite inferior parece estar em bom acordo com odlited
atuais.

A figura 4.7 apresent@ x ¢) e (a x I) para (M2, Rod4) (tabela 4.3). Figuras semelhantes
trazendo os demais casos da tabelasenostradas no Amndice D.

(M2, Rod 4, 100Ru) Tg (M2, Rod 4, 100Ru)
1 T T T T T 5 180 T T T T T
A e U YN
% 0.8 [ [ ] ¢ | 8 135 [ ‘..‘..A 1
S L * ..aA g ¢n
S 0.6 - & a 18 ]
£ oar A S EPNEUS 3
g 04 [ e ° * A A - O\/ [ |
Q;é B ‘e . — 18 45 — .: ° A —
84 02 j ..A AA | Cé“ L : - ® . ® |
0 L | [ [ | | T"‘) 0 L | LY [ | |
0 200 400 600 800 1000 = 0 200 400 600 800 1000

a (Ry) a (Ry)

Figura 4.7:0bjetos capturadosifculos cheios) no caso (M2, Rod 4) para planetesimais langados de
~ 100 Ry . Os triangulos indicam os atuais édites irregulares.
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Tabela 4.3Elementos radios atuais dos slites irregulares conhecidos de Urano e elementedios
finais dos satlites capturados, durante a migiac Em ambos 0s casos 0 home, semi-eixo maior,
excentricidade, inclingp (com respeito ao plano orbital de Urano), massa eameliro &o da-
dos. Para os sdlites capturados, naltima coluna,dt. indica o intervalo de tempo a partir da cap-
tura aé o final da integraép. Para os sélites irregulares conhecidos os dados foram obtidos de:
“http://ssd.jpl.nasa.gov/?satem”e “http://ssd.jpl.nasa.gov/?galtys par#legend”.

Satdlites Exteriores (Valores Médios dos Elementos)

Nome ﬁi(RU) €; L‘(D) m(M@) D(km)
Francisco 167.30 0.146 145.2 4204015 21.99
Caliban 282.91 0.159 140.9 1.47x0°13 71.92
Stephano 313.16 0.229 144.1 1.29x0 14 31.97
Trinculo 332.71 0.220 167.1 2.30x015 17.99
Sycorax 476.50 0.522 159.4 1.33x40712 149.90
Margaret 561.25 0.661 56.6 3.16X0~1° 20.00
Prospero 636.02 0.445 152.0 494014 50.01
Setebos 681.48 0.591 158.2 4373014 48.01
Ferdinand 817.75 0.368 169.8 3.16x0-15 20.00

Satdlites Capturados (Valores Medios dos Elementos)
Nomeas(Ry) & I;(°) m(Mg) D(km) 6tc(anos)|Nomeas(Ry) & I;(°) m(Mg) D(km) &tc(anos)

M1 - Rod 4 M3 - Rod 4
pl 24565 0.775 168.25 2.420— !4 4513 2.3540°| pl 142.65 0.262 38.01 8.840—'6 14.98 4.34x06
M2 - Rod 4 p2 131.41 0.694 155.52 493015 26.56 4.11x06

pl  200.58 0.519 33.40 4.230~'7 5.44 4.66x0°| p3 207.84 0.614 122.90 9.1410—'6 1514 3.66x0°
p2  147.66 0.314 133.91 592016 13.10 4.65x0°| p4 137.89 0.479 150.35 1.370~15 17.33 3.19x0°
p3 21555 0.275 43.75 6.760~'* 63.56 4.58x0°| p5 163.47 0.393 38.28 3.280~ !> 23.18 3.19x0°
p4  165.37 0.475 167.49 4.080~'6 1157 3.91x08| p6 247.04 0.595 20.71 2.920~15 22.30 3.12x0°
p5  137.15 0.464 127.64 9.680~'6 1544 3.83x0°| p7 102.35 0.269 38.71 3.56015 23.83 1.97x0°
p6 217.23 0.698 51.51 1.180— '3 76.53 3.77x0°| p8 110.32 0.339 28.77 1.680~1° 860.97 1.62x0°
p7 47271 0.624 7.09 3.580—16 11.08 3.2940°| p9 230.04 0.818 159.40 1.2610— !5 16.85 1.54x0°
p8  98.22 0.379 19.63 6.870~ 15 29.66 3.18x0°6 M4 - Rod 1
p9 110.68 0.133 143.16 2.0000— % 19.66 2.99x0°| pl 207.39 0.474 30.18 4.890~16 1229 5.22x0°
pl0  100.77 0.385 14550 1.200~15 16.58 2.95x0°| p2 130.47 0.723 59.19 4.750016 12.17 4.58x0%
pll 770.63 0.249 38.03 7.320~ 16 14.06 2.73X0°| p3 79555 0.816 48.46 1.290~!'! 365.95 5.18x03
pl2 337.57 0.415 131.61 1.660~12 184.75 2.58x0%| p4 856.87 0.789 41.97 8.16M0 ' 14.58 4.48x02
pl3 186.81 0.443 61.31 1.320~'4 36.88 2.24x0° M4 - Rod 3
pld 113.17 0.419 40.53 1.6500~!* 39.72 2.1210%| pl 434.48 0.797 66.09 1.9300~1° 19.43 8.5710°
pl5 154.90 0.536 145.62 9.500~'6 1534 1.48x0°| p2 490.16 0.535 43.34 2.3000~'° 20.60 5.5340°
pl6é 130.64 0.187 139.68 1.10R~ 6 7.48 1.42x0°| p3 464.60 0.638 173.79 1.950~14 42.00 3.2240°
pl7 376.63 0.638 38.32 8.880~'* 69.61 1.1540°| p4 597.40 0.915 14.28 4.730~'° 26.19 3.0810°
pl8 200.25 0.703 136.46 5.37R~14 58.87 1.14x0%| p5 284.20 0.623 55.95 6.9600~'6 13.83 1.4640°
pl9 635.49 0.825 20.17 8.820~ 1'% 69.46 1.09x0°| p6 361.94 0.726 34.96 3.1600~'* 49.33 4.4640%
p20 211.66 0.693 33.44 459012 259.31 1.00%0°| p7 776.18 0.807 42.54 5620 '* 59.77 1.56x0%
p21  233.83 0.780 145.15 9.860 15 33.46 4.27x0%| p8 832.84 0.659 33.84 2.87K0!3 102.92 4.59303
p22 299.10 0.706 46.23 1.650~'° 18.44 4.2040°| p9 874.88 0.763 46.43 5300016 12.63 1.9640°
M3 - Rod 2 M4 - Rod 4
pl  293.93 0.536 124.89 8.630~'° 32.01 4.26X0°| p1  602.23 0.389 30.04 9.420—'7 7.10 5.13x0°
p2  144.26 0.249 143.35 2.300~'° 21.00 4.25x0°| p2 346.74 0.618 125.96 8.35016 14.69 1.32x40°
p3  275.52 0.647 134.09 2.890~1° 22.23 3.98x0°| p3 170.20 0.851 22.09 2.210~'4 43.79 7.2310*
p4d  131.62 0.540 151.63 2.8719~ 1% 22,17 3.7940°| p4 828.07 0.741 36.49 2.490~15 21.15 4.45%403
p5  350.39 0.573 47.45 7.280~ 16 14.04 2.99x0° M5 - Rod 2
p6  224.05 0.293 132.78 1.270— 15 16.90 2.24X05| p1  268.00 0.437 9.56 1.23b0~ !5 16.72 7.47x0°
p7 112.05 0.524 144.74 3.800'* 52.46 1.87x06
p8 119.06 0.447 34.50 2.390~'3 96.83 1.67x06
p9  684.42 0.902 108.36 4.730~'4 56.43 1.08x0°

Na tentativa de obter um canio definitivo dos planetas e seusé&ldes capturadosas de-
veriamos integrar o sistema tod@dt00 miltbes de anos. Estauma simulago que demanda
um tempo computacional muito grande, sobretudo devido ao pequdnd@dps salites re-
gulares e tamém ao mimero de s&ites capturados. Entretanto, note que a maior parte dos
saklites capturados permanecem confinados ao planeta por um longdgée tempo (veja
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tabela 4.3). Em priripio, aps 5 ou 10 mildes de anos, quas@macontec&o mais encon-
tros poximos planéirios. Aem disso, aps este tempo, alguns experimentos adicionais tem
mostrado que oamero de importantes encontros planeta-planetesirdaispenas diminuem
rapidamente bem como o efeito deles pargaeser significante (figura 4.2). Assignrazavel
acreditar que a captura de planetesimais como mostrado em nossas&@es\@ate fato um
mecanismo que pode gerar uma céalede objetos ao redor de Urano, os quais podem alcancar
a configurago dos satlites irregulares atuais.

