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RESUMO

Entender a interagdo de planetas ainda embebidos no disco protoplanetario é
crucial para conhecermos o processo de formacédo de planetas, inclusive do
Sistema Solar. Para tanto precisamos compreender as caracteristicas dos exo-
planetas descobertos nas ultimas duas décadas, seus métodos de detecgao e
a estatistica destes planetas. Este trabalho apresenta um estudo teérico mais
aprofundado sobre as caracteristicas do disco protoplanetario e os torques que
surgem sobre o planeta em sua interacdo com o disco e 0s consequentes ti-
pos de migracao orbital que podem ocorrer. Para verificar a teoria, realizamos
simulagbes numéricas utilizando o cédigo hidrodinamico FARGO. Foram feitas
seis séries de simulagdes com planetas de quatro massas distintas (tipo Terra,
Super-Terra, Netuno e Juapiter) inseridos no disco gasoso e com diferentes con-
figuracdes de inicializagdo. Buscando observar as caracteristicas fisicas da inte-
racao disco-planeta estimamos a velocidade de migracdo para diferentes perfis
radiais de densidade superficial do disco. Como resultado marcante destas simu-
lacGes encontramos a rapida taxa de variacao radial dos planetas e uma massa
limite na formagao dentro do disco, equivalente a aproximadamente 10 M,
apds o qual o planeta cai rapidamente sobre sua estrela hospedeira. Além disto,
para aumentar o tempo de existéncia do planeta dentro do disco, analisamos o
comportamento da migracao na presencga de saltos no perfil radial de densidade
superficial do disco, verificando o seu travamento e um cenario que possibilitaria
ao planeta se formar antes da dissipacao total do disco de acrescao. Conside-
rando os resultados das simulac¢des e suas limita¢des, discutimos os possiveis
cenéarios finais de sistemas planetéarios. Verificamos a possibilidade de um pla-
neta gigante estimular o aparecimento destes saltos radiais de densidade e que
a variagao radial da borda deste salto levaria o planeta em seus limites, podendo
definir a sua 6rbita final.
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STUDY OF THE INTERACTION BETWEEN THE PROTOPLANETARY DISK
AND THE PLANETS: NUMERICAL SIMULATIONS

ABSTRACT

To understand the interaction of planets still embedded in protoplanetary disks is
crucial to the process of planet formation, including that of our own Solar System.
For this purpose, we need to know the characteristics of exoplanets discovered in
the last two decades, their detection methods, and statistics of these planets. This
work presents a theoretical study more depth on the characteristics of the proto-
planetary disk is needed as well as that of the torques that act on the planet in
their interaction, and the resulting types of orbital migration that can occur. To ver-
ify the theory, we performed numerical simulations using the hydrodynamic code
FARGO. Six series of simulations with planets of four different masses (Earth,
Super-Earth, Neptune, and Jupiter types) embedded in a gaseous disk were done
with different initial setups. A study of the physical characteristics of disc-planet
interaction was made by estimating the migration velocity for different radial pro-
files of the disk surface density. As a result of these simulations we find the rapid
rate of radial variation of planets and a mass limit the formation within the disk,
equivalent to approximately 10 A,,,, after which the planet falls quickly on its
host star. Furthermore, to increase the lifetime of the planet within the disk, ana-
lyzed the migration behavior in the presence of jumps in the radial density profile
surface of the disk, checking your lock and a scenario that would allow the planet
is formed before the complete dissipation of the accretion disk. Considering the
simulation results and its limitations, we discussed the possible final scenarios
of planetary systems. We checked the possibility of a giant planet stimulate the
appearance of these jumps radial density and radial variation of the edge of this
planet would jump at their limits and can define its final orbit.
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(linha cheia rosa) e 15 MT (linha pontilhada vermelha). A primeira co-
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1 INTRODUGAO

A enorme diversidade de sistemas planetarios extrassolares descobertos nos
ultimos anos desafia nosso entendimento de como os planetas se formam e
como suas Orbitas evoluem depois de se formarem. Entre os varios mecanismos
propostos para esclarecer as propriedades observadas dos exoplanetas, a
interacdo gravitacional entre os planetas e o disco protoplanetario ocupa um
importante papel. A compreensao dos processos fisicos envolvidos na interagdo
planeta-disco € uma das chaves para explicar ou deduzir os cenarios dos
sistemas planetérios, inclusive o do préprio Sistema Solar.

Uma consequéncia destas interagdes € a migracao planetaria, ou seja, a varia-
cao do semieixo maior do planeta durante a sua permanéncia no disco gasoso.
Recentes dados observacionais mostram fortes evidéncias da migragdo, como
a existéncia de Jupiters quentes (WRIGHT et al., 2012), Super Netunos e Super
Terras (HOWARD et al., 2010), além de varios planetas em ressonéancia orbital
(MOORE et al., 2013). Apesar de haver outros processos que nao consideram a
migracao planetaria, que podem explicar, por exemplo, as altas excentricidades
de alguns planetas e a existéncia de planetas com distancias a suas estrelas
na mesma ordem de grandeza das encontradas nos planetas de nosso Sistema
Solar , ndo podemos ignorar a importancia das predicdes da teoria de migracao
planetaria.

Segundo a teoria de migragédo, cada componente do torque exercido pelo disco
sobre o planeta é tdo grande que pode fazé-lo percorrer a distancia radial do
semieixo em um tempo duas ou mais ordens de magnitude menor do que o
tempo de dissipagcédo dos gases nos discos protoplanetarios. Estas componentes
ndo se cancelam, e o torque residual € um agente expressivo na mecanica
orbital dos sistemas. Uma consequéncia desta predicao é que nenhum planeta
sobreviveria mergulhando na estrela até a dissipagdo do disco gasoso, o que
exigiria um adequado mecanismo fisico de frenagem agindo sobre o planeta.
Entre os mecanismos podemos citar o gradiente no perfil radial de densidade
superficial do disco ou uma eventual turbuléncia. Estes fendmenos dependem
do estado fisico do disco proximo a érbita do planeta e podem anular ou até
mesmo inverter a direcao de acao do torque resultante.
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O objetivo principal deste trabalho é o estudo das propriedades fisicas do
disco protoplanetario e de sua interagdo com os planetas embrides, futuros
constituintes de um sistema planetario maduro e estabelecido. Utilizamos para
isto métodos numéricos com simulagcdes hidrodinamicas 2D. A dissertacao
esta dividida essencialmente em trés partes: A primeira € um resumo sobre 0s
métodos de deteccao e estatisticas das propriedades dos planetas extrassolares
seguido de um estudo tedrico sobre o disco protoplanetario e e migracao
dos protoplanetas. A segunda parte consiste de uma descricdo do cédigo
computacional utilizado e das séries de simulagdes realizadas. Finalmente, sera
discutido os resultados das simulagées com os respectivos cendrios abordados,
como a migracao livre e um disco uniforme, o efeito da acrescao de matéria
sobre o planeta e o salto de densidade no perfil radial de densidade superficial,
concluiremos com uma sintese dos fenébmenos abordados e uma analise das
perspectivas atuais sobre os estudos realizados nesta area.



2 EXOPLANETAS E FORMACAO PLANETARIA
2.1 Introducao

Entender as nossas origens no Universo é um questionamento tao antigo quanto
a humanidade. A formacao do Universo, do Sistema Solar, da Terra e da vida
invocam questdes que envolvem diversas areas do conhecimento humano e
cujas respostas ndo sao definitivas. As primeiras teorias de formagéo planetéria
baseiam-se nos conhecimentos empiricos do Sistema Solar embasadas nas
teorias classicas da mecanica e gravitacdo. No entanto, com as descobertas
cada vez mais aceleradas de exoplanetas e sistemas exoplanetarios estas
teorias estdo sendo colocadas a prova. Percebe-se de imediato que o Sistema
Solar é apenas um caso especial de construcao de um sistema planetario e que
€ necessdria uma teoria de formacao mais abrangente que justifique os vinculos
observacionais evidenciados pelas novas descobertas.

A primeira teoria bem fundamentada de formacgéo planetaria do Sistema Solar
foi apresentada em 1755 pelo filosofo Immanuel Kant (OLIVEIRA FILHO; OLIVEIRA,
2004). O cenario proposto por Kant ainda € consistente com os modernos
modelos de formacao, e diz que os planetas se formam a partir de discos pro-
toplanetarios, onde as particulas sdo atraidas entre si, formando objetos cada
vez maiores, até formarem planetas. Esta idéia foi posteriormente formalizada
guantitativamente pelo matematico Laplace.

O estudo de nuvens proto-estelares conjuntamente com as observacbes de
discos protoplanetarios evidenciam este cenario proposto por Kant, indicando
que a formacao de discos em torno de estrelas e consequentemente a formacéao
de planetas € uma regra da formacao estelar. Uma importante confirmacao
observacional foi a deteccao diretade um disco protoplanetario, observado em
torno da estrela Beta Pictoris (SMITH; TERRILE, 1984). Assim como as obser-
vagdes do Telescopio Espacial Hubble (HST)' e o estudo das estrelas T-Tauri
(APPENZELLER; MUNDT, 1989), que sao estrelas do tipo solar passando pela fase
inicial de formag&o (pré-sequéncia principal).

Neste capitulo descreveremos o paradigma atual de formagao planetaria. A partir

1Pé&gina principal da missdo em http://www.nasa.gov/mission_pages/hubble/main/
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de uma breve apresentacdo do Sistema Solar, seguida de uma revisao dos mé-
todos de deteccao e propriedades estatisticas dos planetas extrasolares. Segue
uma descri¢do resumida dos mecanismos de formacao planetaria destacando-se
como as descobertas dos exoplanetas alteraram o modelo padrao de formacéao
planetaria.

2.2 O Sistema Solar

O Sistema Solar € um laboratério de mecéanica celeste. Os seus principais
protagonistas, os planetas, estao representados na Figura 2.1, e sdo basica-
mente classificados de duas maneiras: os Planetas Teluricos, que sao planetas
pequenos, solidos, rochosos, localizados mais préximos ao Sol em uma re-
gidao conhecida como Sistema Solar interior, do qual fazem parte os planetas
Mercurio, Vénus, Terra e Marte; e os Planetas gasosos, que possuem grande
didmetro e massa e também um espesso envelope gasoso, localizando-se no
Sistema Solar exterior, mais afastados do Sol, e sao eles Jupiter, Saturno, Urano
e Netuno.

Nosso Sistema Solar

Figura 2.1 - Representacdo esquematica do Sistema Solar com os seus principais pro-
tagonistas. Os planetas gasosos possuem 98% do momento angular (L) do
Sistema. Além do cinturdo de Kuiper, encontra-se a Nuvem de Oort, regidao
esférica, hipotética, que a 50000 UA é o limite do Sistema Solar.



Nosso Sistema Solar apresenta algumas outras regides povoadas por objetos
menores: o cinturdo de asterodides situado entre Marte e Jupiter e os objetos
transnetunianos no cinturgo de Kuiper, além da érbita de Netuno. Dentro destas
duas regides encontram-se mais cinco objetos conhecidos como planetas
anées: Ceres, Plutdo, Haumea, Makemake e Eris. O Sistema Solar também
contém muitos pequenos corpos: satélites, asterdides e cometas provenientes
da Nuvem de Oort, que € uma nuvem esférica hipotética (sem observacdes
diretas) de cometas e asterdides que possivelmente se localiza nos limites do
Sistema Solar, a cerca de 50000 U.A., ou quase um ano-luz do Sol (MORBIDELLI,
2005). Essa distancia corresponde aproximadamente a um quarto da distancia a
Proxima Centauri, a estrela mais proxima da Terra além do Sol. A parte externa
da nuvem de Oort define o limite gravitacional do Sistema Solar.

A maioria dos planetas exibem caracteristicas impares em suas propriedades
de rotacao, ou evolucdo a longo prazo. Por exemplo, Mercurio gira trés vezes
sobre 0 seu eixo para cada duas Orbitas em torno do Sol. Ao contrario de
todos os outros planetas do Sistema Solar, Vénus e Urano possuem rotagcao
retrograda, ou seja, visto do polo Norte, todos os planetas se caracterizam
pro transladarem no sentido anti-horario, 0 mesmo se da com suas rotagoes,
com excessao de Vénus e Urano. Com um esforco conjunto de observacdes
e simulagdes numeéricas, nosso conhecimento sobre o Sistema Solar tem au-
mentado consideravelmente. O corrente paradigma sobre a formacéo planetaria
indica que os planetas n&o se formaram no local onde s&o observados. Isso tem
consequéncias importantes para a evolugcao dos planetas em si, em particular
sobre a dindmica dos pequenos objetos do Sistema Solar, podendo explicar,
por exemplo, a captura, em movimento ressonante médic® de muitos objetos
pertencentes aos cinturfes de asterdides e ao cinturdo de Kuiper.

A recente missdo Cassini-Huygens® proporcionou resultados fascinantes sobre
Saturno, seus satélites e anéis, os quais sdo semelhantes a um Sistema Solar em
miniatura. Qualque modelo de formagéo do Sistema Solar deve necessariamente
levar em consideracdo dados observacionais como condigdes de contorno. Uma
teoria completa da origem de nosso Sistema Solar deve explicar os seguintes

2Dois objetos estardo em movimento ressonante médio se a razdo de seus periodos orbitais
for um numero racional.
3Pagina da missdo em http://www.nasa.gov/mission_pages/cassini/main/
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fatos observados (LISSAUER, 1993) :

Movimento orbital: Tanto os planetas quanto os objetos menores (asteroides)
estdo em movimentos aproximadamente coplanares em érbitas progra-
das, ou seja, na mesma direcao da rotacdo do Sol e aproximadamente
circulares (baixa excentricidade).

Espacamento orbital A separacdo entre as orbitas aumenta com a distacia ao
Sol, além dos planetas estarem confinados a um distancia < 30 U.A..

Pequenos objetos: Ha reservatérios de asterdides, cometas e poeira: Exem-
plos é a distribuicdo isotrépica de objetos na nuvem de Oort a 10* U. A,
e o cinturdo de Kuiper, em forma de disco, bem mais préximo ao Sol
(40U.A).

Rotacao dos planetas: Seis dos 8 planetas do Sistema Solar giram em torno
de seu préprio eixo na mesma direcdo em que revolucionam em torno
do Sol, no entanto Urano e Vénus giram em sentido retrégrado.

Sistemas de satélites: Muitos planetas, incluindo todos os planetas gigantes,
possuem satélites naturais comportando-se como “mini sistemas” pla-
netarios.

Massa dos planetas: A soma das massas dos planetas corresponde a uma fra-
¢cao muito pequena da massa do Sistema Solar (< 0,2%). Os planetas
de menor massa orbitam préoximos ao Sol e os de maior massa sao
mais afastados (> 3U.A). A massa dos objetos do cinturdo de asterori-
des representa apenas 1% da massa de MercUrio e a razao de massa
entre os satélites e planetas sdo muito menores aquelas dos planetas e
do Sol.

Distribuicao de momento angular: 98% do momento angular do Sistema So-
lar est4 contido no movimento orbital dos planetas Jovianos, principal-
mente de Jupiter.

Composicao interna: Os planetas mais densos e rochosos sdo os teluricos,
mais proximos a estrela. Enquanto os menos densos e gasosos estdo
mais afastados do Sol.

Asteroides e meteoritos: Milhares de objetos de pequena massa espalhados
em um de cinturdo entre Marte e Jupiter.
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Idade: A datacéo de radioisétopos de meteoritos primitivos indica uma idade de
4,56 £+ 0,02 x 10 anos, estas sdo as mais antigas rochas conhecidas
e podemos considerar como tendo a idade do Sistema Solar. Rochas
lunares (3,1 — 4,4 x 10° anos) e terrestres (< 4,1 x 10° anos) sdo um
pouco mais novas.