Usualmente, a esfatica dos objetos capturados pode ser aumentada de diferentes maneiras:
ao inves de clonar um planetesimal original em 5085 podemos fazer isso com uramero
maior que 500. Outra estégfiaé considerar 0s encontros planeta-planetesimais com uma
distancia maior do qué00R;;. Finalmente, o amero de encontros @ximos por 1ds detec-
tados foram obtidos verificando a d@istia planeta-planetesimal a cada 14 anos. Diminuindo
este intervalo de tempo, certamente mais encontros seriam coletados.

A figura 4.8& semelhante a figura 4.7 mas desta vez, no lugdidg,,, todos os en-
contros planeta-planetesimais foram coletados dentro diandiatde300R;;. Por esta re&o
0 nimero de capturas maior quando comparado com o caso anterior. Como apontado por
Nesvorry et al 2007, o imero das capturas régrada$ quase similar as capturasgradas.

Esta relago contradiz a atual distribig observada. Entretanto, um aep final da relago
destas duas populdgs provavelmente requer mais investi@gEs; especialmente evoag; co-
lisional (BOTTKE et al 2010). Primeiramenté&stemos que aumentar dmero de planete-
simais capturados 08 podemos fazer isso explorando as esffias apontadas acima. Depois,
evoluir todo o grupo de objetos por um longo tempo, considerando suas G@seraigtuas.
Isso parece ser necés® para computar futuras cdiiss entre eles. Como em nosso modelo
todos os sdites capturados tem massa, uma simtagomputando colies entre eles pode
ser importante para esculpir um égio proximo do atualmente observado. Antes de alguma
estabilizado deste sistema,dificil definir a ra&o de objetos jagrados e refrgrados.

(M2, Rod 4, 300Ru) ?3 (M2, Rod 4, 300Ru)
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Figura 4.8:0bjetos capturadosifculos cheios) no caso (M2, Rod 4) para planetesimais langados de
~ 300 Ry . Os triangulos indicam os atuais édites irregulares.

Olhando para a incliné@p dos sdtlites capturados, figuras 4.7 e 4.8, fica clara &acia
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de objetos em torno dé = 90°. Nossas simuldies o demonstraram que &tites planares
(I ~ 0° com respeito ao equador de Uranogralde Oberon o sobrevivem. Por outro lado,
os satlites capturados em geral tem semi-eixo maigr 100R;; e assim suas inclinées 80
referidas ao plano orbital do planet&amao equador.

4.2.4 Saklites de Saturno - sem planetesimais

Nesta sego ros investigamos o comportamento decfitds regulares e fitios de Saturno sob
a a@o da migrago, ainda sem a presenca de planetesimais. A metodologia detessaga
mesma adotada na $ex4.2.1.

Nos integramos sete &dites regulares (m=Mimas, e=Enceladus, t=Tethys, d=Dione, r=Rhea,
T=Titan e h=Hyperion), tan#m consideramos a presenca de lapetus (i), assim c@go tr
satlites ficicios sk = (s1, s2, s3) posicionados entre d@sbitas de Hyperion e lapetus. Seus
semi-eixos maioresa®: 29.4Rg, 36.8 Rs e 41.1 Rg respectivamente. Estes valores foram toma-
dos arbitrariamente neste primeiro estudo. Tal @ecfei tomada dado que na distribag;de
saklites de Saturno o valor de para a relago a,,, ~ [a;, Ao & aproximadamente cons-
tante como no caso de Urano. Mais adiante as coedigniciais s€to dadas na tabela 4.4.
Para os sélites regulares @s tomamos os valores atuais dos elementos orbitais (enaoelac
ao equador de Saturno). Os valores de massa (em unidades de massa solar) adotados para 0s
satlites regulares foram os atuais,, ~ 1.89 x 10~ (D ~ 396.71km), m, =~ 5.43 x 107!
(D ~ 504.13km), m; ~ 3.11 x 107 (D & 1071.64km), mq ~ 5.51 x 10710 (D =
1117.48km), m, ~ 1.16 x 1072 (D ~ 1530.16km), my ~ 6.76 x 10~8 (D ~ 5150.10km) e
my, &~ 5.43 x 10712 (D ~ 330.77km). lapetus apresenta o seguinte valas:~ 9.08 x 10719
(D =~ 1468.16km). Os valores de densidades (enrm?) utilizados para o @culo dos
diametros dos sealites regulares tan@m foram os atuaisp,, ~ 1.15, p. ~ 1.61, p; ~ 0.96,
pa ~ 147, p, = 1.23, pr =~ 1.88 e p;, ~ 0.57. Para lapetus adotamqgs:~ 1.09 (valor tamtem
atual). Para os salites ficicios os valores adotados foram;; = 3 x 10712 (D = 225.04km),
Mgy = 2 x 10712 (D =~ 196.59km) ems = 1 x 10712 (D ~ 156.03km) (densidades iguais
1 g/cm?). Neste caso, o passo do integrador adotado foi fixado em 1/20 walpele Mimas.
Os perturbadores continuam sendo os planetas vizinhos, Sd} e as perturbdies nutuas
entre todos os salites. O movimento dos planetas novamentiado pelos politmios inter-
poladores obtidos de acordo coméarica descrita na s&g 3.3item iii, € a integrago foi
conduzida baseando-se nos cinco modéfpsomi=1,2,3,4,5 apresentados na figura 4.4ase¢
4.2.1. Assim como para Urano este conjunto delgas foi integrado na atual configugagdo
Sistema Solar de modo que possamoa@analizar sua estabilidade.

A tabela 4.4 apresenta os resultados obtidos deste estudo.
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Tabela 4.4:Resultados de integraes de 5 e 10 miltes de anos considerando os principaiglias
regulares atuais de Saturno, lapetus e 3cfms entre a®rbitas de Hyperion e lapetus. Os planetas
migraram seguindo os modelos bem sucedififs i = 1,2, 3,4,5, sem planetesimais. QOadices

1 e f identificam os valores iniciais e finais, respectivameiig,e feq 0s valores iniciais e finais,
respectivamente, da incliniag em relago ao equador Saturno. As ndiag para os salites §10: m=
Mimas, e= Enceladus, t= Tethys, d= Dione, r= Rhea, T= Titan € h= Hyperion comi=
Iapetus e mais tés ficicios: s1,s2e s3. Satlites ejetados estw indicados por “¢j e 0s corpos que
foram destridos por colifio sedo indicados peléndice do corpo com o qual colidiu. As conda&s

iniciais dos sdtlites regulares foram retiradas de: “http://ssd.jpl.nasa.govePsa’.

Elementos Iniciais (Valores Medios)

m e t d r T h sl 2 s3 i
a;(Rs) 309 396 489 6.27 875 20.27 2459 29.40 36.80 41.10 59.10
€ 0.019 0.005 0.001 0.002 0.001 0.029 0.080 0.001 0.001 0.0010 0.028

Le(°) 162 001 109 002 033 047 115 100 100 1.00 13.37
Elementos Finais - Sem Planetesimais (Valores ddios)
Sistema Solar atual
ar(Rs) 309 396 4.89 6.27 875 20.28 2458 29.34 T 41.07 59.09

& 0.020 0.005 0.001 0.002 0.001 0.029 0.104 0.037 T 0.100 0.033
Ireq(°) 158 001 109 0.03 035 090 121 167 T 6.61 27.44

M1
af(Rs) 309 396 4.89 6.27 875 2027 sl h ej T 5836
es 0.020 0.005 0.001 0.003 0.015 0.032 sl h ej T 0.105
Itq(°) 158 0.04 105 038 093 278 sl h ej T 3847
M2
ar(Rs) 309 396 4.89 6.27 875 20.18 sl h d ej ej
ef 0.020 0.004 0.001 0.001 0.033 0.058 sl h d ej ej
Irq(°) 157 001 110 0.04 203 155 sl h d ej ej
M3
as(Rs) 309 396 489 627 875 20.27 sl h ej T 59.08
ef 0.020 0.005 0.001 0.002 0.029 0.026 sl h ej T  0.060
Irq(°) 158 001 108 039 170 2.82 sl h ej T 2223
M4
asf(Rs) 309 396 4.89 6.27 875 2033 sl h T ej T
es 0.020 0.004 0.001 0.002 0.004 0.008 sl h T ej T
Itg(°) 157 001 111 018 064 321 sl h T ej T
M5
arf(Rs) 309 396 4.89 6.26 875 2021 sl h ej d ej
ef 0.020 0.006 0.002 0.004 0.040 0.016 sl h ej d ej
Irq(°) 157 001 117 014 205 750 sl h ej d ej