Estrutura dos meteoritos: A analise da estrutura mineral e cristalina dos me-
teoritos indicam um grande aquecimento e rapido resfriamento destes
materiais, além de marcas de agdo de um campo magnético na época
de formagéao dos planetas.

Evidéncia de Crateras: Muitas superficies de planetas rochosos e satélites
apresentam crateras. Com a atual taxa de impacto, deveriamos ter um
tempo muito maior que a idade do Sistema Solar para criar a alta den-
sidade de crateras, 0 que indica que esta taxa de impacto deveria ser
bem maior no inicio do Sistema Solar.

A Tabela 2.1 apresenta algumas caracteristicas fisicas e orbitais dos planetas
do Sistema Solar atualizadas*. Destacamos o semieixo da orbita (a) em UA, a
massa planetaria (1/,) em massas solares (M), o periodo de rotagdo (Pr) em
dias terrestres, o periodo orbital (P) em anos terrestres, a excentricidade (¢) e a
quantidade de luas de cada planeta.

Tabela 2.1 - Caracteristicas fisicas e orbitais dos planetas do Sistema Solar.

Planeta Caracteristicas fisicas
a M, p Pgr P e N° de Lua(s)
UA emMs  g/em? dias anos
Mercario | 0,39 1,6 x 107° 5,4 58,65 0,24 0,20 0
Vénus 0,72 2,5x1076 52 -243,02 0,61 0,01 0
Terra 1 3,0 x 1076 5,5 1,00 1,00 0,02 1
Marte 1,62 3,2x 1077 3,9 1,03 1,88 0,09 2
Jupiter 52 1,0x 1073 1,3 0,41 11,86 0,05 66
Saturno 9,53 2,8x107* 0,7 0,44 29,45 0,05 62
Urano 19,12 4,4x107° 1,3 -0,72 84,02 0,05 27
Netuno 30,07 5,0x107° 1,6 0,67 164,79 0,008 13

4As caracteristicas aqui citadas s&o valores aproximados e médios obtidos a partir do site
oficial da NASA http://solarsystem.nasa.gov/planets/charchart.cfm.
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2.3 Definicao de planeta

A Unido Astrondmica Internacional elaborou em 2006 a definicdo de planeta
para o Sistema Solar. Planetas sdo objetos que orbitam o Sol, tendo massas
suficientes para estarem em equilibrio hidrostatico e capazes de limpar a sua
orbita de pequenos corpos espurios. Para este ultimo critério, o astrofisico Hal
Levison prop6s duas possibilidades que dependem da massa e da posi¢ao do
objeto dentro do sistema planetario (LEVISON; MORBIDELLI, 2003):

o Ejetar os pequenos corpos para fora do sistema planetario. Consi-
dere uma estrela central de massa M., um planeta de massa M, em
uma érbita circular de raio a,, € um nimero de pequenos corpos atra-
vessando sua orbita. Estes pequenos corpos interagem gravitacional-
mente com o planeta sofrendo uma variacao aleatoria de sua energia
orbital. O planeta pode ejetar o pequeno corpo dentro do tempo de vida
do sistema planetario (t*) se for capaz de mudar a energia orbital do
corpo de um valor ao menos igual a sua energia original. Pode-se mos-
trar que isto ocorre quando (TREMAINE, 1993):

%> M, 34 11 % 10 anos 1/2( ap )3/4 2.1)
Me ~ \ M, = 1UA '

onde M. e My s@o respectivamente as massas do Sol e da Terra, e
1UA é a distancia Terra-Sol (Unidade Astronémica).

e Acretar sobre si 0s pequenos corpos. Supondo uma densidade volu-
métrica de aproximadamente 3 g/cm? do planeta, ele acretara todos os
objetos proximos a sua érbita se sua massa satisfizer:

— 9 anos 3/2 a 21/4
Mp - 4’4 x 10 3 (4><10t* ) lUpA) se Mp < Mt 20
Mgy ™ —2 (4x10% anos 3/4 ap 15/8 o ( : )
o | 5,5 1072 (£x10anes)" (1er ) caso contrario

onde M; = 0,7 Mg(a,/1UA)~%? é a massa de transigao de forma que
se M, > M,, a forga gravitacional do planeta sobre os corpos proximos
se torna importante.



Um objeto de raio orbital a, € definido como planeta se sua massa 1/, satisfizer
pelo menos uma destas duas equagdes. Utilizaremos neste texto esta definicao
para planeta, de forma genérica, para outros sistemas planetarios. Os dois
critérios estdo esquematizados na Figura 2.2, para o caso do Sistema Solar
(M, = Mg, t* ~ 4,5 x 10 anos). Qualquer objeto acima da linha azul pode ejetar
pequenos corpos de sua vizinhanga e qualquer objeto acima da curva vermelha
e abaixo da linha azul ira acreta-los. Objetos abaixo de ambas as curvas sao
conhecidos como planetas andes no caso de estarem em equilibrio hidrostatico,
como por exemplo Plutdo e Ceres que séo planetas andes dentro dos cinturdes

de asterdides.
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Figura 2.2 - Diagrama da massa do planeta em fungédo do semieixo maior ilustrando os
dois criérios de Levison que definem os planetas. Os circulos verdes repre-
sentam os oito planetas “classicos” do Sistema Solar mais Plutdo. O ponto
purpura é Ceres. A linha azul retrata a condi¢cao de ejecao da Equacgéao 2.1
enquanto que a curva vermelha mostra o critério de acregéo da Equacao 2.2.

Fonte: Levison (2006).



2.4 Planetas Extrassolares

O primeiro planeta descoberto fora do Sistema Solar foi detectado em 1992 em
torno do pulsar PSR1257+12a (WOLSZCZAN; FRAIL, 1992). Atualmente sabemos
que se trata de um sistema planetario triplo, com planetas de 0,02, 4,3 e 3,9
massas terrestres, orbitando respectivamente a 0, 19, 0,36 € 0,46 U A do pulsar.

O primeiro planeta encontrado em torno de uma estrela do tipo solar foi o 57
Pegasus b, anunciado em 1995 (MAYOR; QUELOZ, 1995). Esta deteccao causou
surpresa, ja que se tratava de um planeta de massa joviana orbitando sua estrela
hospedeira em apenas 4 dias, 100 vezes mais préximo do que Jupiter ao Sol.
Atualmente, ja foram confirmados 1065 planetas em 806 sistemas planetarios
(SCHNEIDER et al., 2011)°, muitos deles orbitando estrelas de baixa massa ou
similares ao Sol. A Figura 2.3 apresenta um diagrama relacionando os periodos
orbitais dos exoplanetas com as suas respectivas massas.

[ R E TR S T TR R
exoplanef eu, 2014-1-15: "

Orbital Period, d
=
o

Planetary Mass, Mjup

Figura 2.3 - Periodo orbital em fung&o da massa dos exoplanetas conhecidos (em M j,,,).

Ssegundo a Enciclopédia dos planetas extra-solares disponivel em http://exoplanet.eu/ €
atualizada a 14 de janeiro de 2014.
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Os planetas detectados atualmente preenchem praticamente todo o volume do
espaco de parametros permitido pelos vinculos fisicos e limites de deteccao.
Esse é o resultado mais impressionante e inesperado das pesquisas em exo-
planetas. As pesquisas tém revelado planetas gigantes com periodos menores
que um dia (ex. WASP-12 b) (HEBB; et al, 2009) ou com periodos longos ~ 10
anos (ex. HD 187123 ¢ (WRIGHT et al., 2007)). Alguns tém altas excentricidades,
comparaveis aquelas de alguns cometas do Sistema Solar (como o HD 20782 b
(DONG et al., 2013), com e ~ 0.92), enquanto outros tém orbitas quase circulares
(ex. HD 189733 b (GRILLMAIR; et al, 2007)). Nem todos se encontram em siste-
mas planetarios multiplos (apenas ~ 15 %). Existem sistemas exoplanetarios
definitivamente muito diferentes do nosso Sistema Solar.

2.5 Métodos de Deteccao de Exoplanetas

Os principais métodos de deteccdo de planetas extrassolares sao revisados
a seguir. Existem grandes dificuldades em detectar estes objetos diretamente
(imageamento), pois o brilho da estrela em todo espectro € muito superior ao
do planeta, ofuscando a sua radiagdo. Além disto, mesmo as estrelas mais
proximas ao Sol ainda estdo a uma distancia muito grande, fazendo com que a
distancia angular entre o planeta e sua estrela hospedeira seja muito pequena
quando observado das proximidades da Terra e portanto de dificil resolucao
espacial. Outro fator complicante é a luz refletida pelo disco de poeira em torno
das estrelas, analogo a /luz zodiacal, que se estende pelo plano da ecliptica
do Sistema Solar e é causada pelo espalhamento da luz estelar nas particulas
de poeira, ela pode ser em determinados comprimentos de onda muito mais
intensa que a luz proveniente do planeta.

O planeta, no entanto, pode influenciar o movimento orbital da estrela. A estrela
e o planeta estao ligados gravitacionalmente e cada corpo possui um movimento
em torno do centro de massa comum ao sistema. Apesar da massa da estrela
ser muito maior do que o resto do sistema, utilizando instrumentos sensiveis
o suficiente é possivel verificar o movimento estelar. Para o problema de dois
corpos encontramos para a distancia da estrela a. e do planeta a, com relagéo
ao centro de massa do sistema as seguintes equagoes:
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onde « é a separagéo orbital entre a estrela e o planeta, 1, a massa do planeta
e M, a massa da estrela. Em geral, o movimento da estrela segue também
uma Orbita que pode ser mais ou menos complexa, dependendo do numero
de planetas do sistema. Exemplos de técnicas que utilizam deste efeito sdo a
astrometria, velocidade radial e efeitos temporais como no caso de deteccao de
exoplanetas em pulsares.

O planeta também pode influenciar a fotometria da estrela. Dois efeitos sé&o
notados neste caso: a passagem do planeta em frente a estrela hospedeira
(transito) e a amplificagdo induzida gravitacionalmente ao brilho de uma estrela
de fundo devido a uma distribuicdo de massa (microlente gravitacional), se
houver um planeta na estrela-lente, podera haver uma anomalia no padrao de
amplificagéao.

2.5.1 Imageamento direto

Deteccbes de imagens sdao um desafio, devido ao efeito combinado de pequena
separacao angular e grande contraste de luminosidade entre um planeta e sua
estrela hospedeira. No entanto, com o progresso da Optica adaptativa ja foi
possivel observar algumas imagens de planetas proximos a estrelas jovens e
no infravermelho. Na Figura 2.4 apresentamos as observacdes de alto contraste
feitas com o Keck e Geminf® revelando quatro planetas que orbitam a estrela HR
8799 (MAROQIS et al., 2010), este sistema se assemelha a uma versdao ampliada
da porcao exterior do nosso Sistema Solar.

A melhoria na interferometria e técnicas para bloquear a luz proveniente da es-
trela, como o uso do coronégrafo, tém permitido um rapido avancgo nesta técnica.
No futuro espera-se ser possivel a visualizagcao de planetas relativamente peque-
nos como a Terra a uma distancia consideravel da estrela hospedeira, proximos
a zonas habitaveis ’

60s Sites oficiais dos observatorios sdo http://www.keckobservatory.org/ € http://www.
gemini.edu/ para o Keck e Gemini, respectivamente

“Para um planeta estar em uma Zona Habitavel e, presumivelmente, abrigar a vida, vérias
condicbes sao necessarias. Entre elas, o planeta deve estar a uma distancia tal de sua estrela
hospedeira, que sua temperatura superficial seja suficiente para manter a &gua em estado liquido.
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20 AU

November 1, 2009 L'-band

Figura 2.4 - Detecgdo por imageamento direto de planetas no sistema HR 8799.
Fonte: Marois (2010).

2.5.2 Astrometria

Pode-se medir o0 movimento relativo da estrela no plano do céu devido ao
efeito gravitacional do planeta e compara-lo com estrelas fixas de referéncia. As
medidas consistem apenas no acompanhamento astrométrico (posicao x e y) da
amplitude deste movimento. No caso do movimento ser causado pela presenca
de um planeta, o movimento sera uma elipse, uma vez eliminado o movimento
proprio e movimento de paralaxe da estrela.

Supondo-se uma trajetéria circular € possivel calcular o valor maximo da
amplitude de movimento, expressada em angulo e relacionada aos parametros
do sistema. A separagdo angular aparente entre um exoplaneta e sua estrela
hospedeira é muito pequena. Observando a Figura 2.5 podemos aproximar seu
angulo da seguinte maneira:

tan(8) ~ 0o = % (2.4)

onde ¢, é a separacao angular, a € a separacao orbital entre a estrela e o planeta
e d a distancia entre a estrela e a Terra.
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Figura 2.5 - Aproximacéao para a separagcao angular aparente.

Para se detectar o exoplaneta reconstruimos o caminho aparente da estrela no
céu. Considerando que M, << M,, podemos utilizar das Equagdes 2.3 e 2.4 para
calcular o valor maximo da amplitude de movimento, que é escrito da seguinte
maneira:

(2.5)

onde a, é a distancia da estrela em rela¢@o ao centro de massa do sistema. O
método astrométrico € muito sensivel a amplitude do movimento da estrela e
sera maior quanto maior for a massa do planeta. No entanto, a grande distancia
orbital implica em periodos grandes, segundo a terceira lei de Kepler. Assim, é
necessario um tempo de observacdo muito grande. A precisao também néo é
boa para planetas de baixa massa e, além disto, para sistemas multiplos (ou
até mesmo duplos) a trajetéria da estrela se torna muito complexa. A primeira
determinacdo de massa de um planeta por este método foi o do objeto Gliese
876b em 2002 (BENEDICT et al., 2002)

O grande problema do método € a precisao necessaria para observar pequenas
variagcoes angulares. Varias técnicas foram desenvolvidas tendo em comum de-
terminar o referencial fixo com grande precisao, suficientemente distante. Duas
técnicas podem melhorar a deteccao pelo método astrométrico: observacao a
partir do espago, que contorna o problema do seeing da atmosfera terrestre e a
interferometria, que utiliza dois ou mais telescépios de forma a permitir o aumento
da resolucao angular consideravelmente. O caso ideal seria fazer a interferome-
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tria no espago.

2.5.3 Medidas da velocidade radial

As técnicas mais eficazes atualmente na detecgédo de exoplanetas séo indiretas,
a partir de efeitos que estes objetos exercem sobre sua estrela hospedeira, que
podem modificar tanto 0 seu movimento quanto sua fotometria. A grande maioria
dos planetas conhecidos até o momento foram verificados destas duas maneiras.

HD 102117

49.595

49.59

49.585

49.58

Radial Velocity [km s—!]

49.575

49.57

Figura 2.6 - Sinal da velocidade radial para HD 102117. A fase ¢ na abscissa
evolui linearmente com o tempo. A curva cheia mostra o melhor re-
sultado obtido com o método dos minimos quadrados. Sua compa-
nheira tem uma massa de 0.14 My, © periodo orbital de 20.7 dias.

Fonte: Lovis (2005).

Se um planeta gira em volta de sua estrela hospedeira, o problema de dois
corpos nos diz que a estrela gira em torno do centro de massa comum entre a
estrela e o planeta. Medidas das pertubacdes periddicas do movimento estelar
podem indicar a presenca de um companheiro. O movimento de pertubacgéo da
estrela é avaliado pelas medidas do deslocamento Doppler das muitas linhas
de absorcdo de seu espectro. Isso nos da a velocidade da estrela projetada
ao longo da linha de visada, ou velocidade radial. Ao medir varios instantes
diferentes, sera obtido um sinal semelhante ao apresentado na Figura 2.6.
O primeiro planeta em torno de uma estrela do tipo solar, 51 Pegasus b, foi
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descoberto por esta técnica (MAYOR; QUELOZ, 1995).