E notavel o fato de que todos os 8lites abm dadrbita de Titan parecemao supor-
tar os efeitos da migrap planedria, de maneira semelhante ao€kes de Urano. Pém,
aqui o efeito principal & se deve a exishcia da ress@mcia de Lidov-Kozai, como era o
caso do s&lite s6 de Urano (KINOSHITA & NAKAI 1991). No caso de Saturno, os prin-
cipais fedmenos que parecem influenciar na desestabilzaps sdtlites aém daodrbita de
Titan s40 0s encontros plar&tos e tambm a perturbao mitua entre os salites (uma vez
desestabilizados a cdlis entre s&@ites mostra-se mais comum do que ajgctabela 4.4).
Em todos os casos os &httes Hyperion es1 foram destridos por um evento colisional
“super-catastifico”. Este fato parece indicar que taisédéés rao poderiam ter existido em tal
configura@o. Entretanto, veremos nabgima se@o que o fato de introduzirmos a perturdac
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dos planetesimais pode modificar este padrO satlite lapetus, por estar mais afastado dos
demais, pode d@o sofrer tanto com as perturli@s decorrentes de intefegs nutuas. Entre-
tanto, nos dois casos onde lapetus permaneceu orbitando Saturno, sua excentricidade (M1) e
inclinagdo (M1, M3) orbital tiveram um aumento consideel devido os encontros@imos
planeérios. Tal aumento de excentricidade provoca pessencontros entre lapetus e Titan. O
resultado destes encontros pode ser &ejee lapetus ou uma cdis com Titan. Como Titan

€ um objeto bastante grande, nosédigo admite este tipo de cdis como sendo inastica.
Somando este f@meno com as perturb@dges provenientes dos encontro&mos plan€irios,
vemos que a inclingp de Titan apresenta valores finais inconsistentes com os valores atual-
mente observados. Tagm vale atentar ao fato de que Titan, em conjunto com 0s encon-
tros pbximos plan€irios, e o resporavel por desestabilizar os demaisesizes ficicios, as-

sim como Hyperion em alguns casos (podendo deste madsomente lapetus, mas outros
satlites colidirem com Titan e colaborarem com o aumento observado em sua iaclioag
bital). Satlites interiores a@rbita de Titan pareceman serem muito afetados pela migiac
planeéria e seus encontros planeta-planeta.

A analise da evolugo deste conjunto de &dites sobre a inflégncia do Sistema Solar atual
mostra que as vari@es inconcistentes na incliriagg de Titan e demais elementos orbitais
nao €0 observadas (para quase todos oslited considerados). A exd@g encontra-se no
satlite s2, onde de algum modo (aind@m estudado poras) Titan mostra-se respangl por
sua apida desestabilizag. Esta concl@ foi realizada a partir de integ@s onde “reti-
ramos” Titan e o sélite s2 permaceu eétel.

As figuras referentes aos dados apresentados na tebelagbh4pezsentados no Apdice
E.

4.2.5 Satlites de Saturno - com planetesimais

Agora somaremos as duas pertuies; encontros pximos planeirios e encontros com pla-
netesimais. Continuaremos estudando o0 mesmo conjuntoé&liesategulares e fittios ado-
tados na se&p anterior. Como mencionado na&e@.3item iv, utilizaremos nossatnica de
interpola@o para computar 0s encontro®ximos planeirios. O sdilite s2 continuaé sendo
considerado aqui pois sua presenca hada interfere nos resultados, e porque testes adicionais nos
fez concluir que &o apenas o gddite s2 € afetado por Titan mas toda ragipbximaa sua
orbita.

Lembramos que a metodologia adotada para selecionar as coordenadas e massas dos plane-
tesimais que utilizaremos em nosso estufoj explicitada na sé&p 3.4, assim como o fato
de gue neste estud@a incluiremos os planetesimais com um fixo, mas sim com um\¢
variavel e que respeitaro mimero de encontros por pedo de tempo mostrados na figura 4.9
(semelhante a figura 4.3). O modo com o qual conduziremos este presente estodnesmo
daquele desenvolvido na $ex4.2.2.



40

40 T ‘ T 30 o

S M1 -28:1) =

< - N ] 2

30 3

—_ 20 =

2

% 20 g

Q

0 10 g

Q

M MK —O

0 0 Z

1.00E+007 1.25E+007 1.50E+007
Tempo (anos)
30 T ‘ T 20 o 40 T ‘ T 0 ©
M2-28:1] N . g g
15 < <
20 ) 15 =»
< 8 8
S) LR Al M ww % 1100 F 10 £
T | wommmm—— o o g x| S | 3
e 5 10 mrimmmeemeem e 8% 15 B
[0} XM B X SOMDARBI N X IO MK a0 [0}
FO x 2 XXX 200K 'O
0 L ST et % ol=—==_ T~ i o e
1.00E+007 1.25E+007 1.50E+007 1.00E+007 1.25E+007 1.50E+007
Tempo (anos) Tempo (anos)
30 . ‘ T 20 = 40 T ‘ T 16 7=
M4-2S:1) N g Fx Ms-2S: E g
15 o &
2 s 10 £ £
~ - = o ¢ S S
10 - w « o« S% A S 3
e mcmom RO« X W % om0 Jox e 5 o o
= 3 3
o L= 1 ——, % 0 =1 i i 0 Z
1.00E+007 1.25E+007 1.50E+007 1.0E+007 1.5E+007 2.0E+007
Tempo (anos) Tempo (anos)

Figura 4.9: Evolugo temporal do semi-eixo maior dos planetasiemero de encontros de
planetesimais com Saturno durante a passagem pela 2S:1J, referente a figura 4.3.

Novamente, dos 5 modelos apresentados na figuraoc$.thtegramos cada um deles con-
siderando 4 diferentes tipos de insevgde planetesimais, escolhidas randomicamente. Com
iIsso um total de 20 “rodadas” foram integradas, sendo que para Saturno 19 delas foram bem
sucedidas. Continuamos entendendo como resultados bem sucedidos aqueles onde todos os
satlites regulares permanecem érbita ao redor do planeta.

Entretanto, em praticamente todos 0s casos, a inédmde Titan apresenta valoreaon
compatveis com os atualmente observados. Na figura 4.10 mostraredsasxemplos claros,
onde Titan termina come ~ 0.033, I ~ 6.07° (M2, Rod 4),e ~ 0.024, I ~ 2.56° (M3,

Rod2) ee ~ 0.016, I ~ 6.01° (M4, Rod 4). No primeiro caso tarém pode ser observada
uma grande vari@p na inclinado de Dionee ~ 0.034, I ~ 1.36° (M2, Rod 4), e Rhea
e ~ 0.039, I ~ 1.74° (M2, Rod 4). As refegncias denodelo(M7) e“rodadas” (Rod(i]) esBio
apresentadas nas tabelas 4.5 e 4.6. As demais figutasegmesentadas no apdice F.



41

Tabela 4.5:Semelhante a tabela 4.4, mas desta vez o efeito dos encontras@s planetesimais-
saklites esdo inclidos. Como mencionado no texto, entre 20 “rodadas”, as 19 que terminaram com
sucessod@o mostradas. Pem apenas 11 s&o apresentadas aqui. As 8 remanescentae spresentadas

na tabela 4.6 (continuag desta). Gndice “S” simboliza colies que ocorreram com Saturno.

Elementos Iniciais (Valores Medios)

m e t d r T h sl s2 s3 i
a;(Rg) 3.09 3.96 4.89 6.27 8.75 20.27 24,59 29.40 36.80 41.10 59.10
&; 0.019 0.005 0.001 0.002 0.001 0.029 0.080 0.001 0.001 0.001 0.028

Lieq () 1.62 0.01 1.09 0.02 0.33 0.47 1.15 1.00 1.00 1.00 13.37
Elementos Finais (Valores Mdios)

M1 - Rod 1
as(Rs) 3.09 3.96 4.89 6.27 8.75 20.26 sl h T ej 59.73
e 0.020 0.005 0.002 0.003 0.011 0.025 sl h T ej 0.102
Ireq () 1.59 0.03 1.14 0.33 0.84 340 sl h T ej 27.25
M1 -Rod 2
as(Rs) 3.09 3.95 4.89 6.27 8.75 20.36 T 2881 ej ej T
er 0.020 0.005 0.005 0.001 0.031 0.040 T 0.065 ej ej T
Ireq () 1.63 0.02 1.10 0.36 1.82 4.49 T 7.67 ej ej T
M1 - Rod 3
ar(Rs) 3.09 3.95 4.89 6.26 8.65 20.47 r 29.48 T ej S
er 0.024 0.038 0.003 0.008 0.019 0.022 r 0.072 T ej S
Ireq (°) 1.79 0.46 1.15 0.38 1.35 0.99 r 1.39 T e S
M1 - Rod 4
a;(Rs) 3.09 3.96 4.89 6.27 8.77 2019 ¢j ej ej ej T
éf 0.020 0.010 0.002 0.002 0.006 0.022 ej ej ej ej T
Tieq (°) 1.61 0.04 1.14 0.13 0.60 268 ¢j ej ej ej T
M2 -Rod 1
as(Rs) 3.09 3.96 4.89 6.25 8.77 19.16 sl h ej r 59.19
e 0.019 0.006 0.042 0.050 0.043 0.096 sl h ej r 0.226
Ireq (°) 1.34 0.20 1.95 2.90 3.08 242 sl h ej r 17.88
M2 - Rod 2
ar(Rs) 3.09 3.96 4.90 6.27 8.75 20.36 T 28.99 ¢j T T
er 0.019 0.014 0.002 0.002 0.004 0.016 T 0.048 e¢j T T
Ireq (°) 1.62 0.01 1.07 0.06 0.53 5.20 T 6.83 ej T T
M2 - Rod 4
as(Rs) 315 4.00 4.83 6.10 8.71 20.47 T ej S T ej
e 0.005 0.024 0.020 0.034 0.039 0.033 T e S T ej
Ireq (°) 1.82 0.89 0.23 1.36 1.74 6.07 T ej S T ej
M3-Rod 1
as(Rs) 3.09 3.96 4.90 6.27 8.44 20.17 T 28.91 T e T
e 0.021  0.017 0.004 0.003 0.043 0.032 T 0.053 T e T
Ireq () 1.56 0.05 1.12 0.29 0.76 3.18 T 4.43 T ej T
M3-Rod 2
ar(Rs) 3.09 3.96 4.89 6.27 8.64 20.39 sl h T T T
er 0.018 0.021 0.009 0.004 0.007 0.024 s1 h T T T
Ireg (°) 1.50 0.29 1.22 0.56 0.66 256 sl h T T T
M3 - Rod 3
ar(Rs) 3.09 3.95 4.89 6.26 8.74 20.28 2458 ej T ej ej
éf 0.020 0.006 0.004 0.005 0.029 0.030 0.103 ej T ej ej
Ireq (°) 1.62 0.01 1.12 0.27 1.73 2.18 158 ey T ej ej
M3 -Rod 4
as(Rs) 3.08 3.95 4.89 6.27 8.76 20.25 sl h T ej 58.79
e 0.020 0.015 0.002 0.003 0.028 0.075 sl h T ej 0.087
Ireq (°) 1.56 0.01 1.14 0.55 1.68 1.20 sl h T ej 26.43
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Tabela 4.6:Continuago da tabela 4.5, trazendo os 8 resultados remanescentes, respeitando a mesma
apresentap.

Elementos Iniciais (Valores Medios)

m e t d r T h sl 2 s3 i
a;(Rg) 3.09 3.96 4.89 6.27 8.75 20.27 24.59 29.40 36.80 41.10 59.10
&; 0.019 0.005 0.001 0.002 0.001 0.029 0.080 0.001 0.001 0.001 0.028

Lieq () 1.62 0.01 1.09 0.02 0.33 0.47 1.15 1.00 1.00 1.00 13.37

Elementos Finais (Valores Medios)

M4 - Rod 1
a(Rs) 308 395 488 613 875 2025 ej 2964  ¢j i ej
& 0.019 0013 0002 0.020 0.012 0.009 ej 0110  ej i ej
Io(>) 163 011 110 012 105 718 ¢j 9.48 ej i ej
M4 - Rod 2
a(Rs) 308 396 489 627 874 2027 2457 ¢ s3 52 50.36
& 0.020 0018 0003 0.002 0013 0.022 0.096 ej s3 s2 0.171
Ieg(®) 163 027 113 030 121 121 160 ¢j s3 52 24.93
M4 - Rod 3
a(Rs) 309 394 488 627 875 2031 2463 2931 T ¢ 59.09
& 0.016 0012 0.003 0.05 0.004 0.025 0109  0.040 T 0.022
Io(°) 164 028 106 009 025 289 265  3.29 T ¢ 28.04
M4 - Rod 4
a(Rs) 308 395 498 626 873 2022 sl h ej j j
& 0.020 0011 0.004 0.003 0.002 0.016 sl h ej ej ej
Ig(°®) 149 002 112 017 057 601 sl h ej ej ej
M5 - Rod 1
a(Rs) 309 395 490 627 874 2030 sl h e T 59.03
& 0.061 0044 0036 0031 0034 0023 sl h ej T 0.050
Iog(°) 239 214 252 205 264 955 sl h ej T 27.84
M5 - Rod 2
a(Rg) 309 396 489 627 876 2017 T T ¢ r j
& 0.021 0016 0025 0.06 0.034 0.018 T T e r ej
I 171 015 113 451 195 286 T T e r ej
M5 - Rod 3
a(Rg) 309 396 490 627 872 2037 T S ¢ T T
& 0.029 0.004 0014 0015 0.044 0.025 T S e T T
Io(°) 160 007 132 199 316 7.8 T S e T T
M5 - Rod 4
a(Rs) 309 395 489 627 874 2035 sl h j T T
& 0.019 0018 0013 0.046 0.017 0.036 sl h ej T T
Ig(°) 156 021 135 284 108 1249 sl h ej T T
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Figura 4.10:Elementos iniciais e finais para um tempo de integoage 5 milhés de anos. Topo (M2,
Rod4): os elementos de Dione, Rhea e Titan excitados. Meio (M3, Rod2) e baixo (M4, Rod4):
os elementos de Titarae excitados. Elementos iniciais e finais (valoresdins) esio indicados por
triangulos vermelhos érculos cheios, respectivamente.

Comparando com a tabela 4.4, 3e¢l.2.4, @0 vemos com tanta clareza a diferenca do
efeito causado pelos planetesimais (diferentemente do caso de Urano). Neste caso, como citado
na se@o anterior, apenas o padr de colifes “super-catagificas” que pode ocorrer entre
Hyperion es1 € modificado. Aqui ao ins colidirem entre si em todas as simidles, das
19 bem sucedidas colidem em 7, em 1 (uma) ambos sobrevivem e em outras 7 um ou outro
sobrevive. No caso onde um ou outro sobrevive, élgats1 sobrevive em 5 simulégs, ao
passo que Hyperion sobrevive em apenas 2. Nas 4 sifragdagstantes estes objetos colidem
com outros sa@lites ou &0 ejetados (tabelas 4.5 e 4.6). Issadigado ao fato de Hyperion estar
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capturado em uma ressamcia 4:3 de movimento @dio com Titan (configurap atual, e que
garante sua estabilidade, Callegari & Yokoyama 2010). Ao ser perturbado pelos encontros com
planetesimais, escapando da reésmig, pode ser facilmente desestabilizado sem colidir com o
saklite s1 que pode permanecer agel ou o dependendo das perturbas durante o restante
da integrago. Dado o fato de Hyperion ser umaélée atualmente esvel apenas devido sua
captura na ressancia 4:3 com Titan, consideramos como resultados bem sucedidasnamb
aqueles onde Hyperion foi desestabilizado.

Durante as simuldgs com planetesimais, Titan parece “ter um papel de escudo” para 0s
saklites comorbitas internas a sua. Planetesimais com massa da ordem10-°M,, sio
na maioria das vezes desviados por Titan (ou colidem) antes que possam penetraama regi
onde se encontram os éhties regulares. Deste modo, estes planetesimais com grandes valores
de massa apenas perturbam fortementiteg aém daorbita de Titan, e tan#m colaboram
com o aumento indevido da incliréag orbital de Titan. Como um exemplo de como Titan
“proteje” os satlites comorbitas interioresa sua podemos analisar a sim@agM2,Rod4).
De um total de 20 col@es entre planetesimais e&des computamos: 1 com Mimas, 1 com
Enceladus, 2 com Dione, 2 com Rhea e 14 com Titan. O fato de computarmos apenas 20
colisdes esi relacionado com oiimero de planetesimais envolvidos em nossa intégracaso
dividissemos 1 planetesimal em uramemo maior do que 500 certamente teriamos um maior
nimero de encontros e a propaoccde encontros com Titan tendedi@umentar. Vale atentar
que dos 20 encontros, por exemplo aqueles que colidiram com Mimas ou Encetases frata
de uma colido com planetesimal de massal 0~ M., (o que destruiria Mimas ou Enceladus),
mas sim de um planetesimal com massa bastante inferior a massa de Mimas ou Enceladus.
Por outro lado, as coli®s com Titan podem ocorrer com planetesimais de maiores valores de
massa.

Como pode ser visto nas tabelas 4.5 e 4.6, os valores de ir&dirggesentados por Titan
sa0 maiores do que no caso sem planetesimaia@se@.4). Outro ponto bastante interessante
gue diferentemente dos resultados apresentados palitesade Urano, as excentricidades dos
satlites de Saturnodo acompanham os aumentos de incliregofridos (tabelas 4.5 e 4.6).

De qualquer modo, nossas 20 sim@es aparentemente mostram que, gracas ceexist
de Titan, satlites ficicios aém de suarbita podem ser ejetados. A presenca de objetos com
grandes valores de massa, como citado acima, parece apenas colaborar para o0 aumento indese-
jado da inclinago de Titan, &o tendo infléncia sobre os demais éhittes comorbitas interi-
ores a sua, 0s quais permanecem praticamente imunes agepossliversificadas perturkizes
provenientes da migrao planeria (fato que contrasta com o observado er@lgas de Urano).
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4.2.6 Satlites de Saturno - capturados

Assim como na s&p 4.2.3, durante o processo de injetar planetesimais que se aproximam de
Saturno, uma consegncia naturaé a captura de alguns planetesimais pelo planeta. De mesmo
modo salientamos que os resultados mostrados @qurepresentam o cano final de obje-

tos capturados. Neste ponto trabalhamos apenas com planetesimais que se aproximam a uma
distancia del00Rs. A tabela 4.7 (semelhante a tabela 4.358e€.2.3) mostra os valore€whios

dea, ¢ e I para os atuais gaftes irregulares e tangén para aqueles que foram capturados e
permaneceram @b final da correspondente integiiag para cada modelo e “rodada”.