A medida da velocidade radial tem o seguinte perfil: v,.q = vy + K f(t), onde v,
€ a velocidade do centro de massa, f(t) € uma fungéo periddica do tempo com
média zero e K é a semi-amplitude da velocidade radial dada por:

K- (27TG>1/3 1 M, sen(i) (2.6)

P ) VT= (M. + M,

sendo G a constante gravitacional , P o periodo orbital, e a excentricidade, M, a
massa da estrela, M, a massa do planeta, e i a inclinagéo entre a linha de visada
e a perpendicular do plano orbital. O melhor ajuste do sinal da velocidade radial
€ obtido ajustando-se vy, K e f através de algum método, como por exemplo dos
minimos quadrados. Se a massa da estrela for conhecida, os elementos orbitais
principais da companheira sdo entdo deduzidos, entre eles: e, P, 0 semieixo
maior a e a massa minima A, sen(i).

Medir a velocidade projetada nos fornece apenas o produto da massa do objeto
companheiro pelo seno da inclina¢édo, M, sen(i). Desta forma, com este método
determinamos apenas um limite inferior da massa do provavel planeta. Supondo
uma distribuicao isotropica para as inclinacées orbitais pode ser demonstrado
que, em média, as massas minimas estdo muito préximas das reais (JORISSEN
et al., 2001), mas para sabermos sem ambiguidade a massa do companheiro
temos que lancar mao de um outo método auxiliar, por exemplo o astrométrico
ou transito fotométrico. Além disto, como K na equacdo 2.6 & proporcional a
M, sen(i) P~'/3, a técnica de velocidade radial favorece a detecgdo de planetas
de alta massa e curtos periodos.

2.5.4 Efeitos temporais

Pulsares emitem sinais eletromagnéticos periodicamente. Estes objetos séo
estrelas de néutrons que resultaram de uma explosao de supernova. Seus sinais
sédo emitidos ao longo de um cone alinhado com o campo magnético. Caso o
eixo do campo magnético ndo coincida com o eixo de rotacdo do pulsar, este
pode eventualmente gerar um sinal que cruza periodicamente a dire¢cao da Terra
a cada rotacdo. Se a distancia do pulsar a Terra ndo se modifica, o periodo
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do sinal é absolutamente constante. Se o pulsar possui um planeta, este se
delocara em torno do centro de massa do sistema durante o curso de sua 6rbita
e a distancia do pulsar a Terra aumentara e diminuira, fazendo com que aumente
e diminua o tempo de viagem da radiacao, produzindo uma variacao na fase do
pulso. A amplitude total do tempo de percurso € dado por:

o1, = L5 (2.7)
C
onde ¢ € a velocidade da luz. A precisdo cronométrica deste método é muito
grande, tendo potencial para detectar massas tdo pequenas quanto a da Lua.
Sua precisao pode indicar o motivo do primeiro exoplaneta confirmado ter sido
fornecido por ele. Esta técnica também pode ser aplicada utilizando sistemas
estelares eclipsantes

2.5.5 Transito fotométrico

O planeta pode transitar em frente a estrela provocando eclipses que podem
ser detectados periodicamente medindo-se a variacdo no brilho da estrela. A
variacao no brilho € muito pequena, cerca de 1% para um planeta tipo Jupiter e
0,01% para uma planeta préximo ao tamanho da Terra em torno de uma estrela
do tipo solar. O perfil da curva de luz obtida é apresentado na Figura 2.7, 5 é o
parametro de impacto definido como o angulo entre o centro da estrela e o plano
da 6rbita do planeta, seu valor ideal para este tipo de medida € que seja proximo
de 0°. A queda da intensidade da luz nos permite obter o didametro do planeta
em relagdo ao da estrela e a periodicidade do fenébmeno, o periodo orbital. A
duracao do transito fornece a distancia do planeta a estrela em raios estelares
se o periodo e inclinagao forem conhecidos.

Supondo que a distribuicao dos angulos de inclinagao dos sistemas planetarios
com relacdo ao plano do céu seja aleatéria, a probabilidade pr de se detectar
um transito considerando uma orbita circular €

/3
L L [ 42\
= — = 2-
b=, = P <GM*> (2.8)
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Figura 2.7 - Esquema mostrando a variagdo de brilho causada pelo
planeta  transitando sua estrela centra. § €é o paré-
metro de impacto do tréansito sobre o disco estelar.
Fonte: Deeg (1998).

onde [, € o raio do planeta e a, é o semieixo da orbita do planeta, sendo que para
a segunda igualdade foi aplicada a terceira lei de Kepler. Desta forma a probabi-
lidade diminui drasticamente com o aumento do periodo. A probabilidade de se
observar um Jupiter quente e de um planeta como a Terra para distancias orbitais
caracteristicas sao de 10% e de 0,5% respectivamente, em volta de uma estrela
do tipo solar. O primeiro transito detectado de um planeta extrasolar foi em torno
da estrela HD 209458 e foi anunciado de forma independente por dois grupos
de pesquisadores (CHARBONNEAU et al., 2000; HENRY et al.,, 2000). A grande im-
portancia do transito esta no fato de que quando este € observado, sabe-se que
sen(i) ~ 1 ja que o angulo de inclinagao da 6rbita é préximo de 90°. Desta forma,
associando esta medida a da velocidade radial pode-se encontrar a densidade
média do planeta e a gravidade superficial do planeta, possibilitando sua classifi-
cacao entre gasoso ou telurico. Outras vantagens sdo as observacgdes diretas da
radiacao térmica e dos espectro de absorcao da atmosfera, além de parametros
orbitais mais precisos.

2.5.6 Microlente gravitacional

Este método é baseado na teoria da relatividade geral (EINSTEIN, 1936) que des-
creve como o féton € sujeito a forcas gravitacionais.
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Figura 2.8 - Curva de luz do evento de microlente OGLE-2005-BLG-390 e o melhor mo-
delo da curva em fungao do tempo (curva preta). Os dados sé&o de 650 pon-
tos proveniente de varios observatérios. O zoom a direita mostra o efeito
causado pelo planeta, a razdo das massas entre o planeta e a estrela é
q="76x107°,

Se um objeto massivo passa pela linha de visada de uma estrela, ele amplificara
seu brilho como se fosse uma lente. A amplificagéo é dada por (SACKETT, 1999):

u? 42
A= 1= 2.9
uvu? +4 (2.9)

onde u = 0s/0g, sendo 6s a distancia angular entre a fonte e o deflector e 6z o
raio de Einstein dado por:

(AGM dps \?
eE_< 5 deS> (2.10)

sendo GG a constante gravitacional, M a massa da lente, ¢ a velocidade da luz,
d; a distancia entre o observador e a lente, dg a distancia entre o observador
e a fonte e d; s a distdncia entre a lente e a fonte. Esta amplificagdo é muito
significativa, tendo o potencial de detectar objetos com massa semelhante a da
Terra ou até menores. No entanto os eventos sa@o raros e quando acontecem
nao podem ser repetidos e, como em geral sdo muito distantes, torna impossivel
a analise do mesmo objeto por outros métodos. Presentemente temos duas
importantes colaboragbes que trabalham com lentes gravitacionais: OGLE e
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MOAZ8. A Figura 2.8 apresenta o perfil da curva de luz do evento de microlente
OGLE-2005-BLG-390 (BEAULIEU et al., 2006).

2.6 Propriedades estatisticas

Dezenove anos apo6s a descoberta de 51 Pegasus b, mais de 1000 exoplanetas
ja foram descobertos, cerca de 50% deles (545 exoplanetas) por meio da
técnica de velocidade radial. A figura 2.9 apresenta a quantidade de planetas
encontrados de acordo com as técnicas utilizadas.

Velocidade radial Cronometria de

(e astrometria)
(558)

Total de 1778 planetas descobertos

ulsares (14
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Imageamento  (47)

Estrela
. .
Planeta
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Microlente (28)
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. o - -

¢
.
i
.
J
i

Fotometria 5 !'

(Kepler 6b)

V _radial (massa minima) +
transito (seni~1) = densidade média

Fonte: Exoplanet.eu

Figura 2.9 - Quantidade de planetas descobertos de acordo com as técnicas de detec-
¢ao utilizadas.

As propriedades estatisticas da populacao de planetas ja descobertos revelam
um numero de resultados surpreendentes que fornecem vinculos para os
cenarios de formacgdo planetaria. A Figura 2.10° apresenta a evolugdo das

8Maiores detalhes nos seguintes sites http://ogle.astrouw.edu.pl/ € http:
//www.physics.auckland.ac.nz/uoa/home/about/our-research/online-research-groups/
microlensing-observations-in-astrophysics/ respectivamente.

90s dados usados em todos os gréafico desta secgao foram retirados do site exoplanet . eu.
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descobertas. As limitacdes das técnicas inicialmente privilegiaram planetas
de grandes massas e curtos periodos, com o seu desenvolvimento planetas
de menores massas tém sido detectados com frequéncia cada vez maiores.
As observacbes a longo prazo possibilitaram a descoberta de planetas com
periodos maiores. Com o0s projetos de detecgcdo em andamento as descobertas
devem ser atualizadas praticamente diariamente.

*“exoplanet.eu, 2014-1:35"
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Figura 2.10 - Massas dos exoplanetas descobertos dispostas por ano.

A Figura 2.11 relaciona os periodos orbitais dos planetas com suas massas.
Podemos observar uma tendéncia das populacdes de exoplanetas se distri-
buirem em trés grupos distintos. O primeiro centrado aproximadamente no
periodo de 10 dias terrestres e com massas de 10 a 100 vezes menores que a
massa de Jupiter, estes podem estar na regidao das Super-Terras, Netunianos e
planetas tellricos; um segundo grupo com massas maiores que a de Jupiter e
com periodos bem mais longos de 100 a 1000 dias, estdo em uma regidao mais
distante da estrela, podendo ser gigantes gasosos; e um terceiro grupo com
grandes massas e periodos em torno de poucos dias caracterizam os Jupiters
quentes.

A massa dos exoplanetas conhecidos é apresentada como uma funcédo do seu
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Figura 2.11 - Periodo orbital em funcao da massa dos planetas. Observe as regides de
concentracao das populagdes de planetas ja descobertos.

semi-eixo maior na Figura 2.12 . A observacdo mais impressionante € o grande
nuamero de planetas de alta massa em separagdes muito pequenas. Planetas
de massas maiores que ~ 0,05M; (que é aproximadamente a massa de
Urano, o planeta gigante de menor massa do Sistema Solar) sdo detectados em
separacdes menores que 0,1 U A, muito menor do que a distancia Sol-Mercurio.
A grande quantidade de planetas com alta massa em pequenas separagdes é
certamente devido as limitagdes intrinsecas da técnica de velocidade radial que
privilegia a descoberta de Jupiters quentes.

De acordo com as teorias de formagéao planetaria existente na época das primei-
ras deteccdes nao deveriam existir estes planetas do terceiro grupo. Pelo modelo
padrdo, planetas gigantes devem ser formados distantes da estrela, onde os
caminhos percorridos pelos planetas em sua oOrbita sdo maiores, permitindo a
acrecao de mais materiais € a permanéncia de gas na atmosfera do planeta
no seu curto periodo de formacéao. Algo que seria impossivel préximo a estrela
devido aos ventos estelares (POLLACK et al., 1996). O crescimento nestas regides
mais frias do sistema planetario propicia um suposto nucleo sélido em torno do
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Figura 2.12 - Massa dos planetas como funcéo do seu semieixo maior em UA. As linhas
verticais vermelha, roxa e marrom indicam as posi¢des de Mercurio, Jupiter
e cinturdao de Kuiper do nosso Sistema Solar, respectivamente. A linha azul
clara horizontal delimita os planetas com massas maiores que 0,05M ;.

qual o gas acretara rapidamente no tempo de vida do disco protoplanetario (107
anos). A explicacdo para a existéncia de Jupiters quentes deve estar contida no
contexto de migracao planetaria (UDRY et al., 2003) com o planeta assim formado
se dirigindo em diregdo a estrela hospedeira (LIN et al., 1996; PAPALOIZOU et al.,
2007). O processo que interrompe a queda do planeta sobre a estrela, ou seja,
0 mecanismo de frenagem, ainda ndo é muito bem entendido. Sugestdes séo a
interacdo com a cavidade magnetosférica central do disco de acrecao, interacédo
de maré com a estrela hospedeira, transbordamento do I6bulo de Roche pelo
planeta gigante inflado ou fotoevaporagédo. Assim, os planetas devem ter sido
formados na parte externa do disco protoplanetério antes de migrar para regides
internas mais proximas, ao centro do disco. Curiosamente, a migracao orbital
dos planetas havia sido previsto cerca de 15 anos antes da descoberta do
primeiro exoplaneta. O processo de migracdo planetaria sera descrito em
detalhes no préximo capitulo.

Na Figura 2.13, apresentamos as excentricidades dos exoplanetas em fungéo
do seu periodo orbital. Quanto menor o periodo, menor a excentricidade, o que
€ consistente com o esperado devido a circularizagao por efeitos de maré. Para
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uma distancia de 150 dias, a excentricidade dos exoplanetas varia entre 0 e
mais do que 0.9. Isso novamente esta em claro desacordo com os planetas
do nosso Sistema Solar, que possuem orbitas quase circulares. Note-se que
as altas excentricidades parecem ser comuns em planetas mais distantes.
Podemos também mencionar que ndo ha nenhuma diferencga significativa entre
a distribuicdo de excentricidade de planetas em sistemas multiplos ou planetas
em sistemas isolados.

Uma outra propriedade inesperada relacionada aos exoplanetas é uma elevada
metalicidade da estrela hospedeira. Mais de 20% das estrelas tem uma meta-
licidade duas vezes o valor da solar quando possuem um planeta gigante, en-
quanto essa proporcao diminui a ~ 3% para estrelas com metalicidade solar
(SANTOS, 2008). Curiosamente, esta relagdo metalicidade-planeta tende a de-
saparecer para estrelas que hospedam planetas de baixas massas (UDRY et al.,
2006). A diminuicdo da metalicidade aparentemente torna a formacgéo dos nu-
cleos planetarios menos eficaz. Assim, os protoplanetas podem nao conseguir
massa suficiente para iniciar a formacao de um envelope gasoso por acrecao
(ver proxima Sec¢ao), mantendo assim uma massa de algumas vezes a da Terra.
Estudos tedricos das propriedades estatisticas dos exoplanetas tém sido reali-
zados e usados na sintese de populacao planetaria (UDRY et al., 2003; IDA; LIN,
2005; IDA; LIN, 2008; MORDASINI et al., 2012a; MORDASINI et al., 2012b; MORDASINI

etal., ).
2.7 Formacao Planetaria

Antes da década de 90, nosso entendimento sobre formacao planetaria se
baseava nos varios séculos de observagbes dos planetas dentro do Sistema
Solar. Em particular, as teorias de formacao tinham a intencao de explicar a
dicotomia do Sistema Solar, com planetas terrestres em sua parte interna e
planetas gasosos em sua parte externa. Alguns poucos anos de deteccao de
exoplanetas foram suficientes para revolucionar nossos modelos de formacao,
e revelaram que a formagao do nosso Sistema Solar ndo é uma regra geral de
formacao de sistemas planetérios.

As primeiras teorias de formacao planetaria surgiram no século XVIII, com o
filosofo Kant (1755) e o cientista Laplace (1796). Eles propuseram, indepen-
dentemente, que o Sistema Solar se formou a partir de um disco frio de gas
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Figura 2.13 - Excentricidade em fun¢do do semieixo maior em UA.

e poeira girando em torno do Sol, e que os planetas foram os subprodutos da
estrela e formacao de disco. Dois séculos mais tarde, suas idéias pioneiras
foram a base do modelo padrdo para a formacéao estelar. De acordo com este
modelo, a protoestrela se forma a partir do colapso de uma enorme nuvem
molecular girante, onde a pressao e temperatura no centro da nuvem aumentam
dramaticamente. Logo, as primeiras reagcdes nucleares ocorrem e uma estrela
€ produzida. Devido a conservagdo do momento angular, a nuvem progressi-
vamente colapsa em um disco de gas e graos que orbitam a estrela nascente,
por cerca de 10° anos. A extensdo vertical do disco é de 10 a 30 vezes menor
do que a sua dimensao horizontal. Sua massa, que € composta pelos principais
componentes de gas, Hidrogénio e Hélio, € de 10 a 1000 vezes menor do que a
massa da estrela. Embora a componente sélida seja muito menos volumosa, ela
contribui para a formacao dos planetesimais, que sdo os embrides dos nucleos
planetarios.