Tabela 4.7:Elementos atuais dos &dites irregulares conhecidos de Saturno e elementos finais dos
satlites capturados, durante a migka¢ Em ambos os casos o nome, semi-eixo maior, excentricidade,
inclinagdo (com respeito ao plano orbital de Saturno), massa aroalio 80 dados. Para os &dites
capturados, naltima colunagt. indica o intervalo de tempo a partir da captu@afinal da integraio.
Para os sélites irregulares conhecidos os dados foram obtidos de: “http://ssd.jpl.nasa.geléfsat
“http://ssd.jpl.nasa.gov/?sphys par#legend”.
Satelites Exteriores (Valores Medios dos Elementos)
Nome a;(Rs) &  Ii(°) m(mg) D(km)| Nome a;(Rs) &  ILi(°) m(mg)  D(km)
Kiviug  187.68 0.164 4852 2.4800 1° 16.00 | Bergelmir 320.87 0.142 158.9 1.310 ® 6.00
Ijirag ~ 188.61 0.458 47.12 1.0560~'% 12.01 | Jarnsaza 321.17 0217 163.3 -
Phoebe 21426 0.174 1739 4.170'2 213.40| Narvi 32218 0.426 143.2 20806 7.00
Paaliag 24929 0540 41.77 6.450~5 22,00 | Suttungr 32317 0.114 173.9 2.08%0-¢ 7.00
Skathi ~ 259.08 0.294 150.8 3.010~6 7.92 Hati 32812 0373 1650 13106 6.00
Albioriz 27214 0.484 3551 19804 31.98| Bestla 336.46 0.474 141.7 2.08%0~6 7.00
Bebhionn  284.03 0.484 3456 1.310-'6 6.00 | Farbauti 338.27 0.245 158.0 7.5760-!7 5.00
Erriapus 29222 0468 38.65 6.050°1¢ 10.00| Thrymr 339.15 0465 1737 2086016 7.00
Siarnaq  298.92 0.405 4451 3.870 !4 39.98| Aegir 34429 0252 167.1 1.310°1¢ 6.00
Skoll ~ 293.08 0.470 160.2 - - Kari  366.32 0484 1559 -
Tarvos ~ 303.03 0531 3595 20405 1499 | Fenrir 37258 0.133 1644 3.8700~'7 4.00
Tarqgeq 297.17 0.119 49.57 - - Surtur 380.31 0.447 169.14 - -
Hyrokkin 305.92 0.329 151.2 . - Ymir ~ 383.96 0.343 1717 3.5300~'° 18.00
Greip  306.00 0.316 1733 - - Loge 38271 0.188 167.2 -
Mundil fari 309.75 0.205 169.2 20806 7.00 | Fornjot 417.32 0210 169.7 13106 6.00
Satelites Capturados (Valores Medios dos Elementos)
Nomeas(Rs) e  Ir(°) m(Mg)  D(km) d0tc(anos)|Nomeays(Rs) e  I;(°) m(Mg)  D(km) dte(anos)
M1-Rod 1 M3-Rod 2
pl 188.13 0.167 37.89 2.1500~15° 20.14 2.84x0°| pl 105.70 0.360 143.97 1.09%0~'4 34.60 3.52x06
p2 13244 0.432 12547 801915 31.22 2.13X06| p2 128.00 0.338 155.15 255015 21.32 2.19x0°
p3  179.60 0.411 129.64 2.120~10 930.39 3.9530°| p3 94.39 0.397 134.38 7.87b0~16 14.41 1.39x0°
pd 11166 0.237 3322 3360 !5 23.37 1.9040°| p4 109.40 0.212 142.93 1.740~'5> 1877 1.01x0°

M1 - Rod 2 p5  258.65 0.754 144.43 7.1000~16 13.92 4.53x0°
pl 127.95 0.289 134.08 1.610~'6 8.49 2.92x06 M3 - Rod 3
p2  426.94 0.456 172.68 6.1000-'6 13.23 5.63x0*| pl 9259 0.246 30.23 3.3350'6 10.82 2.07x0°
M1-Rod3 p2 113.06 0.340 147.59 5.170~15 26.98 1.81x0°

pl  104.13 0.235 38.41 3.6901° 24.11 1.0740°| p3 18558 0.707 25.39 1.740~1> 18.77 1.19x0°
p2 200.87 0.734 133.67 4.7501° 26.23 5.96X0°| p4 183.01 0.451 43.43 5.3300°1°> 27.26 6.07x0°
p3  55.00 0.555 50.74 7.5600716 14.21 3.91x0% M3 - Rod 4

M1 - Rod 4 pl 134.14 0.519 14250 1.0700~ 1> 15.96 2.41x0°
pl 198.69 0.583 151.17 1.330 !4 36.97 3.02x0%| p2 163.52 0.774 152.80 5580 '7 596 2.40x0°
p2 161.87 0.392 31.65 4.810~ 16 1223 1.12x08| p3 177.47 0.585 147.25 1.230— 14 36.02 1.78x0°
p3 163.60 0.538 151.88 6.540— 1% 62.87 1.43X0°| p4 91.71 0.337 146.03 2.210~ !4 43.79 2.58x0°
p4d 16252 0.438 111.84 3.470 16 10.97 5.96x0%| p5 76.10 0.266 136.64 2.820~15 22.04 1.47x0°

M2 - Rod 2 M4 - Rod 2
pl 8457 0.320 134.38 8.74%0—16 14.92 3.22X40°| pl 502.93 0.438 114.14 8.930'6 15.03 8.40x0!
p2 116.68 0.208 137.14 5.38016 12.69 2.04X0° M5 - Rod 2
p3  423.50 0.644 133.71 210016 927 1.46x0%| pl 137.94 0.168 146.99 551016 12,79 5.56x0°
M2 - Rod 4 M5 - Rod 3

pl 12453 0.374 13229 1.450~'° 17.66 2.1840°| pl 154.51 0.541 129.63 2.190~'¢ 43.66 6.52x0°
p2 416.80 0.526 139.56 1.560~'° 18.10 2.12x0*
p3  410.08 0.552 135.96 7.6500~!° 30.74 1.29x0%




46

Os resultados da tabela 4.7 mostram cargstieas semelhanteés apresentadas na tabela
4.3. Os modelog//4 e M5 continuam sendo ineficientes nmero de capturas, e o limite
inferior de diséncias, aqur 100Rg, dos satlites capturados para com o planeta tamb
parece existir. P@m, para Saturno este limite infericha concorda muito com o que hae
observado. O salite irregular mais @ximo de Saturno encontra-se emli87Ry.

A figura 4.11 apresent@ x ¢) e (a x I) para (M3, Rod2) (tabela 4.7). As demais figuras
da tabela 4.7 sép apresentadas no apdice G.

(M3, Rod 2, 100Rs) E (M3, Rod 2, 100Rs)
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Figura 4.11:0bjetos capturadosifculos cheios) no caso (M3, Rod 2) para planetesimais langados de
~ 100 Rg. Os triangulos indicam os atuais édtes irregulares.

Na se@o 4.2.3 vimos que o percentual de capturas para Urano (emaortosse alto),
reproduzia bem o presenté@mero de s&lites irregulares reais. Aqui, para Saturno, na figura
4.11 e na tabela 4.7, vemos quelonmero de capturas bastante baixo se comparado aos atuais
saklites irregulares de Saturno. Este problema embora agmmlaito abordado poras pode
estar vinculado a s fatores. O primeiro trata do fato de Saturno estar maismo do Sol. O
segundo tem rel@p ao fato de Saturno no final da passagem pela 2S:1J ainda apresentar uma
oOrbita razoavelmente e&ntrica (acima do valor atual). Isso faz com que, embaoatenha en-
contros, Saturno aproxime-se consideravelmenté@pliéed. Tal aproxima@o, somando o efeito
causado pelo Sol, pode resultar em uma forte pertédoagbre a rego dos planetesimais cap-
turados. Um terceiro @ltimo motivo pode estar relacionado ao fato de que, embora estejamos
injetando planetesimais de uma distia de~ 100Rp (Urano ou Saturno), esta disiciaé bas-
tante diferente entre um caso e outro (14 2.36 k). Sendo assim, em anologia, po@enos
dizer que neste estudo injetamos planetesimais a unmandiatdex~ 236R;. O leitor pode
enfio se questionar sobre o porque @® ITonseguirmos mais capturas neste caso, dado que
em Urano quando injetamos planetesimaisd@00R;; obtivemos mais capturas. A resposta
encontra-se nos dois primeiros motivos citados acima.