Durante seus estagios iniciais o disco contém graos de poeira com um tamanho
que varia de 0,1 a 1 micrometro, que € o tamanho tipico dos graos no meio
interestelar. Devido a sua interagcdo com o gas, os graos se sedimentam préximo
ao plano meédio. Colisdes balisticas entre eles levam a formacao de agregados
de poeira do tamanho de centimetros a metros. Este processo é, contudo,
particularmente sensivel ao nivel de turbuléncia no gas, que tende a espalhar
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0s graos por toda a extensao vertical do disco (FROMANG; PAPALOIZOU, 2006).
O crescimento destas particulas até o tamanho de km define os planetesimais.
Este ultimo processo ndo é muito claro especialmente no contexto do disco tur-
bulento. A acrecao de planetesimais pode, entédo, levar a formacao de planetas.
Quando nos referirmos ao disco protoplanetario estamos falando do disco de
gas e de planetesimais em torno da estrela central. A Figura 2.14 sintetiza as
fases de formacgao dos planetas.

Por conservacao de momento dngular a nuvem
Colapsa progressivamente em um disco
de grao e poeira.

H é 10 a 30 vezes menor que R.

Composicao H e He.

Formacao dos planetesimais (r~Km).

Formacao dos embrioes planetarios.

Colapso de uma Nuvem Molecular Gigante.
Aumento de T e P no centro da nuvem.

Ocorréncia das primeiras reacoes nucleare:
Nascimento da estrela.

Formacao dos planetas. Orbita estavel.
Limpeza do disco.

Esta transicao que interessa aos estudos.
Dois modelos de formacao de planetas:
1) Acrescao ao niicleo
2) Instabilidade -gravitacional

o« [0 Ju———. Q- 0000
agregacdo (mm-cm) embrioes (Mm)

Condensacao

o—-‘_ o.. .o e o e G000
sedimentacao planetesimais (km) Planetas

Figura 2.14 - Imagem que sintetiza as fases de formacao planetaria.

2.7.1 Modelo de acrecao ao nucleo

O modelo de acregcado ao nucleo € um modelo unificado de formacéao tanto de
planetas terrestres quanto de gigantes gasosos. A base do modelo foi introdu-
zida por Safronov como uma tentativa de explicar a dicotomia do Sistema Solar
(SAFRONOV, 1960) e revisto recentemente por Pollack (POLLACK et al., 1996), cu-
jos resultados mostraram que a formagéao de planetas gigantes pode ser dividida
em trés partes como apresentado na Figura 2.15. O nucleo protoplanetario é pri-
meiramente formado por acrecdo descontrolada (runaway accretion) de plane-
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tesimais localizados na zona de alimentag&o do planeta. A extensao da referida
zona é, tipicamente, varias vezes o Raio de Hill do planeta '°.
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Figura 2.15 - Exemplo de evolucao temporal de um planeta com a massa de Jupiter (POL-
LACK et al., 1996) fixo em 5,2 U A. A densidade superficial inicial do disco é
10 g.cm™2. A linha sélida (M) representa a massa solida acumulada; a li-
nha pontilhada a massa de gas acumulado (Mxy) e a linha traco-ponto, a
massa total do planeta (1,).

De acordo com os modelos, o crescimento do nucleo termina assim que é dizi-
mada a zona de alimentagédo de planetesimais, sendo que o tempo depende da
localizacao inicial do planeta no disco protoplanetario. O crescimento rapido de
massa ocorre preferencialmente além da linha de gelo (IDA; LIN, 2004; KENNEDY;
KENYON, 2008), onde o disco é frio o suficiente para congelar a agua, assim
maximizando a densidade de soélidos disponiveis para a acrecdo. Para estrelas
do tipo solar a linha de gelo esta localizada a 3U.A.. Interior a linha de gelo,

0 Raio de Hill do planeta, Ry, é a distancia ao planeta abaixo da qual a sua gravidade
prevalece sobre a gravidade da estrela e a forga centrifuga. A sua expressao é:

AL\ 13
R =ay (3Mp >
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o crescimento do nucleo € muito lento para induzir uma acregéo significativa
de gés. Além da linha de gelo o crescimento é rapido ( 0,5 x 10°anos para
um Jupiter, veja Figura 2.15) e o planeta formado pode entrar em um longo
estagio de acregéo (entre 0,5 e 7,5 x 10° anos, quando a massa do planeta for
ligeiramente maior que 10M), onde 0 seu aumento de massa é essencialmente
devido ao lento crescimento de gas em seu envelope. A medida que o envelope
cresce, cresce também sua zona de alimentacdo e mais planetesimais sao
acretados. Neste tempo, a energia adquirida pela acrecao de planetesimais é
equilibrada pela energia irradiada, de modo que o envelope permanece em um
equilibrio quase-estatico. No entanto, quando a massa do envelope chega a
aproximadamente a massa do nucleo, a perda radiativa pode nao ser grande
o suficiente de forma a compensar a acrecdo, e 0 envelope comecgara a se
contrair. Esta contracdo aumenta a razdo de acrecdo do gas, o que aumenta
as perdas por radiagdo e o processo sofre um outro crescimento acelerado
de massa (runaway). A massa final do planeta dependerd da quantidade de
gas que pode ser fornecido pelo disco circumplanetario. O ultimo estagio de
crescimento acelerado acontece para uma massa sélida critica entre 10 e 15
massas terrestres, de acordo com as massas estimadas de gelo e rocha do
Sistema.

No modelo de acrecao de nucleo, o tempo de duragédo de formagao de plane-
tas gigantes € essencialmente limitado pela lenta acre¢do do gas na segunda
fase. Esta duracao é sensivel a densidade superficial inicial de planetesimais na
zona de alimentagdo (POLLACK et al., 1996) e a opacidade no envelope do pla-
neta (HUBICKYJ et al., 2005). Com a densidade considerada no exemplo da Figura
2.15, Jupiter se formaria em aproximadamente 8 x 10° anos. Reduzindo a den-
sidade superficial por um fator de 25% aumentaria o tempo de formagao para
50 x 10° anos. Para algumas opacidades a formagao de Jupiter pode ocorrer em
2 x 10% anos. O longo tempo de formagdo em comparagdo com o tempo de vida
dos discos protoplanetéarios, que deve variar entre 1 e 10 x 10° anos (CIEZA et al.,
2007), é o maior problema deste modelo. Outros mecanismos para explicar a
formacao de planetas gigantes sdo sugeridos para driblar esta dificuldade, um
exemplo € a instabilidade do disco protoplanetario (BOSS, 1997) como veremos
na préxima seccao. Uma outra questdo sobre o modelo de acrecao de nucleos é
que, como explicado acima, um planeta gigante podera ser formado desde que
0 seu crescimento do nucleo seja suficientemente rapido, o que supde que o
nucleo constréi-se a grandes distancias da estrela, no entanto sdo observados
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planetas com massas minimas proximas a de Jupiter a uma pequena distancia
estelar, 0 que nos leva a idéia de migracdo planetaria que sera discutida com
mais detalhes no préximo capitulo.

2.7.2 Modelo de instabilidade gravitacional

O modelo de instabilidade gravitacional foi reexaminado como uma alternativa
para explicar a formacéo de planetas gigantes (BOSS, 1997), num momento em
gue o0 modelo de acrecao do nucleo levou a uma escala de tempo de formacao
comparavel, se nao maior, a vida util do disco. Se o disco protoplanetario for
grande o suficiente, ha uma tendéncia de ocorrer a interagdo gravitacional dos
elementos de fluido do disco. Esta interacdo pode ser compensada pela rotacéao
do disco ou pela forca de pressao. Isto € quantitativamente controlado pelo
chamado pardmetro Q de Toomre do disco (TOOMRE, 1964). Partes do disco
onde Q € menor do que ~ 1 tornam-se gravitacionalmente instaveis, e conduzem
rapidamente a formacao de aglomerados. A Figura 2.16 ilustra esta situagao.

Figura 2.16 - Forma tipica da densidade superficial no plano médio de um disco proto-
planetario fragmentado. Aglomerados de alta densidade podem fornecer
condigbes adequadas para a formagao de planetas gasosos.
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Aglomerados sao regides de alta pressdo que prendem as particulas sélidas,
podendo dar origem a planetas gigantes. A sobrevivéncia dos aglomerados esta
condicionada ao fato deste irradiar sua energia térmica eficientemente. Quando
as duas condigbes (@ < 1 e refrigeragao eficiente) s&o satisfeitas, os planetas
gigantes podem ser formados em uma escala dindmica de tempo, de cerca
de 10!-102 anos, dependendo de sua localizagdo no disco. Este é o principal
sucesso deste modelo. A escala de tempo real para a formagdo de planetas
gigantes baseia-se, por conseguinte, no tempo requerido para que o disco obte-
nha as condi¢cdes de fragmentacao. Esta é a principal questéo, pois ainda néo
esta claro se realmente essas condicdes seja satisfeitas em modelos realistas
de discos protoplanetarios. Por um lado, o trabalho realizado por Boss (2008)
mostra que, essencialmente, € muito provavel que a fragmentagdo ocorra em
uma separacao menor que ~ 50 U A, e que esta ndo dependa significativamente
da metalicidade estelar (em contradicdo com a probabilidade de deteccao de
planetas gigantes, como visto nas propriedades estatisticas).

Por outro lado, outros trabalhos como de Boley (2007) revelam resultados
opostos: a fragmentacao ocorreria sob condi¢ées excepcionais (nédo fisicas) e
a metalicidade seria importante. Estes resultados divergentes podem depender
dos detalhes dos algoritmos usados para realizar as simulacdes numéricas.
Ainda que as condi¢oes para a fragmentacdo ndo sejam cumpridas, discos pro-
toplanetarios devem permanecer ligeiramente instaveis, e ondas de densidade
espirais devem se desenvolver. Estas ondas induzirdo locais de alta presséao
em regides que favorecem o acumulo de particulas sélidas, o que pode tornar
0 processo de acrecdo ao nucleo mais facil. Qualquer outro mecanismo de
geracao local de pressdao maxima poderia incentivar a formacéo de planetas,
como por exemplo, a formacgao de vdrtices de Rossby (VARNIERE; TAGGER, 2006),
confirmados recentemente (LYRA et al., 2008).
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3 A INTERACAOA DO PLANETA COM O DISCO PROTOPLANETARIO E MI-
GRAGAO

Neste capitulo as interacdes entre o planeta e o disco protoplanetario sao anali-
sadas. E mostrado que o disco exerce um torque sobre o planeta que em geral
induz uma variagdo em seu semieixo maior, causando um movimento em espi-
ral da Orbita em relacédo a estrela hospedeira. Isto € conhecido como Migracéo
planetaria. Estudaremos entdo com mais detalhes o disco protoplanetario e os
principais tipos de migracao planetaria.

3.1 Mecanismos de interacao

Muitos mecanismos tém sido propostos para reproduzir a grande diversidade de
elementos orbitais exoplanetarios. Entre eles podemos destacar:

a) Interagcao gas-planeta: Planetas inseridos dentro do disco protoplane-
tario experimentam um torque que os levam geralmente a um decai-
mento orbital em direcdo ao objeto central (WARD, 1997). Quando cita-
mos a variagao do semieixo maior do planeta nos referimos a migracao
orbital. Ha varios regimes de migracao que diferem principalmente pelo
intervalo de massa do disco e do planeta ao qual eles sé&o aplicados. A
migrac&o do tipo | é relacionada a planetas de baixa massa, cuja pertu-
bacéo no disco pode ser descrita por uma analise linear. Se o planeta
for suficientemente massivo, ele abrird uma lacuna no disco, este pro-
cesso é conhecido como migragao do tipo I, neste caso o movimento é
fortemente retardado. Para planetas de massa intermediaria evoluindo
em um disco massivo o processo de migracao pode sofrer um runaway
conhecido como migragéo do tipo Ill. Outro tipo de migracao se refere
a planetas de massa baixa a intermediaria em discos turbulentos sub-
metidos a uma instabilidade magnética rotacional (sua sigla em inglés
é MRI), neste caso a migragcao é parecida com uma trajetoria aleatéria
e é conhecida como migragdo estocastica. Em geral, a interacdo gas-
planeta altera eficientemente o semieixo maior do planeta. Por outro
lado, o gas amortece a sua excentricidade, desta forma nao podemos
considerar apenas este tipo de interagdo para reproduzir a grande dis-
persdo das excentricidades exoplanetarias.
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b) Interacao planetesimal-planeta: Interaces entre planetas e planete-
simais podem também alterar significativamente os elementos orbitais
dos planetas, em particular quando o disco protoplanetario se dissipar.
A alteracao do semieixo maior neste caso é conhecida como migracao
planetesimal dirigida. Esta tem sido particularmente estudada para o
Sistema Solar, onde Jupiter teria migrado um pouco para dentro do sis-
tema enquanto que Saturno, Urano e Netuno migraram para o exterior
significativamente. Este mecanismo foi proposto para explicar a locali-
zagao atual do Cinturdo de Kuiper (LEVISON; MORBIDELLI, 2003), ou a
captura em MMR dos objetos deste cinturdo, como por exemplo Plutéo.
A arquitetura do Sistema Solar exterior explicada sob este aspecto é
conhecida como Modelo de Nice (TSIGANIS et al., 2005).

c) Interacao planeta-planeta: Quando o planeta migra, seja devido a in-
teracdo com o gas ou com planetesimais, ele pode entrar em MMR. No
Sistema Solar, Jupiter e Saturno estdo préximos do MMR 5:2, enquanto
que uma parte dos exoplanetas em sistemas planetarios multiplos se
encontra em ressonancia. A estabilizagdo orbital em MMR promove um
aumento significante nas excentricidade dos planetas, para valores tipi-
camente no intervalo entre 0,2 e 0,6 (RASIO; FORD, 1996). Altas excen-
tricidades podem ser induzidas por ressonancia Kozai (TAKEDA; RASIO,
2005) quando uma companheira secular binaria perturba a érbita do
planeta.

Supondo o0 modelo de acresc¢ao ao nucleo, a existéncia de planetas gasosos tao
proximos a estrela, como € o caso dos Jupiters quentes, s6 pode ser explicada
se considerarmos que houve uma mudanga de posicao do embrido planetario
dentro do disco gasoso, fenbmeno conhecido como migracdo planetaria. A
migracdo planetaria € uma consequéncia da interagdo entre o disco gasoso
protoplanetario e o planeta, desta forma sé pode ocorrer na presenca do gas e,
portanto, no tempo de vida do disco. A base teorica das interagdes gravitacionais
entre o disco protoplanetario e um corpo pontual orbitante foi trabalhada ha
cerca de 30 anos atras (GOLDREICH; TREMAINE, 1979; GOLDREICH; TREMAINE,
1980; LIN; PAPALOIZOU, 1979) e posteriormente refinada em detalhes (WARD,
1986; ARTYMOWICZ, 1993; WARD, 1997). Estes trabalhos fizeram a previsao do
rapido decaimento orbital e foram confirmados observacionalmente a partir da
descoberta de um planeta de periodo curto em torno da estrela 51 Pegasus
(MAYOR; QUELOZ, 1995), local onde seria improvavel o planeta ter sido formado
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in situ.

3.2 O disco protoplanetario

Neste trabalho nos concentraremos apenas em alguns aspectos da interacao
entre o0 disco gasoso e o planeta, descartando as ndao menos importantes
interagbes planeta-planetesimais e planeta-planeta. Para isto vamos entéo
estudar mais detalhadamente as propriedades fisicas do disco protoplanetario.

O disco protoplanetario corresponde a fase inicial do processo de evolucéo
do disco circumestelar. Este orbita uma estrela da pré-sequéncia principal,
também chamada de estrela T-Tauri. O disco é essencialmente composto de
gas (principalmente hidrogénio e hélio), os componentes sdlidos (poeira nos
tempos iniciais) representam apenas uma pequena fracdo da massa do disco
(~ 1%). A razado de massa inicial do disco esta no intervalo entre 1072 e 10!
massas solares. Enquanto a extensao radial do disco pode chegar a algumas
centenas de UA, sua extensao vertical € muito menor: a razao entre a altura de
pressao de escala e o raio, h=H/R, também conhecida como razdo de aspecto,
varia tipicamente entre 0,03 a 0,1. O tempo de vida do disco, que corresponde
também ao tempo de ocorréncia da interacdo do disco com o planeta, é de
aproximadamente 10° a 107 anos (ALEXANDER, ).

Uma representacao simplificada do disco € apresentada na Figura 3.1. O disco
esta basicamente dividido em um disco emissor de jato, que é opticamente fino,
e um disco de acrecao padrdo que por sua vez € opticamente espesso. Este
ultimo pode ser dividido na fotosfera do disco irradiado, se for o caso (regiao
cheia mais escura) e o disco no plano médio, onde supomos que seja o local
de formacéao do planeta. No contexto de interacao disco-planeta, o gas no plano
médio do disco € geralmente considerado como sendo localmente isotérmico
(a temperatura é constante ao longo da vertical) e a sua auto-gravidade é
negligenciada.
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Figura 3.1 - Representagao esquematica do disco protoplanetario em torno de uma es-
trela T-Tauri.

3.2.1 A massa minima da nebulosa solar

O primeiro modelo de nebulosa solar que descreve sua densidade superficial,
razdo de aspecto, efeitos do campo magnético e turbuléncia viscosa em um
disco protoplanetario foi feito por Hayashi (HAYASHI, 1981) e é conhecido como
Massa Minima da Nebulosa Solar ou MMNS. Ele apresentou uma distribuicao
de densidade superficial de poeira e gas na nebulosa solar planetaria, que esta
de acordo com a distribuicdo das massas dos planetas no Sistema Solar.

A massa total da nebulosa é da ordem de 10~2 M. O disco da nebulosa gira em
torno do Sol com velocidade angular préxima a kepleriana desde que o gradiente
de presséo na diregdo r seja muito menor quando comparado com a gravidade
solar. A sua estrutura € completamente determinada se a densidade superficial
Y, for dada em funcao de r e este perfil de densidade depender do tipo de ma-
terial considerado no disco, seja ele rocha, rocha com gelo, ou apenas gas com
Hidrogénio e Hélio. A Figura 3.2 apresenta o perfil de densidade nos trés casos.
Quando o disco é formado apenas por gas a densidade varia com r—3/2 e sua
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rio.u)

Figura 3.2 - Densidade superficial de rocha, gelo e gas na nebulosa solar como funcéo
da distancia ao Sol. Destacamos também a posig¢ao dos planetas do Sistema
Solar. Fonte:
Hayashi (1981).

expressao € dada por:

»=1,7x10%"3%gem™®  para  0,35UA<r <36UA (3.1)

3.2.2 Modelo de viscosidade o

Discos protoplanetarios sao discos de acrecdo. A acregao garante a conservagao
do momento angular que é fundamental para a evolugédo do disco protoplaneta-
rio. A teoria do disco de acrecéao classico envolve um fluido viscoso como fonte
de transporte de momento angular (SHAKURA; SUNYAEV, 1973; LYNDEN-BELL; PRIN-
GLE, 1974). Mas nestes trabalhos ficou evidente que a viscosidade molecular era
muitas ordens de magnitude menor do que aquela necessaria para produzir a
taxa de acrecdo observada. O problema foi contornado inicialmente supondo
uma turbuléncia no disco, sem indicar uma origem fisica para tal turbuléncia. A
eficiéncia do transporte de momento angular seria caracterizada pela expressao:

v=oacH (3.2)
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onde v é a viscosidade cinematica, ¢, a velocidade do som e H é a altura
de pressao do disco. O parametro adimensional o < 1 caracteriza a forga da
turbuléncia, encapsulando todo o nosso desconhecimento sobre sua origem.
Com o modelo de viscosidade « foi possivel entender como o momento angular
era transportado para o exterior do disco fazendo com que a massa fosse
acretada sobre a estrela.

Varios mecanismos que podem gerar a turbuléncia que leva a acregéo e
transporte de momento angular sdo sugeridos na literatura. Um exemplo de um
possivel mecanismo é o impulsionado pela instabilidade magnética rotacional
(MRI)" (BALBUS; HAWLEY, 1991). Qualquer campo fracamente magnetizado e
com gas suficientemente ionizado de forma a se acoplar ao campo magnético
pode estar no regime MRI. O estado de ionizagdo do disco ainda nao é bem
resolvido, sabemos que o disco é termicamente ionizado muito préximo da
estrela e que raios cosmicos estelares e raios X podem ionizar moderadamente
grossas camadas na superficie do disco. Estas sdo as chamadas regibes ativas
em contraste com as zonas mortas onde 0 meio € neutro e ndo ha MRI. Em
principio o plano médio do disco, que é a regido de formacao dos planetas, é
uma zona morta. Mas alguns estudos tém revelado atividade MRI até algumas
UA, entrando desta maneira no plano médio do disco (GAMMIE, 1996; ARMITAGE et
al., 2001; ZHU et al., 2009). A razao de transporte de momento angular devido ao
MRI ainda é objeto de estudo através de simulagbes numéricas de turbuléncia
MHD. O transporte de momento angular foi encontrado com um parametro de
viscosidade « entre 0,001 e 0, 1(STONE; BALBUS, 1996).

3.3 Migracao do tipo |

Quando a massa do planeta que interage com o disco é suficientemente pe-
quena, a pertubacdo induzida no disco por esta pequena massa pode ser cal-
culada usando a teoria linear. Considerando o disco bidimensional, ndo auto-
gravitante, tendo um perfil de temperatura fixo ( disco localmente isotérmico) e
com o protoplaneta descrevendo uma Orbita circular em r = r,, seu potencial gra-
vitacional & (como também todas as quantidades do disco) pode ser expresso
por uma série de Fourier das componentes periddicas azimutais caracterizada
por m, 0 inverso do numero de onda na dire¢dao azimutal, da seguinte maneira:

Do inglés Magneto-rotational instability.
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[e.e]

O(r,p,t) = Z_: ®,,(r) cos[m(p — Q,t)], (3.3)

onde ¢ é o angulo azimutal, ®,,(r) € uma fungéo real de r que representa a
amplitude da m-ésima componente do potencial do planeta e 27/, é o periodo
orbital do planeta de massa M,,.

Vamos considerar inicialmente que o disco € constituido apenas por particulas,
sem viscosidade e sem auto-gravidade, sendo desta maneira estritamente ke-
pleriano. Pode-se mostrar (GOLDREICH; TREMAINE, 1979) que o planeta e o disco
mudam seu momento angular somente em locais especificos referidos como res-
sonéncias. Denotando w(r) = m[Q2, — Q(r)] a frequéncia de pertubagéo, temos
dois tipos de ressonéancias, definidas da seguinte maneira:

e A ressondncia de Lindblad, que satisfaz & = +«. Dependendo do sinal
de @, teremos informacao sobre a localizacao da ressonancia com re-
lacdo a érbita do planeta, definindo as ressonancias interna e externa,
usualmente denotadas por ILR e OLR 2. Suas localizagdes sdo dadas
respectivamente por:

m O\ —2/3 m O\ —2/3
me=n () e e () o4

Note que ndo ha r;.r associada com m = 1 e que a localizacdo das
ressonancias converge para a localizacdo do planeta no limite m — oc.
Observe também que a ressonancia Lindblad corresponde ao MMR
m/(m £ 1) com o planeta.

e A Ressonancia de Corrotacdo, para quando @ = 0. Neste caso as par-
ticulas do disco giram na frequéncia do planeta e sao usualmente cha-
madas de ressonancia de corrotacao co-orbital, elas estao localizadas
exatamente no raio orbital do planeta.

A mudanca do momento angular nas ressonancias correspode ao torque exer-
cido pelo planeta sobre o disco, ou ao torque do disco sobre o planeta, de acordo

2Do inglés Inner Lindblad Resonance e Outer Lindblad Resonances respectivamente.
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com a terceira lei de Newton (agcdo-reacdo). Quando mencionarmos torque no
contexto deste trabalho, nos referimos ao torque do disco sobre o planeta. Po-
demos entdo encontrar a razdo de migracdo do planeta r, sendo J 0 momento
angular do planeta, sua variacdo temporal .J equivale ao torque I" exercido sobre
o planeta. O planeta em uma érbita circular tera

J=My*Q e J=2BriM,=T, (3.5)
onde B é conhecido como segunda constante de Oort dada por:

B id(rQQ)'
2r dr

(3.6)

Observe que, para o disco kepleriano, derivando a Equagédo 3.6 teremos B =
Q/4, com Q = /GM,/r3. Além disto, o torque negativo causa a migragcao do
planeta em direcéo a estrela enquanto o torque positivo implica em migracao para
fora. Descreveremos a seguir com mais detalhes as propriedades dos torques de
ressonancia de Lindblad e corrotogéo.

3.3.1 O torque diferencial de Lindblad

Ondas de densidade séo criadas nas ressonancias de Lindblad e como con-
sequéncia um torque age sobre o planeta. E possivel resolver o problema destas
ondas excitadas utilizando o0 método WKB ® (GOLDREICH; TREMAINE, 1979) para
obter a expresséo do torque. As componentes do torque sao expressas como

Y A 20 2
(R

_ = 7
rdDgjdr \"dr T -0, : (3.7)

r=r,

FL,m =mm

com X, a m-ésima componente da densidade superficial e r;, o local da resso-
nancia de Lindblad. A quantidade Dy(r) = x%(r) — @?%, que se anulaem r = ry é
chamada de distancia para a ressonancia. O sinal de T',,, € dado pela quantidade
rdDyr/dr. Para o disco kepleriano, rd Dy /dr = 3Q?(£m — 1), onde o sinal positivo
(negativo) se aplica a ILR (OLR). Assim, o torque sobre o planeta é positivo
guando devido a ILR e negativo quando pela OLR. Os torques sao proporcionais

A aproximagao Wentzel-Kramers-Brillouin, ou método WKB, é um método matematico para
encontrar solugdes aproximadas de equagdes diferenciais lineares parciais.
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ao quadrado do potencial gravitacional do planeta, e consequentemente ao
guadrado da massa planetaria. Com excessao da densidade superficial, a qual é
proporcional, e a velocidade angular, o torque Lindblad ndo demonstra nenhuma
dependéncia com qualquer outro parametro fisico do disco.

0.025 T
I GW\Q
0.020_— ! I e H/r = 0.07

I ¢ § _ H/r=003
0.015_— | AA&A EN

0.0101- ! A

Neormalized torque
=
=

AA
P,
iy
Biva s g

0.005—

b 4%, Mo
0.000 XA, . . . . . M

order, m

Figura 3.3 - Valores absolutos das componentes dos torque TI,, nas res-
sonancias internas (tridngulos) e externas (diamantes), para
duas diferentes razbes de aspecto: A = 003 e h =
0,07. Os torque sdo normalizados por Ty =  wg*YryQ,h>.
Fonte: Papaloizou (2007).

No disco gasoso, 0 momento angular € removido da regido de ressonancia por
ondas de pressdo. A pressado afeta o célculo do torque de Lindblad de duas
maneiras (ARTYMOWICZ, 1993), cria uma regido de corte abrupta para baixos
m e faz com que o torque decresga suavemente para grandes m. O torque
total tem desta maneira um valor finito. A Figura 3.3 mostra as componentes
do torque de Lindblad interno e externo em valores absolutos, calculadas com
duas diferentes razbes de aspecto, h = 0,03 e h = 0,07. A figura ilustra o
torque decrescendo suavemente para altos m, que comega em ~ 8 — 9 para
h =0.07,eem ~ 21 — 22 para h = 0,03. Note que para qualquer m o torque de
Lindblad exterior é sistematicamente maior que o torque interior, um dos motivo
€ que a ressonancia de Lindblad exterior € mais préxima ao planeta do que a
interior (WARD, 1997). O torque total exercido sobre o planeta na ressonancia
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de Lindblad é sempre negativo, e isto faz com que o planeta sempre migre em
direcdo a estrela quando consideramos apenas este efeito. A resposta global
do disco ao potencial gravitacional do planeta, que corresponde a soma das
ondas relacionadas a cada componente do potencial € uma onda espiral (OGIVIE;
LUBOW, 2002), ja que estas interferem construtivamente.

A soma das componentes I',, tanto da ILR quanto da OLR é o torque total. Isto
define o Torque diferencial de Lindblad, denotado por AI'rz. Supondo que o
disco possui uma temperatura uniforme, a estimativa analitica mais precisa do
torque diferencial de Lindblad, tanto em duas quanto em trés dimensdes € dada
por (TANAKA et al., 2002):

AFLR = —CLRQQZPQ27’4}L_2 (38)

p'pp

com

Crr=2,340 —0,0990 em3D, Cir=3,200+1468c em2D (3.9)

onde o denota o indice da lei de poténcia da componente radial no perfil de
densidade superficial do disco.

3.3.2 O torque de corrotacao

A mudanca de momento angular devido a ressonancia de corrotagdo corres-
ponde a um processo fisico diferente daquele exposto para a ressonancia de
Lindblad. Neste ultimo, o potencial de pertubacéo tende a excitar movimentos
nao circulares e gera ondas de pressdo que removem os momentos angulares
depositados nas varias ressonancias. Estas ondas evanescentes que estao entre
as ressonancias de Lindblad ndo podem remover o momento angular depositado
no raio de corrotagdo®*. Além disto, uma outra diferenca é que a pressao do gas
altera significativamente a expressao do torque de corrotacdo. A expressao do
torque é dada por (TANAKA et al., 2002):

40 raio de corrotagdo é o local exato onde ocorre a ressonancia de corrotacdo e corresponde
ao raio orbital do planeta
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mr2 | & d (2
T, = m_° (= 1
m = 9 ldQ/drdr (B)ch’ (3.10)

onde r¢ é a localizagéo do raio de corrotacdo, que satisfaz 2(r) = 2,,.

O sinal do torque de corrotagcao vem do gradiente de ¥/B, onde B, a segunda
constante de Oort, é proporcional a /2 para o disco kepleriano. Desta maneira,
a soma sobre todos os m do I'¢,, € proporcional a (3/2 — o) para o disco isotér-
mico. Isto indica que, ao contrario do torque de ressonancia de Lindblad, o torque
de corrotacao pode ser tanto positivo quanto negativo, dependendo do indice de
lei de poténcia de dependéncia radial da densidade disco. Isto também significa
que para o perfil de densidade do MMNS, onde o = 3/2, o torque de corrotacao
se anula.

gl

\ v

horseshoe region

streamlines

Figura 3.4 - Perfil de densidade de um disco perturbado por um pla-
neta de baixa massa. A delimitacdo da regido de fer-
radura € dada pelas linhas de corrente  (streamlines).
Fonte: Baruteau (2012).

A resposta do disco a uma ressonancia de corrotacao corresponde a um conjunto
de milhas de oscilacdo inseridas dentro de uma regido chamada de “regido de
ferradura”. A Figura 3.4 ilustra esta regido. Dentro desta regido os elementos de
fluido oscilam na trajetéria das linhas de corrente fechada (streamlines). Na mai-
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oria dos casos, o torque de corrotagdao pode ser negligenciado nas estimativas
do tempo de migragéo no regime linear. Primeiro porque ele tende a zero em um
tempo finito em um disco néo viscoso (o torque de corrotacdo neste caso é dito
saturado), além disto, mesmo totalmente nao saturado, ele equivale no maximo
a uma pequena fracao do torque diferencial de Lindblad (KORYCANSKY; POLLACK,
1993).