Para Saturno, a maneira mais adequada de aumentarndosesande capturas seria, como
discutido na sedp 4.2.3, ao ings de dividirmos um planetesimal original em 500, aumentar

este rlimero para outro valor (eventualmente modificando &amb valor de “j para manter

a porcentagem de distrib@g de massas apresentada na tabela 3.2ps®d). Isto faz com
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gue mais planetesimais (com massas um pouco menores) sejam injetadosaagiagishais
proximas, o quee bem aceétvel dado que o disco primordial poderia ser formado por cente-
nas de milhares de patilas, e muito mais encontros certamente ocorreriam nestandas.

A figura 4.12 representa o resultado de uma intégraapmo esta, onde um planetesimal foi
dividido em 2000 cong = 1.7 na simula@o (M3,Rod2), todos lancados de 100R

(M3, Rod 2, 100Rs) E (M3, Rod 2, 100Rs)
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Figura 4.12:0bjetos capturadosigculos cheios) no caso (M3, Rod2) para planetesimais langados de
~ 100 Rg, onde para cada encontro um planetesimal foi dividido em 2000qcen.7. Os triangulos
indicam os atuais sélites irregulares.

Observando a tabela 4.7, podemos verificar quaroaro de capturas réigradas maior
do que o fimero de capturas pgradas, diferentemente de Urano. Comparando as figuras 4.11
e 4.12, vemos que aimero de capturasconsideravelmente maior no caso da figura 4.12 e que
0 maior rumero de retsygrados em rela@p aos ppgrados permanece. Entretando outro aspecto
pode ser observado, o semi-eixo dos capturadosgrettios continuamao concordando com
0 semi-eixo dos irregulares atuais. Por outro lado, para @gr@dos a concoémhcia parece
ser melhor. Entretando, assim como citado n&ageég2.3, para uma melhor compaagntre
estas duas populaes maior tempo de integi@g seria neceésio, assim como uma evolag
colisional (BOTTKE et al 2010). Um tempo maior de integragami@m poderia ser uma
outra alternativa para aumentar onmero de capturas. Isso pode ocorrer pois, estendendo o
tempo de integraip a excentricidade orbital de Saturno seria amortecida e atingiria um valor
proximo de seu valor atual. Assim, as pertuities;de dpiter na redao dos salites irregulares
diminuiriam, e Satunro teria migrado para mais longe do Sol (figuras 4.2 e 4.3). Com isso,
talvez satlites tamém poderiam ser capturados em e mais distantes de Saturno.

Olhando novamente para a inclidacdos sdlites capturados (e dos irregulares atuais),
figura 4.11, fica clara a a@éscia de objetos em torno de= 90° (de mesmo modo como
mostrado para os dites irregulares atuais e planetesimais capturados de Urano). Como os
saklites capturados em geral tem semi-eixo maier 100 Rs suas inclinages &o referidas ao
plano orbital do planetaao ao equador.
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Capitulo 5

CONCLUSOES

Neste trabalho fizemos umad&ise exploratria dos efeitos da migrag planedria, basica-
mente sobre os gites regulares e re@gs pbximas, dentro dos intervalos de semi-eixo maiores
[5.08 R; (Miranda),a.] para Urano e [3.09 R(Mimas), 59.10R (lapetus)] para Saturno.

Devido a grande sensibilidade da @mica do modelo de Nicefs desenvolvemos nossa
tecnica de interpolap: um banco de dados comé@bitas dos planetas de uma migkagem
sucedida previamente gravada e depois apenas @ditest&o integrados sob ag dos plane-
tas, os quais podem ter suabitas retiradas a partir deste banco de dados. Coméestid,
alem de ganho de tempo de integiagpodemos ter certeza da @mica planeiria, istoé, que
0 modelo migratrio previamente integrado e que reproduziu com sucesso aproximadamente o
atual Sistema Solar, podeser novamente reproduzido a qualquer momento.

Observamos que a dimica (evolugo) dos sdlites aém daodrbita de Oberore bastante
sen$vel a quantidade de sites considerados, assim como t@&mia suas massas e @ntias
relativas. Sdtlites aém daorbita de Titan apresentam caragiéicas dimicas semelhantes.

Seguindo o modelo de Nice (em sua primeira &ejsros conclimos aé o presente mo-
mento, que Oberon em Urano e Titan em Satur@o, de fato odiltimos saklites regulares
destes planetas que resistem aos enconti@smos planeta-planeta e planetesimabbt.
Quaisquer outros gdites de Urano com semi-eixo maior superior a 22.838&u qualquer
saklite de Saturno com semi-eixo maior superior a 20, 27daso tenham existidoas facil-
mente desestabilizados. Portanto, nossos resultados corroboram com a ideia de @litess sat
regulares 80 mesmo primordiais, mas algumas incompatibilidades em inélinampda pre-
cisam ser corrigidas, ou seja, tais&ies embora possam sobreviver ao processo de raigrac
nao {0 imunes a varidgs significativas em inclinag. De fato, alguns gaites regulares
podem a ser desestabilizados, iséoo que ocorre nas simulaes identificadas como mal
sucedidas. O fato dedo existir hoje nenhum glite entre abitas de Umbriel e Titania
(Urano), e Rhea e Titan (Saturno), pode estar vinculado ayeisgje@es ou colides (devido
a perturbago de grandes planetesimais). Estes mesmos resultados nos fazem refletir sobre a
origem de Hyperion e lapetus.

Uma outra constatag foi que planetesimais com ordens de grandeza de masSaparou
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maiores do que os valores de massa doslised regularesao podem ter existido em quan-
tidades significativas no disco, ou se existiraio 1se aproximaram em grandes quantidades
da regéo habitada pelos ddites regulares. Caso coatio, a atual configur&@p dos sdtlites
regulares observados seriaidifde ser explicada.

Nosso modelo ainda permitiu um breve estudo sobre capturasédiéesatregulares. De
acordo com o que apresentamos oglitas irregulares realmente devem ter sido originados
de objetos capturados (fata gpontado por muitos outros autores). Tamhbmostramos que
a captura por inter@p entre N-corpoé possvel de ocorrer. Entretanto, o fato do nosso mo-
delo proporcionar aproximadamente o mesmmaro de capturas para slites pogrados e
retrogados (Urano) continua sendo um problema a ser resolvido. Na tentativa inicial de corri-
gir este problema verificamos, embora com baixa ssizd, que o mecanismo de c@lasentre
saklites pbgrados capturados e regulares paréweser eficiente. Para isso talvez necessitemos
de maior tempo de integrag, e possivelmente inte@g entre todos o0s objetos capturados.

Um breve estudo sobre os efeitos das pertuieacsolares e do achatamento plariet
tamkem foi realizado (Agndice A), mostrando que ambas as pertuibagio importantes e
devem ser lavadas em considéagprincipalmente quando tratamos conebi@s altamente
inclinados (planetesimais capturados) ou planetas com grandes valores de obliquidade da eclip-
tica (Urano). A dishncia satlite-planeta tamém tem uma fur@o importante neste cano
dado que em re@es pbximas aai. temosR,~R,.

Por fim,é interessante salientar que apesar de o processo de andgeasido um fedbmeno
Unico, a evolugo do sistema de ddites dos planetas giganteBmsegue um pado geral, ou
seja, 0 sistema de &dites de Urano como um todo evolui de maneira diferente do sistema de
saklites de Satunro (sées 4.2.1, 4.2.2, 4.2.3, 4.2.4, 4.2.5 e 4.2.6). Um estudo semelhante
em andamento paraiditer, sendo realizado pelo mestrando Pedro Ivo de Oliveira Brasil, na
preparago de sua dissertag de mestrado, targln confirma este fato. Estas diferencas, en-
tre outras coisas, &€gi relacionadas com o caminho seguido pelos planetas durartieicm
fendbmeno de migrago, onde um planeta pode ter muitos ou poucos encontros com outros, ter
um maior rumero de encontros com planetesimais (ao penetrar no disco), degbogsra@o
com um objeto de grande valor de massa (por exemplo avebsaptura de Tr&o), ou sim-
plesmente a maior proximidade do Sol, o que aumenta as petbaede um modo geral.
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Apéendice A

A funcao do achatamento e a obliquidade
do planeta

Nesta sego ros queremos mostrar a impancia do achatamento do corpo central quando en-
volvemos alta inclina@o ou alta obliquidade do planeta. Durante a migoag dependendo dos
encontros gximos, um planetesimal capturado pode tornar-se uétiteapermanente do pla-
neta. No caso de Urano, devido sua alta obliquidade, a congurtays efeitos do achatamento
e da dishncia satlite-planeta podem representar uma importantedong

Adotando um modelo simplificado, a &mica secular de uma simples peuta pode ser
estudada considerando como principais perturbadores apenas o Sol e o achatamento. Para os
satlites de Urano@s temos uma particularidade devido a incléxade seu equador em redag
ao plano orbital do Sol (obliquidade) ser muito grade: 97.8°).