Temos a seguinte estimativa para o torque de corrotagao (TANAKA et al., 2002):

Tor = Corg®X,Q2rin 2 (3.11)

p pp

com

Cop=0,976 — 0,6400  em3D,  Cor=2,040—1,3600 em2D (3.12)

O torque de corrotacdo e o torque de lindblad mostram a mesma dependéncia
com os parametros do disco e planeta. Comparar os dois torques equivale a
comparar as constantes Crr € Ccr que dependem apenas de o.

3.3.3 Escala de tempo de migracao do tipo |

Somando as Equacdes 3.8 e 3.11 podemos obter o torque total sobre o planeta
na migracao de planetas de baixa massa:

P pp'p

—(1,160 + 2,8285) 2%, Q27 h-2 em 2D

pP="p p"p

—(1,364+0,5410) 2%, 214 h=2 em 3D
Ftotal = { ( )q (313)

Embora o torque total também inclua o torque de corrotacao, seria interessante
estimar a ordem de magnitude da escala de tempo de migracéo do tipo | apenas
com o torque diferencial de Lindblad. Para um disco localmente isotérmico o
tempo de migracdo devido ao torque de corrotacdo € muito pequeno quando
comparado ao torque diferencial de Lindblad. Pela conservacdo do momento
angular do planeta, utilizando a Equagéo 3.5, sendo » = dr/dt a raz&o de mi-
gracao do planeta. Define-se o tempo de migracao do planeta m, por 7 = —r /7.
Supondo que a estrela central possui a massa solar, encontra-se (BARUTEAU;
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MASSET, 2012):

7 x 10° S\ /o V2 M\ A HN?
71 (anos) ~ Crr <1g.cm—2) <1UA) (M*> (T) (3.14)

onde C}r é dado pela Equacéao 3.12. Por exemplo, para um planeta de 10 massas
terrestres inserido em uma nebulosa solar de massa minima (MMNS) a 5UA
(X~ 150g9.cm~2 e o = 1,5), com h=0,07, a Equacéo 3.14 resulta em 7, ~ 6 x 10*
anos com a estimativa 2D, e 7, ~ 1,5 x 10° anos com a estimativa 3D.

3.3.4 Mecanismos de frenagem na migracao do tipo |

Estudamos nas duas ultimas secgdes as propriedades do torque diferencial de
Lindblad e o torque de corrotagao para um disco localmente isotérmico. O pri-
meiro é sempre negativo e com alta razao de migracao. O ultimo pode ser positivo
ou negativo, dependendo da inclinacao do perfil radial de densidade superficial
do disco, além de ser sujeito a saturagdo. Vimos, contudo, que o torque de cor-
rotagcdo pode ser insaturado, dependendo da viscosidade do disco. Mesmo na
situacao mais favoravel em que o torque de corrotacao € totalmente insaturado e
positivo, o torque diferencial de Lindblad domina plenamente, e a migracao dos
planetas de pequena massa se torna extremamente rapida. Isto € um problema
para o modelo de acre¢ao ao nucleo. Por exemplo, se considerarmos um planeta
tipo-Terra em torno de uma estrela de massa solar e um tipico modelo de disco
de baixa massa ( como é o caso do MMNS), com perfil de densidade equivalente
a 150 (r/5UA)32g.cm~? e temperatura de 150K a 5U.A (HAYASHI et al., 1985), o
tempo de migracdo para o interior do sistema é estimado em 8 x 10° anos, muito
mais curto que o tempo de formacao do planeta do mesmo tamanho a 5U.A e
muito menor que o tempo de existéncia do disco (10° — 107 anos). Desta forma
existe uma grande possibilidade do planeta cair sobre a estrela antes de alcan-
car a massa critica para a acregao de gas (15 M @), o que tornaria impossivel
a formacéo de planetas gigantes. Portanto, o desafio € propor mecanismos que
possam retardar a migracéo, ou seja, que possam parar ou mesmo inverter este
processo. Apresentamos a seguir alguns desses mecanismos.

a) Amortecimento de pressao
O primeiro destes mecanismos depende do torque diferencial de
Lindblad, causado pelo desequilibrio entre o torque positivo devido ao
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disco interior a orbita do planeta e o torque negativo devido ao disco
exterior. Como os torque s&o proporcionais a densidade superficial
para as ressonancias Lindblad, aumentando o o do perfil radial de
densidade do disco podemos aumentar o torque interior e reduzir o
exterior. No entanto, temos um efeito colateral neste procedimento
que € a diminuicdo da velocidade angular do disco, que deslocaria
para regides mais internas todas as ressonancias de Lindblad. Como
as ressonancias interiores se afastam do planeta, o torque interno
é reduzido. Por outro lado, ressonéncias externas se aproximam do
planeta, por isso ha um aumento dos torque exteriores.

Este efeito colateral € chamado de amortecimento de pressdo (WARD,
1997), e compensa o efeito de aumentar o ¢ do perfil radial de densi-
dade do disco, exceto se o salto de densidade for muito alto (MATSU-
MURA et al., 2007) e ocorra em uma largura muito pequena no disco,
tipicamente entre ~ H e 2H.

Armadilha planetaria

Com a mesma idéia, foi investigado o impacto de uma borda de ca-
vidade interna na migracao de planetas de baixa massa (MASSET et al.,
2006b). Considerando agora o caso oposto porém, onde um planeta mi-
gra em direcdo a uma regiao de menor densidade. Esta situagdo pode
simular a borda interior de uma zona morta ou a transicdo entre um
disco emissor de jato e um disco de acrecao padrao (ver Figura 3.1). O
salto de densidade pode ter uma menor amplitude e uma largura maior.
O aumento acentuado da densidade superficial na extremidade interna
do disco favorece um forte torque de corrotacdo positivo e permite a
existéncia de um raio fixo estavel onde o torque total se anula, agindo
desta maneira como uma armadilha planetaria.

Migracao estocastica

Entre as fontes de turbuléncia possiveis no disco, somente a MRI tem
sido intensamente investigada no contexto de migragédo planetaria. A
migracao do tipo | revela propriedades muito diferentes em discos sub-
metidos a ressonancia magnética, em comparac¢ao com discos lamina-
res (NELSON; PAPALOIZOU, 2004). O torque total sofre fortes flutuacoes
temporais como apresentado na Figura 3.5, de forma que a migracéo
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seja muito parecida com um passeio aleatério. Este comportamento é
chamado de migracdo estocastica.

Turbu\emt Torques Per Umt Moss Vs Time (Mp=3)

ax1070F |"' ‘\‘

Torque Per Unit Mass

0 5 10
Time (Qrbits)

Figura 3.5 - Torque por unidade de massa exercido pelo disco sobre o pro-
toplaneta. A turbuléncia neste caso gera fortes flutuagbes no
torque em ambos os lados do disco, de forma que se torna
muito dificil distinguir os torques resultantes de cada um dos la-
dos. O torque total oscila entre valores positivos e negativos.
Fonte: Nelson (2004).

d) Efeitos radiativos

A grande maioria dos estudos de interacao disco-planeta tem conside-
rado um disco localmente isotérmico. No entanto os efeitos radiativos
podem alterar significativamente o torque na migragdo do tipo |
(MOROHOSHY; TANAKA, 2003), considerando por exemplo um planeta
interagindo com um disco opticamente fino ou com transferéncia
radiativa (PAARDEKOOPER; MELLEMA, 2006). O torque em planetas
de pequena massa aumenta com a opacidade do disco, para valo-
res suficientemente grandes o torque total sobre o planeta é positivo,
ou seja, a migracao se dirige para fora como apresentado na Figura 3.6.
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Figura 3.6 - Torque total em um planeta de 5 Mg, em funcao do tempo para trés diferentes
densidades de um disco laminar (ndo turbulento). Os valores sdo normali-
zados pelos valores analiticos (TANAKA et al., 2002), que sao reproduzidos
por simulacdes isotérmicas. Para altas densidades (ou elevadas opacida-
des) o torque se torna positivo indicando a migracido para fora do disco.
Fonte: paardekooper (2006).

3.4 Migracao do tipo ll

A migracao de planetas que abrem uma lacuna no disco € chamada de migra-
cdo do tipo Il. Um dos critérios para abertura de lacuna no disco protoplanetario
€ conhecido como critério térmico (LIN; PAPALOIZOU, 1993) e é definido quando
Ry > H,onde Ry = r,(q/3)"? é o raio de Hill, podemos reescrever esta expres-
séo e teremos a estimativa dada por:

q>0,7h®. (3.15)

Desta forma, tendo uma razdo de aspecto h = 0,05, planetas com massa
superior a M, > 10~* podem abrir uma lacuna no disco.

Vamos supor agora que a condicao de abertura da lacuna é satisfeita e que a
regiao da lacuna esteja bem vazia, ou seja, a densidade superficial residual no
local da lacuna é uma pequena fracao da densidade superficial inicial. O planeta
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entdo isola o disco interno e externo um do outro, e de acordo com a teoria de
migracao do tipo Il o planeta € travado na evolug¢ao do disco viscoso. Podemos
entender isto da seguinte maneira, suponha que o planeta migre para dentro e
aproxime-se da borda interior da lacuna, o toque (positivo) exercido pelo disco
interior aumenta e o planeta é repelido para fora. Similarmente, ao aproximar-se
da borda exterior, o torque negativo do disco exterior o repele para dentro. O
planeta, portanto, permanece no centro da lacuna e segue a evolug¢ao do disco
viscoso. Diferente do que acontece na migragao do tipo |, a razao de migragao r
para a migragao do tipo Il é a velocidade radial do disco v, (LYNDEN-BELL; PRINGLE,
1974). No caso particular quando a densidade € uniforme, v, = —3v/2r, sendo
v a viscosidade do disco (no sistema adimensional) , € 0 tempo da migracao do
tipo Il sera:

v L/ HNT? e \3/2
Tilanos] ~ 25 (4><10—3) (r) (1UA) ’ (3.16)

onde consideramos que a massa da estrela central é igual a massa solar. Ao
contrario do tempo da migragdo do tipo |, dada pela Equagao 3.14, 7;; néo
depende da massa do planeta nem da densidade superficial do disco. Supondo
um disco com h = 0,05 e v = 4 x 1073, encontramos 7;; ~ 1,2 x 10° anos em
r=5UA er;=1,0x10*anosemr=1UA

3.5 Migracao do tipo ll

Este regime de migragéo foi descoberto recentemente ap6s a migracao do tipo
| e Il (MASSET; PAPALOIZOU, 2003). Ele se baseia na capacidade do planeta em
repor um deficiéncia de massa coorbital, portanto de abrir uma lacuna no disco.
Este tipo de migragdo ndo se aplica a planetas de baixa massa, pois estes nao
alteram o perfil de densidade superficial do disco. Também néo se aplica a pla-
netas de alta massa onde a lacuna pode ser grande o suficiente de forma a
incluir as separatrizes da ferradura, resultando em um déficit de massa coorbital
muito baixo. Portanto, este regime de migragdo se aplica a planetas de massa
intermediaria, tipicamente da massa de Saturno (¢ ~ 10~%), em um disco sufici-
entemente massivo. Isto é ilustrado na Figura 3.7 onde os trés tipos de migracao
séo apresentados como fungao das massas do planeta e do disco.
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Figura 3.7 - Ocorréncia para os trés tipos de migragdo para um dico com razao
de aspecto de 3% e com viscosidade v = 107°. O eixo z é a ra-
zao das massas do planeta e da estrela, o eixo y a esquerda é
a razdo de massa primaria do disco. O eixo y a direita é o para-
metro Q de Toomre no local do planeta. A parte superior do gra-
fico esta limitada pelo limite de instabilidade gravitacional do planeta.
Fonte: Masset et al (2003).
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4 SIMULACOES NUMERICAS

Apresentaremos neste capitulo o cddigo hidrodindmico HD usado para investi-
gar algumas propriedades fisicas nas interacoes planeta-disco. Descreveremos
suas caracteristicas bem como as notacées e férmulas utilizadas. Ao final sao
apresentados os parametros de inicializagcéo e as configuracdes das simulagdes
HD realizados.

4.1 O cédigo FARGO

O cbdigo FARGO (do inglés Fast Advection in Rotating Gaseous Objects)' foi de-
senvolvido como um aperfeicoamento de procedimentos numéricos anteriores.
Trata-se de uma modificacdo simples no algoritmo de fendmeno de transporte
padrao expresso em codigo euleriano de grade polar fixa, sendo cerca de uma
ordem de grandeza mais rapido que os esquema de transporte tradicional e com
menor difusividade numérica (MASSET, 2000a).

PR i
0.85 090 0.95 1,00 1.05 119 1,18

Figura 4.1 - Exemplo ilustrativo de uma saida produzida pelo cdédigo FARGO. Trata-se
de um perfil radial de densidade superficial perturbado por um planeta de
baixa massa fixado em x=1 e y=0. A grade € sobreposta em linhas brancas,
0 zoom a direita mostra a localizacao dos campos escalares e vetoriais para
uma determinada célula. Note que a velocidade radia v, e azimutal v estéo
localizadas nas bordas e os valores escalares estao no centro da célula.

o cbdigo e detalhes de trabalhos relacionado a ele podem ser encontrados no endereco
http://fargo.in2p3.fr/
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Parecido com o conhecido codigo ZEUS (STONE; NORMAN, 1992) 2, FARGO ¢é
um codigo hidrodindmico bidimensional dedicado as interagdes disco-planeta.
Ele resolve as equacdes de Navier-Stokes e de continuidade dos gases sujeitos
a um disco viscoso e a gravidade de um objeto central ao qual os planetas
estao incorporados. O codigo calcula a evolugéao temporal da velocidade radial e
azimutal (v, e v,), e da densidade superficial (X) sobre a malha polar. A pressdo
p, a temperatura T' e a densidade superficial sdo conectadas por uma equacao
de estado ideal, usualmente referida como Equacéo de estado localmente isotér-
mica. A Figura 4.1 ilustra um exemplo de saida produzido pelo cédigo, todas as
guantidades escalares, como a densidade superficial, a presséo e a temperatura
sao definidas nos centros de células, enquanto as quantidades vetoriais sao
definidas nas interfaces entre as células. Este mecanismo torna os calculos de
fluxos entre as células mais convenientes, uma vez que a velocidade do campo é
armazenada naturalmente nas interfaces. As outras classes de cédigos definem
todas as quantidades no centro das células, sejam elas escalares ou vetoriais,
nestes casos os calculos dos fluxos sdo mais complexos.

4.1.1 Limite CFL

O tempo de um loop (chamaremos aqui de timestep) nos calculos hidrodinami-
cos possui uma limitacdo que surge a partir de uma condigdo conhecida como
condicdo de Courant-Friedrichs-Levy, ou simplesmente condicdao CFL. Este é
um critério necessario de convergéncia quando se resolvem certas equacdes
diferenciais parciais hiperbdlicas numericamente, pelo método de diferengas
finitas, como os modelos do fenbmeno de adveccao.

A condicao CFL relaciona o tamanho do timestep, que é uma coordenada tem-
poral discreta que age como um parametro e que descreve a evolucao temporal
do sistema para cada variavel espacial. O limite CFL diz basicamente que no
timestep, a informacdo ndo pode varrer um tempo maior do que o tamanho
de uma célula em cada interacdo, caso contrario as simulagdes produzirdo
resultados incorretos. A razao entre a distancia percorrida pelo material neste
tempo pela largura da célula deve ser inferior a unidade sobre toda a rede, caso
contrario, a instabilidade numérica ocorre. O problema entdo surge quando o
movimento € muito rapido e as células sdo muito estreitas. No cddigo FARGO,

2mais informagdes no site http://www.astro.princeton.edu/ jstone/zeus.html
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ao trabalhar com uma grade polar fixa, livra-se da condicdo CFL da velocidade
média azimutal, resultando em um timestep menor € mais adequado para a
descricao do disco kepleriano onde a condicdo CFL é muito exigente devido ao
rapido movimento orbital préximo a borda interna. O tempo minimo do timestep
na execucado com o coédigo fargo é ~ 14 vezes maior que os das execucdes
padrées (MASSET, 2000b).