Vamos considerar o equador e o plano orbital do planeta. Adelgeonrgtrica envolvendo
estes dois planoss:

cosl, = cosecosl +sinesinl cos?
1+ G2
tanw, =
g3+ qa
sin {2sin 1
tanfl, = - - - (A.1)
—cos Isine + sin I cose + sin I cos e cos €2
onde
q1 = coswsinesin{) — sinw cosesin [
¢ = sinwcosIcos{)sine
g3 = —sinwsinesin{) — cosw cose sin [
qs = coswecoslcos{lsine

Nestas relaes o argumento do pericentro, longitude do nodo e indioatp satlite em
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relagio ao equadora® identificados pow, €2, I, respectivamente. @dice “a” & adicionado
guando nos referimos ao plano orbital do planeta, o qual a obliqu&ade

Note que as reld@ges que conectam os dois planos (equador e plano orbital) definem uma
transformago catbnica(w, ), G, H) — (w,, Q4, G4, H,) que pode ser conferida pelélculo
dos colchetes de Lagrange a&awda equap A.1 (LANCZOS 1970). Comow, 2, G, H) sao
as conhecidas vaveis cafnicas de Delaunay, a partir da primeira linha da ego#c¢1 temos:

G, = G={kMya(l—é*)}"?

H, = Ggcosl, =G (cosecosl +sinesin [ cos Q)

ondek? € a chssica constante gravitacional® € a massa do planeta.
Em um sistema de refencia equatorial fixo no centro do planeta, a imperturbadora
devido o achatamento sobre umé&dia é:

i} E*M,R? 1 3 .
RJ2 = #J2(§—§SID2¢) (A2)

e para a perturb@o solar;
k2M®7"2 1 3

) (—5 + 3 cos? 9) (A.3)

R

Tanto na equap A.2 como na equag A.3, termos de ordemés na razo R, /r our/rg
foram negligenciados.
O significado dos coeficienteas

e M: massado Sol.

m: massa do salite.

r,ro. vetor posi@o do satlite e do Sol.

¢, S: latitude do sdtlite e dishncia angular Sol-séalite.
e J,: coeficiente do achatamento.

Fazendo uma dupla&dia em relago a anomalia &dia do satlite e do Sol teremos:
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1 2 2

1
R;, = ZTLQJQRIQ)(3 cos® I —1)(1 — e2)73/2 (A.4)

Uma rela@o similara primeira linha da equag A.1 nos permite obtek ;, com respeito ao
plano orbital do planeta:

1 2 2 2 2
Ry, = mn R2Jy [(3cos’e —1)(3cos® I, — 1)—

3sin 2¢e sin 21, cos 2, + 3sin? e sin? I, cos QQQ} (A.5)

Analogamente, com respeito ao plano orbital,&dia da perturbd@p solare:

1 2m 27
R, = (R.)=— R’ dl.dl
o = (R =gz [ [ R
Mgnd a?
8(Mp + Mo)(1 — e2)3/?

3 15
{(1 + §e2)<3cos,2 I,—1)+ 1—662 sin® I, cos” wa} (A.6)

Sabemos que efeitos adicionais como encontrozimios (principalmente aqueles envol-
vendo planetesimais) aindasposs/eis, mas toda esta situime ocasional e depende do mo-
delo de disco e outros @anetros considerados na migia¢ Assim, todo satite primordial
ou planetesimais qués capturados, mesmo que temporariamentapgeerturbados pak s,

e R., e a magnitude das perturlies dependem da distcia do planeta e do Sol. Lembramos
gue no incio da migraéo o semi-eixo maior de Urar® algo em torno dez 11 — 13AU,
terminando emx 19AU.

Em termos das vaaeis chssicas de Delaunay, 0 movimento secular delisaé dado pela
HamiltonianaH=R ;, + R .

Agora, seR ;, & a parte dominante da Hamiltoniana tal dieé desprezivel,@s concluimos
gueorbitas inicialmente circulares e planares néamseus parametros quase inalterados, desde
gue nenhuma coordenada angular apareca na&guéag4. Por outro lado, quand®., € a parte
dominante, bs desprezamaB;,. Neste caso, a partir da eq@acA.6 ros concluimos qué/,
€ uma constante desde dugseja uma vaével cinosénica. Da definigo deH,, G, e a partir
da equago A.1 temos:
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L(1— 62)1/2 cos 1,
= L(1- 62)1/2 {cosecos ]

+sinesin I cos Q} (A.7)

ondelL = (k*M, a)/?

Assim como antes, suponhamabitas inicialmente circulares e planares em r@bago
equador. Isto significae = ¢, ~ 0 e [, ~ . Logo a constanté/, torna-seH, ~ Lcosc € a
partir da equago acima:

cosI, ~cose ~ (1—e*)Y*{cosecosI+

sin e sin [ cos 2} (A.8)

Se supomos o caso de Uranos 90°

0 ~ (1—e*)"sinlcosQ

e desde qué circule rbs vemos que a excentricidade e a inclam¢em relago ao equador)
podem variar muito. De fato, se o achatamento de Ukadesprezado, eim uma simples
integra@o nun&rica mostra que para um semi-eixo maipr= 12AU, um saklite primordial
deobrbita planar com = 10R;; escapa em 110 mil anos. Por outro lado se assumirmos o atual
Jo, enfio aé mesmo um satite coma = 22.8 Ry (Oberon) permanece bastantedest (figura

A.1). A instabilidade para o primeiro cagodevida a @ssica ress@ncia de Lidov-Kozai.
Assim, o efeito combinado dB, e R €& tho importante que em algumas sitéesg, quando o
planeta esta piximo ao Sol, ele &ao pode ser desprezado. Podemos dizer que o achatamento
favorece a estabilidade do &kite (YOKOYAMA et al, 2008, STUCHI et al, 2008).

Com J2 Sem J2

1 T [ T I 1 T T { T
—;,‘: 0.8 (a=10Ry) ] 'd"; 0.8 - (Oberon) -
5 06 - Zo6r ]
‘§ 0.4 - § 0.4 .
0.2 — H 0.2 _

0 | | ok | | *

50000 100000 150000 0 50000 100000 150000

Tempo (anos)

Tempo (anos)

Figura A.1: Sistema composto por Sol, Urano e 1&itd. Urano posicionado em 12UA(&12UA,
£~97.86"). Esquerda:a =10R;. Direita: Oberon. Demais elementos iniciais=0.001, /=0.1°
(equador) €)=w=I=0°. Linha vermelha cony,. Linha Preta sen,.
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No caso de dpiter nos temos = 0, assim/, ~ [ e da equago A.8, temos:

cosl,~1 ~ (1—e*)2cosI (A.9)

Note que para =~ 0 a rela@o acimaé valida para qualquer,. Logo, desde qué ~ I,,
en@o paral, ~ 0 a excentricidade e a inclinag devem permanecer baixas todo o tempo
devido a equao A.9. Entretanto, para grandes inclitas iniciais (J ~ 90°) temos:0 ~
(1—e2)Y2cos I, assim a excentricidade e a inclidgagodem sofrer variégs significantes dado
o fato de queRk,, ndoé negligendvel (o satlite rio pode estar muito Pximo ao planeta, ou
entio o R ;, domina e tanto inclinap como excentricidade permaneceriam quase inalterados).

Na tabela 4.1 da ség 4.2.1 o s&@ite s6 & desestabilizado em todas as simoés; De fato,
devido sua grande d@stcia de Urano, esteum ipico caso de instabilidade causado pela res-
soraincia de Lidov-Kozai. A excentricidade alcanca altos valores majinlo e assim qualquer
perturba@o adicional (um futuro encontro@timo) pode desestabilizar o 8ite. Entretanto,
alguns experimentos nuricos indicam que enquanto um objeto isolédapidamente deses-
tabilizado se posicionado @imo aoa,., quando consideramos um grupo decBts intera-
gindo entre si a desestabiliZagrao parece ser certa, ou muito mais terégareciso para que
ocorra. Esta pode ser a Bazdo porque alguns ainda resistem relativamente com pequenas
excentricidades e inclindes na tabela 4.2. De qualquer modo, muitixpno aoa, existe um
balanco entre as perturlizes solares e do achatamento tal que a Hamiltorttena,;, + R
nao representa um problema de um grau de liberdadeaenittas seculares poderiam ser mais
complexas.
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Apéendice B

Satelites de Urano - Sem planetesimais

B.1 Tabela 4.1: Sistema Solar atual, M1 e M2

MAU T Osls2 s3 s4 s5 s6 MAU T Osls2 s3 s4 s5 s6
R L B B B Y~ L L B L
(Sistema Solar atual) o I (Sistema Solar atual) |
Q 0.2 — = 8 —
! &
< ? ]
E 0.15 6 —
g 0.1 g 4 _
S |
= 0.05 £ 2 e . ° -
g 42 A A 4
0 — 0 | ‘ | | ‘ | ‘ |
0O 10 20 30 40 50 60 70 0 10 20 30 40 50 60 70
a (Ry) a (Ry)
0.06 — LA LA R S B B =
3
v i — S
e M1
Eo04- M 1 8
R L . | >
2 S
S 0.02 - 1%
8| 1 E
. I
olaa® slfialar 4 4l al 14l =
0 10 20 30 40 50 60 70 0 10 20 30 40 50 60 70
a (Ry) a (Ry)
0.01 L A A L L L B 5 3
.5
o 0.008 — (M2) — Se-
! &
3 - ¢ 1 %2
5 0.006 — -1 A~
é - — 1.5
- — Q
§ 0.004 i 3 i ,§ 1
= 0.002 — g e —  Eps
46 A& AL A A A g
0 | ‘ | ‘ | ‘ | | ‘ | ‘ | = 0
0 10 20 30 40 50 60 70 0 10 20 30 40 50 60 70
a (Ry) a (Ry)

Figura B.1:Topo (Sistema Solar atual), Meio (modelo M1) e Baixo (modelo M2). Elementos iniciais e

finais (valores radios) esdo indicados por téingulos vermelhos érculos cheios, respectivamente.
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Excentricidade Excentricidade

Excentricidade

Figura B.2:Topo (modelo M3), Meio (modelo M4) e Baixo (modelo M5). Elementos iniciais e finais

Tabela 4.1: M3, M4 e M5

MAU T Osls2 s3 s4 s5

0.08{{{{{{{{{{{{{
(M3) .

0.06

0.04

0.02

0 10 20 30 40 60

a(Ry)

50

0.06

0.04

0.02

0 10 20 30 40 60 70

a(Ry)

50

0.025
0.02
0.015
0.01
0.005

0
0 10 20

30 40
a(Ry)

50

MAU T Osls2 s3

60

s4 s5

Inclinagdo (°) - equador

0

10 20

30 40
a (Ry)

50

Inclinagéo (°) - equador

0

10

20

50 60

30 40
a (Ry)

—
[\

Inclinagdo (°) - equador

(=]

0

N

I
{

10

IOXAiA A &

20

30 40 70

a (Ry)

50 60

(valores nedios) esto indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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Apéndice C

Satelites de Urano - Com planetesimais

C.1 Tabela 4.2: modelo M1
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Figura C.1:Modelo M1, de cima para baixd2od1, Rod2, Rod3 e Rod4. Elementos iniciais e finais

(valores nedios) esio indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.



C.2 Tabela 4.2: modelo M2
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Figura C.2: Modelo M2, Rod4. Elementos iniciais e finais (valoreséedios) esio indicados por
triangulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.

C.3 Tabela 4.2: modelo M3
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Figura C.3:Modelo M3, Topo (Ro®) e Baixo (Rodt). Elementos iniciais e finais (valoreseniios)
esfo indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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C.4 Tabela 4.2: modelo M4
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Figura C.4: Modelo M4, Topo (Rod), Meio (Rod3) e Baixo (Rodt). Elementos iniciais e finais
(valores n&dios) esdo indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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C.5 Tabela 4.2: modelo M5
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Figura C.5: Modelo M5, Topo (Ro2), Meio (Rod3) e Baixo (Rodt). Elementos iniciais e finais
(valores n&dios) esdo indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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Satelites de Urano - Capturados

D.1 Tabela4.3: modelo M1
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Figura D.1:0bjetos capturadosigculos cheios) no caso (M1, Ré4)ipara planetesimais lancados=le
100 Ry;. Os triangulos indicam os atuais &étes irregulares.

D.2 Tabela4.3: modelo M2
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Figura D.2:0bjetos capturadosigculos cheios) no caso (M2, Ré)ipara planetesimais lancados=le
100 Ry;. Os triangulos indicam os atuais éétes irregulares.



D.3 Tabela 4.3: modelo M3
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Figura D.3:0Objetos capturadosifculos cheios) nos casos: Topo (M3, Ry Baixo (M3, Rodt) para
planetesimais lan¢ados de100 R;;. Os triangulos indicam os atuais &étes irregulares.



D.4 Tabela 4.3: modelo M4
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Figura D.4: Objetos capturados ifculos cheios) nos casos: Topo (M4,RydMeio (M4,Rod3) e
Baixo (M4, Rod4) para planetesimais langados~lel00 R;;. Os triangulos indicam os atuais &ltes

irregulares.

D.5 Tabela 4.3: modelo M5
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Figura D.5:0bjetos capturadosigculos cheios) no caso (M5, R2)ipara planetesimais lancados=e
100 Ry;. Os triangulos indicam os atuais éétes irregulares.
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Apéndice E

Satelites de Saturno - Sem planetesimais

E.1 Tabela 4.4: Sistema Solar atual, M1 e M2
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Figura E.1:Topo (Sistema Solar atual), Meio (modelo M1) e Baixo (modelo M2). Elementos iniciais e
finais (valores radios) esdo indicados por téingulos vermelhos érculos cheios, respectivamente.



E.2 Tabela4.4: M3, M4 e M5
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Figura E.2:Topo (modelo M3), Meio (modelo M4) e Baixo (modelo M5). Elementos iniciais e finais
(valores nedios) esdo indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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Apéendice F
Satelites de Saturno - Com planetesimais

F.1 Tabela4.5: modelo M1
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Figura F.1:Modelo M1, de cima para baixa?od1, Rod2, Rod3 e Rod4. Elementos iniciais e finais
(valores nedios) esdo indicados por téingulos vermelhos dérculos cheios, respectivamente.
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F.2 Tabela 4.5: modelo M2
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Figura F.2:Modelo M2, de cima para baixd?od1, Rod2 e Rod4. Elementos iniciais e finais (valores
médios) esio indicados por téingulos vermelhos d@rculos cheios, respectivamente.
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F.3 Tabela 4.5: modelo M3

metdr T h sl s2s3 i
0.1 ~ 16 I B I R
£ 4
o 0.08 g (Rod 1)
< g 12 —
g 3
5 0.06 Y B
‘B o 8 —
5 0.04 2 i
% g o
= 0.02 £ 4 . m
Q —
k= A

16 T ‘ T ‘ T ‘ T ‘ T ‘ T }
" (Rod2)
12 — -

Excentricidade

Inclinagdo (°) - equador
o0
{
l

a (Rg)
é 16 L L }
° g | (Rod 3)
E g 12 7]
3 0.08 — A — X L 4
3} —
£ B 4 < 8 —
= o
S 0.04 — 4 8 .
= e 2 £ 4 .
A g L ° o ® A
~ A
0 UMy A4 a 4w )]

a (Rg)

0.1 .
o

o

o 0.08 S
kS g
g 0.06 i
5 0.04 g
> <
= 0.02 g
Q

£

0
0 10 20 30 40 50 60 0 10 20 30 40 50 60

a (Rg) a (Rg)

Figura F.3:Modelo M3, de cima para baixaRod1, Rod2, Rod3 e Rod4. Elementos iniciais e finais
(valores nedios) esdo indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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F.4 Tabela 4.6: modelo M4
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Figura F.4:Modelo M4, de cima para baixaRod1, Rod2, Rod3 e Rod4. Elementos iniciais e finais
(valores nedios) esdo indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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F.5 Tabela 4.6: modelo M5
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Figura F.5:Modelo M5, de cima para baixaRod1, Rod2, Rod3 e Rod4. Elementos iniciais e finais
(valores nedios) esdo indicados por téingulos vermelhos drculos cheios, respectivamente.
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Satelites de Saturno - Capturados

G.1 Tabela 4.7: modelo M1
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Figura G.1:0bjetos capturadosifculos cheios) no modelo M1, casaBodl, Rod2, Rod3 e Rod4,

de cima para baixo. Planetesimais lancados=dt00 Rg.

irregulares.

Os triangulos indicam os atuais &dites
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G.2 Tabela4.7: modelo M2
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Figura G.2:Objetos capturadosifculos cheios) no modelo M2, casoBod2 e Rod4, de cima para
baixo. Planetesimais langados<el00 Rs. Os triangulos indicam os atuais &étes irregulares.
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G.3 Tabela4.7: modelo M3
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Figura G.3:0bjetos capturadosigculos cheios) no modelo M3, casd®od2, Rod3 e Rod4, de cima
para baixo. Planetesimais lan¢adosd200 Rg. Os triangulos indicam os atuais édites irregulares.



78

G.4 Tabela 4.7: modelo M4
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Figura G.4:0bjetos capturadosifculos cheios) no modelo M4&od2. Planetesimais langcados de
100 Rgs. Os triangulos indicam os atuais &étes irregulares.

G.5 Tabela 4.7: modelo M5
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Figura G.5:Objetos capturadosifculos cheios) no modelo M5, casoBod2 e Rod3, de cima para
baixo. Planetesimais langados<el00 Rs. Os trangulos indicam os atuais &étes irregulares.
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