4.1.2 Equacoes basicas

As equacgOes bésicas resolvidas pelo cédigo estdo listadas abaixo (MASSET,
2002) . O raio orbital do planeta é r, com frequéncia angular €2,; a posicao de
um elemento de fluido no disco é representada em coordenadas polares r e
¢, com origem na posi¢ao inicial da estrela, enquanto a distancia do elemento
de fluido a orbita do planeta é x = r — r,. A frequéncia Kepleriana é Qx(r) e
a frequéncia orbital do material do disco é Q(r); v € a viscosidade cinemética
e ¥ = X(r) é a densidade superficial do disco, em especial 3, é a densidade
superficial uniforme do disco ndo perturbado. A massa do planeta é M, e a
massa da estrela é )M, sendo a raz&o das massas definida como ¢ = M,,/M,. A
razao de aspecto € h = H/r onde H = H(r) é a altura vertical do disco na po-
si¢do r e, finalmente, v, e v, sS40 as componentes radial e azimutal da velocidade.

e Equacéo de continuidade

0¥  10(r,X)  10(v,X)
— 4+ - - = 4.1
ot + r Or + r Oy 0 (4.1)

e Equacées de Navier-Stokes

Para v,:
ov, ov, v, Ovy vi, 10p 09 f,
- - - — 4.2
ot +Urar+r8<p r > 0r 8r+2 (4.2)
Para v,:
ov,, Ov, v, 0V, U, 1 dp 10® f,
r — =——_————-——+4+ =, 4.3
8t+v 8r+7“8g0+ r 3 0p 7"890+Z (4-3)

onde p é a presséo verticalmente integrada, f, e f,, sdo respectivamente
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as componentes radial e azimutal da for¢a viscosa por unidade de su-
perficie e ® o potencial gravitacional.

e Equacéo de estado:

p= ciE (4.4)

para um gas isotérmico com velocidade do som c,.

e Potencial gravitacional:

d(r, o) = _GAM G M, GMprcos +
$) = r (r2 4 r2 — 2r rycosp + €2)1/2 r2 14
GX(r', ¢
+7r - (70/2 )cos(go — r'dr'dy, (4.5)

onde ¢ € o fator de suavizagéo do potencial do protoplaneta.
e Tensores de forgca viscosa:

1 a(rTrr) 1 aTrcp N 77[;@ 1 a(rT%’T) 1 aT‘P‘P 7—7"790

=Z == 4.
Ir r  Or +r8<p r Te r  or +7’8<p+7“’(6)

onde os tensores de stress da viscosidade sdo:

ror = 2Dy — 2y VT (4.7)

Top = 2Dy — gn \Y (4.8)

Tro = Tor = 21 Dy

e ainda,

ov 10v v 1 0 (v 10v
D=2 p=-e t p 2|2 (*") “ (41
or’ e r8g0+7” v Q[TE%’ r +r8g0] (4.10)

e n = X v é o coeficiente de viscosidade dindmica integrado.
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4.1.3 Parametros de entrada e saida

Para inicializar a executacao do c6digo sao necessarios dois arquivos de entrada:

e Parametros planetarios: Trata-se de um arquivo com extensao .cfg que
caracteriza o planeta ou o sistema de planetas. Para cada planeta ha
6 informagdes que devem ser inseridas: 0 nome do arquivo, a distancia
inicial do planeta ry, a razdo das massas ¢, a indicacao de haver ou
ndo acrecdao de material sobre o planeta a uma determinada taxa de
acrecao e se ele ira sentir o potencial gravitacional devido ao disco e
aos outros planetas quando for o caso.

e Parametros orbitais: Trata-se de um arquivo com extensao .par que ca-
racteriza aspectos fisicos do disco. H4 uma grande quantidade de pa-
rametros que podemos alterar, entre eles podemos destacar: razao de
aspecto, densidade superficial inicial em r = 1, viscosidade cinematica,
perfil radial de densidade (a densidade escala com r~? sendo que o
perfil radial € definido pelo valor de o), insergéo de cavidade interna no
perfil de densidade determinado sua posicao, espessura e gradiente de
variagdo de densidade no respectivo ponto, parametro de suavizacao
do potencial ¢, pardmetros de grade como o numero de zonas radiais
e azimutais(N, € N,) € 0s raios minimos e maximos do disco (R, €
Ronaz), NUMero de 6rbitas e de passos (N, € ¢, = timesteps), etc.

A partir destes dois arquivos de entrada o codigo FARGO gera uma grande quan-
tidade de arquivos de saida como solugdes. Para cada o6rbita sdo gerados 3 ar-
quivos de dados: densidade, velocidade radial e velocidade azimutal. Além des-
tes, temos 4 arquivos tipo ASCII que fornecem dados gerais sobre cada planeta
i do sistema:

e bigplaneti.dat 3: Nele encontraremos as informagdes do planeta em
cada Orbita, como as suas coordenadas e as componentes das velo-
cidade nas respectivas direcoes x e y;

e orbifi.dat. Refere-se a érbita de um determinado planeta. Contém a ex-
centricidade, semieixo maior e angulo de posicdo do periastron 4 em

3A letra i € um nimero que indica o planeta na simulacéo, se houver apena 1 planeta i = 0,
se houver mais planetas teremos i = 1,2, ... e um respectivo arquivo para cada um deles.
40 Periastron é o ponto na 6rbita do planeta mais préximo a estrela hospedeira.
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cada 6rbita;

e fqwki.dat: Nele estdo todas as saidas referentes as forcas e energias
envolvidas como os torques externos e internos (com relacéo ao raio
da posicao planetaria) sobre o planeta considerando ou nao o /ébulo de
Roche, além de informar a massa da parte externa e interna do disco
para cada planeta e cada érbita.

e dims.dat: Contém algumas informacdes dimensionais do disco como o
raio exterior e interior, nimero total de saidas e nimero de divisoes
radiais e azimutais da malha.

4.1.4 |Inicializacao

Além das definicbes das propriedades de grade e dos parametros de entrada,
temos a etapa de inicializagcao do planeta e do disco. Antes de resolver as equa-
coes diferenciais em cada célula da grade, certas grandezas sao inseridas a
partir dos dados de entrada. A velocidade inicial do planeta é estritamente keple-
riana, o periodo orbital e frequéncia angular planetaria sdo dados por:

3 G M,
K e =0k =

4.11

7 (4.11)
onde P é o periodo orbital, Q2 denota a velocidade angular Kepleriana, G é a
constante gravitacional, M, a massa do objeto central, e r, 0 raio orbital do pla-
neta. O disco possui simetria axial e sua densidade superficial e temperatura (ou,
equivalentemente o quadrado da velocidade do som) seguem leis de poténcia do

raio r:

T T

(r) = S(ro) () T and  T() =T(r) (>_1+2f (4.12)
To To

onde X(ry) e T'(r) sdo respectivamente a densidade superficial e temperatura no
local inicial do planeta. A quantidade o define o perfil radial de densidade e f é
chamado de indice de cintilagdo do disco e define o perfil radial de temperatura.
Escrevendo as condi¢cdes para o equilibrio hidrostatico do disco definimos sua
altura de escala de pressdo como H(r) = c¢s(r)/Qk(r). Usando a lei dos gases
ideais, o perfil da velocidade do som isotérmico é dado por ¢, = /R T'(r) entéo:
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1+f
H(r) = H(r,) (:) . com  H(r,) = ’W (4.13)

onde R é a constante universal dos gases dividida pelo peso molecular médio.
Assim a razdo de aspecto se torna h(r) = H(r)/r = h(r,)(r/r,)’. No caso espe-
cial em que f se anula, h é uniforme e H(r) escala linearmente com r. Em um
ponto genérico do disco a velocidade do som sera:

¢ =1hQ (4.14)

4.1.5 Unidades de normalizacao

Por conveniéncia de calculos numéricos séo utilizadas unidades adimensionais,
o codigo simplifica as unidades convencionais normalizando-as, a unidade ba-
sica de comprimento é o raio de referéncia r, que pode ser ou nao o raio inicial
do planeta e é escolhido de forma arbitraria, além disto G = 1 e a massa do ob-
jeto central € M, = 1. A unidade de tempo é obtido a partir da frequéncia orbital
(2, do planeta

3 2
—ot=| o 4.1
fo="14, [G(M*+mp)] ’ (4.15)

e o periodo orbital do planeta é
P, =2mt, (4.16)

Uma 6rbita corresponde a 27 que € a nossa unidade de tempo.

Tabela 4.1 - Relagédo das constantes utilizadas nos célculos e as unidades do codigo e
no sistema c.g.s. quando for o caso.

Grandeza Simbolo Valor (cgs) unidade no cédigo
Constante Gravitacional G 6,674 x 10~8 dyn cm? g2 1
Massa Solar M, 1,989 x 10% ¢ 1
Unidade astronémica UA 1,496 x 10" em 1
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Na Tabela 4.1 apresentamos os valores das principais grandezas utilizadas no
cédigo e a conversdes para valores padroes do sistema c.g.s.. Em todos os cal-
culos feitos neste trabalho a massa de referéncia foi a Solar (M, = M) e o raio
orbital de referéncia foi o raio da 6érbita terrestre (ro = 1 U A). A evolucao tempo-
ral dos sistemas nos resultados dos calculos sdo apresentados usualmente em
unidades de érbitas (t.,,) a partir da Equacéo 4.16.

Para exemplificar a utilizacdo destas unidades, vamos considerar um objeto
central com massa solar, M, = M., e um planeta localizado inicialmente
em ro = 1UA que € a nossa unidade de comprimento. Para uma densidade
superficial de Xy = 6 x 10~* e viscosidade v, = 10~° nas unidades do cddigo, com
uma razao de aspecto h = 0,05, os valores nas unidades fisicas de densidade,
viscosidade, velocidade do som e da componente azimutal da velocidade sao
apresentados na Tabela 4.2.

Para transformar a densidade fazemos ¥ = X, M, r;?, sendo 3, o valor na
unidade do cédigo. Da mesma maneira a viscosidade é v = v, 72 Qy, com €
dado pela Equacgéo 4.11. Para a velocidade do som usamos a Equacéo 4.14 e a
velocidade azimutal é (G M, /rq)"/2.

Tabela 4.2 - Exemplo de utilizacao das unidades do cédigo.

Parametro Valor (unidades do codigo) | Valores (unidades fisicas)
Densidade superficial & 6 x 10~ 5,3 x 10° g.cm™2
Viscosidade v 1x107° 4,5 x 10" em?.s71
Velocidade do som ¢, 0.05 1,5 x 10° cm.s~!
Velocidade azimutal v, 1 2,9 x 10°cm.s™!

Alguns exemplos de perfil radial de densidade superficial utilizado nas simula-
cbes sao apresentados na Figura 4.2, ja com suas unidades normalizadas. Nela
temos quatro perfis diferentes, dois para um o = 0,0 sem e com cavidade, além
do perfil 0 = 0,5 e 0 = 1,5, que corresponde ao modelo MMNS. Para os dois
perfis acima na figura a densidade de referéncia é ¥, = 6,36 x 10~ em ry = 1,0
e a cavidade esta centrada em r. = 1,5 no grafico a direita. Os dois perfis abaixo
na figura possui densidade de referéncia ¥y = 6,36 x 1072 em ry = 1,0.
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Figura 4.2 - Exemplo de quatro Perfis radiais de densidade superficial do disco utilizado
nas simulagdes. Acima, temos Perfil constante (¢ = 0,0) com densidade
superficial de referéncia X = 6,36 x 104 em ry = 1,0, o salto de densidade
no grafico a direita é centralizado em r. = 1, 5, sinalizado pela linha vertical
tracejada. Abaixo temos os perfis com o = 0,5 e o = 1,5 e a densidade de
referéncia é ¥y = 6,36 x 1073 em ry = 1,0.

4.2 Setup

Apresentaremos aqui 0 equipamento utilizado para realizar as simulagdes
numeéricas, as condi¢des iniciais do disco protoplanetario utilizadas nas simu-
lacbes com o cddigo FARGO e a descricdo geral das simulacdes realizadas.
Finalizaremos com uma tabela geral que sera util como consulta de referéncia
nas analises do préximo capitulo.

Ao todo foram realizadas nove séries de simulagbes com diferentes configura-
¢cbes com o objetivo de verificarmos as propriedades do disco protoplanetario e
os aspectos fisicos das interacées do disco com o planeta, como 0s processos
de migracgao livre, efeitos de uma cavidade no perfil radial de densidade superfi-
cial sobre a migragcao, armadilhamento planetario e o fenébmeno de acrecéo do
gas sobre o planeta.
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Como trata-se de estudo introdutério das interagdes, definimos os parametros
partindo de situacées mais simplificadas evoluindo em complexidade grada-
tivamente. De forma geral, o disco foi considerado em todas as simulagbes
localmente isotérmico, o que significa que o indice de cintilagdo na Equacao 4.12
é nulo (f = 0) e a temperatura escala com r~!. A razdo de aspecto foi mantida
uniforme possuindo o mesmo valor » = 0,05, adequando-se desta maneira
ao MMNS (ver Secao 3.2.1). Também nao consideramos a auto-gravidade, ou
seja, o planeta e o disco sentem a gravidade devido ao objeto central mas os
elementos infinitesimais do disco e o planeta ndo sentem a gravidade devido
ao material contido no proprio disco. A unidade de massa comum é a massa
solar M. e a distancia de referéncia é ro = 1UA. Optamos também por uma
viscosidade uniforme, constante em todo disco, com vy =1 x 107°.

Nas séries usamos como referéncia quatro tipos de planetas com massas
semelhantes a de objetos conhecidos : Massa tipo Jupiter (M), tipo Netuno
(My), tipo Super Terra (Msr) e tipo Terra (My) °. A Tabela 4.3 sintetiza estes
parametros de entrada e a raz&o de massa primaria ¢ = M, /M. de cada objeto.

Tabela 4.3 - Razao de massa primaria dos planetas utilizados como parametros de en-
trada nas simulagoes.

Tipo de planeta | Notacao | Razao de massa primaria
Terra Mr 0,000003
Super Terra Mgr 0,00003
Netuno My 0,0001
Jupiter M; 0,001

4.2.1 Descricao do cluster

O cédigo FARGO é paralelizado com o procedimento MPI. Um dado calculo
pode ser feito por varias CPUs simultaneamente. As execucdes das simulacoes
sao custosas computacionalmente, para realiza-las utilizamos o cluster “Winter-

5A massa desses planetas aqui considerados ndo sdo exatamente as massas dos planetas de
nosso Sistema Solar, trata-se somente de massas aproximadas tomadas como referéncia para
fins de calculo numérico.
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mute”, instalado no CRAAM da Universidade Plesbiteriana Mackenzie.

O Wintermute é do modelo H8DGT-HIBQF, composto de quatro placas mae.
Cada placa mée consta de dois processadores AMD Magny-Cours 12C, de 64
bits, 1.7 GH z de clock e doze nucleos. A placa possui 12 GB de memoria RAM
do tipo DDR3 ECC e um disco rigido do tipo SATA Il de 500 GB de capacidade.
As placas méae foram instaladas em um gabinete tipo twin com fonte redundante
de 1.400 WW. Ao total, o Wintermute conta com 96 nucleos e 48 GB de meméria
RAM. A conexao é por meio de duas portas de 1 GB/s para cada placa mae, e 0s
nds se comunicam entre si por meio de um switch da firma 3COM de 24 portas
de 1GB/s e 4 portas SFP. Nos quatro nés foi instalado o sistema operacional
Debian, junto com os pacotes OpenMPIl e MPICH de processamento distribuido.

4.3 Descricao geral das séries de simulacoes

Passaremos agora a descrever com mais detalhes as configuracdes especificas
em cada uma das séries de simula¢gdées. Cada uma possui um conjunto de para-
metros iniciais que se adequam a cada fase do estudo. Considerando a limitacao
no tempo de execugao, configuramos a grade polar buscando resolugdes entre
baixa e média e inserimos a cada etapa alguns parametros novos favorecendo
a analise dos regimes de migracao do tipo | e Il, além da dindmica de acrecédo e
o efeito da cavidade na dinamica de migracao. A Tabela 4.4 ao final do capitulo
apresenta um resumo dos principais parametros utilizados e os valores iniciais
de importancia calculados para todas as simulagdes realizadas.

4.4 Quadro geral das séries de simulacoes

Na tabela 4.4 esquematizamos resumidamente os principais parametros de en-
trada e saida relevantes aos calculos para todas as séries de simulagdes. Apre-
sentamos inicialmente os diagramas esquematicos que identifica cada série, 0
indice i sempre esta relacionado a massa planetaria e os indices j e k dependem
de cada série, podendo indicar a posicao inicial do planeta, a posi¢cao da cavi-
dade no perfil radial de densidade, o estado de acrecao, a densidade superficial
inicial ou o perfil radial de densidade. Dividimos a apresentacao dos parametros
na tabela sob quatro aspectos:
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e Parametros do disco: Relacionados aos aspectos fisicos do disco.
Nela ¥, é a densidade superficial em o, = 1,0, o é o perfil radial de
densidade superficial de acordo com a Equacéo 4.12, v é a viscosidade
cinematica e h = H/r € a razéo de aspecto, ambas consideradas cons-
tantes no disco em todas as séries.

e Parametros dos planetas: Apresenta a razao de acrecao Z,.. sobre o
planeta, que € nulo quando Z,.. = 0,0 e maximo quando Z,.. = 1,0. A
razao de massa primaria ¢ € a massa relativa do planeta com relagao ao
objeto central que consideramos sempre como a massa solar, as siglas
estdo de acordo com a Tabela 4.3 e no caso da Simulacdo S, o indice i
€ a multiplicidade da massa com relagéo a Mr.

e Parametros da cavidade: No caso da simulagdes em que exploramos
as cavidades no perfil radial de densidade superficial apresentamos a
posicao radial inicial da cavidade R.,., sua razdo de densidade Z.,, € a
distancia radial L., que comporta a variacao da densidade.

e Parametros de Grade: Os parametros de grade sdo importantes para
definir o tempo de execucgdo, a resolucao e a limitacao do critério CFL.
O disco é limitado pelo raio externo R,,.. € pelo raio interno R,,;,. Di-
vidimos entdo a grade em N, secc¢des radiais e N, sec¢des azimutais
totalizando NV, x N, setores onde sera efetuado o calculo. Também apre-
sentamos 0 numero maximo de orbitas 7,,, para cada série de simula-
cao. A resolucao di depende basicamente destes parametros.
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4.4.1 Primeira série - S;: Migracao livre

Trata-se de uma simulacdo de baixa resolugdo no disco viscoso. O perfil de
densidade € uniforme, isto significa que impomos na Equacao 4.12 o valor ¢ = 0
no perfil radial de densidade superficial. A densidade superficial em ro = 1,0 é
Yy = 6 x 10~* nas unidades do cddigo e, como vimos exemplificado na Secéo
4.1.5, este valor corresponde a 5,3 x 103 g.cm~2, estando de bom acordo com o
MMNS. Além disto, ndo ha acrecao de massa sobre o planeta (massa do planeta
constante).

A idéia geral é inserir as quatro diferentes massas dos planetas (My, Mgy, My
e M; como apresentado na Tabela 4.3) e acompanhar as respectivas perturba-
cOes do potencial gravitacional do planeta sobre o disco, langando-os a partir de
algumas posicoes iniciais distintas apresentadas na Tabela 4.5. Ao final da série
temos 40 simulagbes®. Para localizarmos a simulagéo utilizamos o seguinte dia-
grama SlR];, com os M; correspondendo aos 4 planetas padrdes e o indice j as
posicdes iniciais de langamento dos planetas’.

4.4.2 Segunda série - S;: Migracao com cavidade no perfil radial de densi-
dade.

Para um unico perfil radial de densidade (¢ = 1,5), inserimos uma cavidade
no disco e executamos uma série de simulacdo de baixa resolu¢cao. Quando
mencionamos “cavidade” estamos fisicamente indicando um alto gradiente de
densidade em algum raio especifico do disco R.,, que aumenta quase que
instantaneamente de uma razédo ~Z.,,, isto significa que dentro da cavidade o
valor da densidade superficial é 7., vezes menor do que aquela apds passar
radialmente para fora do gradiente de densidade, a largura no disco onde ocorre
este aumento é definido pelo parametro L.,,. No caso especifico da simulacao
S,, estes dois ultimos parametros sao fixos aos valores Z.,, = 10 € L., =0, 2.

6Apesar de nem todas as simulacdes realizadas tenham sido utilizadas nas analises dos re-
sultados, optamos por inserir aqui tudo aquilo que foi feito e concretizado nas atividades de
processamento durante o trabalho. Simulagdes que falharam ou ndo se completaram néo serao
apresentadas.

"Nos diagramas desta e das proximas séries ocultaremos a notagédo decimal no diagrama
quando for o caso.
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Tabela 4.5 - Quadro geral identificador da série de simulagbes S; com as respectivas
posicoes iniciais de langcamento dos planetas.

Terra Super Terra Netuno Jupiter Distancia inicial

SLY SR, S1F5 §10s 0,5 UA
SU SUE SIS 1,0 UA
S1i S5 S5k S1s 1,5 UA
S1iy S0, S0 51520 2,0 UA
S155 S15 S1ps S14Es 2,5 UA
S S, S0 g1 3,0 UA
S S S1fy S 3,5 UA
S1RA0 S150 S1fio g1fto 4,0 UA
S15E SIS S5 51845 4,5 UA
SUBO gIR0 gR0 gyRN0 5,0 UA

Variamos sistematicamente a posicao central da cavidade R.,, para cinco po-
sicoes diferentes como apresentado na Tabela 4.6. Os planetas utilizados sao
0S usuais como os apresentados anteriormente na Tabela 4.3 e foram langados
inicialmente da mesma posigao inicial r,, = 3,0 ou r,, = 5,0 para o planeta tipo
Jupiter.. Para localizarmos uma determinada simulac¢do utilizamos o diagrama
52% sendo o indice ¢ o identificador do planeta e o indice j 0 da posigdo da
cavidade. Ao todo foram realizadas 20 simulacdes completas e os detalhes dos
parametros de entrada sao apresentado ao final da secao na Tabela Geral 4.4.

Tabela 4.6 - Quadro geral identificador da série de simulagdes Sy com as respectivas
posi¢gdes da cavidade no perfil radial de densidade superficial.

Terra Super Terra Netuno Jupiter Reaw

5250 52602 S26P2 52402 0,2 UA
52505 S2605. S2605 S0P 0,5 UA
S2507 S2507 S26P7 S24PT 0,7 UA
52§10 52610 S240 52410 1,0 UA
S2G18 S2418. S2Grs s2¢ 1,5 UA
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4.4.3 Terceira série -S;: acrecao de matéria sobre o planeta.

O intuito desta simulacao é fazer um teste geral com o cédigo FARGO no que
diz respeito a acrecdo de massa sobre o planeta. Inserimos a razdo de acrecao
maxima Z,.. = 1,0 e utilizamos os 4 planetas usuais da Tabela 4.3. No entanto
ha duas situacdes diferentes em relacdo a uma possivel migracao dos planetas,
na primeira fixamos o planeta em r,, = 5,0, de maneira que ele ndo “sentisse” a
interacdo com o disco, neste caso ndo ha migracao e apenas a acrecao simples
com o planeta fixo € avaliada; no segundo caso liberamos o planeta para migrar
livremente langado-o sempre da mesma posigao inicial.

O ambiente do disco é sem cavidade com um perfil de densidade correspon-
dendo ao MMNS (¢ = 1,5). A resolucdo espacial da simulagédo € média e o
diagrama utilizado é S3’ ., onde j pode ser fiz ou mig de acordo com a agao
fixa ou migrante do planeta em relagdo ao disco como sintetizado na Tabela 4.7.
Ao todo a série possui 8 simulagdes e outros parametros importantes aplicados
a ela sdo apresentados na Tabela Geral 4.4.

Tabela 4.7 - Quadro geral identificador da série de simulagdes Ss. Os planetas podem
estar fixos ou migrar livremente sob acregéo de matéria.

Terra Super Terra Netuno Japiter Situacdo do planeta

S3" S31°. S3i S8l Fixo
S37 S35 S3Y9 S3y Livre

4.4.4 Quarta série - S;: acrecao de matéria sobre o planeta na presenca de
cavidade.

Nesta série foi realizado um estudo do efeito da acrecdo sobre planetas de
pequena massa, multiplos da massa de um planeta tipo-Terra, no caso 1My,
5Mr, 10M7 (ou 1Mg7) € 15Mr. Reproduzimos as simulacoes sem a acrecao de
matéria e com acrecado de matéria com uma razao de acrecao Z,.. = 1,0 igual
ao da simulagéo anterior. Para o caso com acrecédo, aplicamos dois perfis radiais
de densidade diferentes: constante (o = 0,0) e MMNS (o = 1, 5).

Inserimos no disco uma cavidade em R,.,, = 0,9 para uma possivel observacao
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Tabela 4.8 - Quadro geral identificador da série de simulagbes S; com as respectivas
indicagbes de perfis radiais de densidade superficial e sua situagdo em re-
lagdo a acrecéo de massa sobre o planeta.

1M~y 5Mr 10Mr = Mgt  15Myp o acregao

sP sP, sP sP =
5401]?47‘ 5405317‘ 5410]?47‘ 5415}]\17‘ 0’0 Nao
cP cP, cP cP :
S41aer  S4osass S400sy S4isn, 19 Sim
- P P - P - P .

de armadilhamento planetério. O diagrama utilizado para representar este grupo
€ S4{A’}'T, onde os indices i € a multiplicidade de massa do planeta, o indice j pode
ser indicado com as siglas s ou ¢ para 0s casos sem e com acregao respectiva-
mente, e o indice k refere-se ao perfil radial de densidade superficial, podendo
ser 0 ou 3/2. Ao todo sdo 12 simulagdes nesta série como apresentado na Tabela
4.8. A resolucéo espacial aplicada na série € média e maiores detalhes de seus
parametros sao apresentados na Tabela Geral 4.4.

4.4.5 AQuinta série - S;: Sistemas planetarios com diferentes perfis radiais
de densidade.

O objetivo desta série é verificar 0 comportamento de um sistema de planetas
formado por Jupiter e outro planeta para diferentes perfis radiais de densidade e
massa do disco. Para isto os dois planetas foram inseridos em posi¢des fixas no
disco, com Jupiter em r; = 1,0 e Netuno em ry = 1, 5.

Tabela 4.9 - Quadro geral identificador da série de simulagbes S5 com as respectivas
indicacoes da densidade inicial em ro = 1,0 e o perfil radial de densidade
superficial.

My+ My Mjy+ Msr Mj+ My >0 o

D3Py /o D3Py /o D3Py /o 3
S5MJ+T S5MJ+ST S5MJ+N o 10 0,5

D3 P35 Ds3Ps3 /5 D3 P35 _3
S5MJ+T S5MJ+5T S5MJ+N x 10 1,5

DyPs/o DyPs/o —4
S5M‘,+T S5MJ+5T x 10 1,5

. . ~ o Z D, P, , .
O diagrama que representa as simulagdes desta série é 551\4{];_ sendo o indice
j 0 representante da densidade inicial em r, = 1,0 com valores proporcionais

a 1073 e 10~ (i= 3 ou 4 respectivamente), k indica o perfil radial de densidade
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com valores 1/2 ou 3/2 de acordo com o valor de o, e o indice i € o planeta
companheiro no sistema com Jupiter, podendo ser T (Terra), ST (Super-Terra) ou
N (Netuno). A resolucao espacial € pequena somando 8 simulacdes nesta série.
Maiores informacdes sobre os parametros utilizados nesta série encontram-se
na Tabela 4.4.

4.4.6 Sexta série - S;: Variacao da cavidade por uma funcao afim.

Sabendo das possiveis propriedades de armadilhamento planetario por um
gradiente de densidade no perfil radial de densidade superficial, inserimos uma
cavidade e fizemos a posicao R.,, variar com o tempo como uma funcao afim.
Utilizamos uma baixa densidade no disco com ¢ = 1,5, o planeta é lancado
da posicao inicial ay = 1,5 e a cavidade é inicialmente posicionadaem R, = 0, 8.

Apés posicionada a cavidade, esta € fixada por um periodo suficiente até que
o planeta migrasse proxima a sua orbita. A partir deste momento liberamos a
movimentacao da posigéo radial da cavidade que se desloca linearmente em
direcao ao objeto central. Trata-se de uma simulacao de baixa resolucao. O pla-
neta utilizado para o aprisionamento € a Super Terra e seu codigo identificador €
5653&”, os parametros utilizados na simulacdo sao apresentados na Tabela 4.4.
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5 RESULTADOS E DISCUSSAO

A primeira série de simulagdes S1 foi introduzida para nos familiarizarmos
com os fendbmenos relacionados com a formacao planetaria devido a um
potencial gravitacional pertubador inserido no disco protoplanetario. Trata-se
de uma configuragdo simples, onde o perfil radial de densidade superficial é
contante em todo o disco (¢ = 0,0) e a resolugdo espacial’ é devidamente baixa
(651 ~ 4 x 1072). Apesar do perfil de densidade nao realista, é possivel com esta
série visualizar fenbmenos gerais relacionados a teoria de migracao planetéria,
além de alguns limites impostos pelo calculo computacional e a adequacao do
cédigo FARGO ao cluster.

Como visto na Secédo 3.3, planetas de baixa massa podem ser tratados por
analise linear sofrendo apenas migracao do tipo |, enquanto que planetas
de massa maiores podem sofrer migracdo do tipo Il e planetas de massa
intermediaria a migracao estocastica do tipo Ill. O critério limite para que um
determinado planeta tenha massa suficiente para entrar em regime de migracao
do tipo Il é determinado pela Equacao ?? que depende da razao de aspecto do
disco h. Em todas as séries efetuadas, a razdo de aspecto € h = 0, 05 resultando
na condigdo ¢ > 8,75 x 10~°. O planeta tipo Netuno (M) possui uma razao
de massa primaria um pouco maior que este valor, estando proximo ao limite
do regime de migragcéo intermediario entre | e Il, no entanto devemos esperar
neste caso um regime tipo |, pelo menos inicialmente, pois a baixa densidade
superficial do disco nao proporciona condi¢cées de turbuléncia suficientemente
fortes para favorecer a migracao estocastica. No caso do planeta tipo Jupiter,
a abertura de cavidade no perfil radial de densidade superficial € esperado, e
somente quando esta cavidade é aberta estabelece-se o regime de migracao do
tipo 1.

A resolugdo espacial é determinada unicamente pelos parametros geométricos do disco
Riazs Rmin, Ny € Ny. No caso, nosso maior interesse sera na resolugéo radial 62 = (R40 —
R..in)/N;, onde o indice i se refere a respectiva série de simulagdes. Alta resolugéo é da ordem
de 10~?, enquanto que uma média é da ordem de 10~3, em todas as séries deste trabalho foram
utilizada apenas baixa e média resolugao espacial devido ao elevado custo computacional para
simulagdes de alta resolugao.
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5.1 Resposta geral do disco perturbado

Uma das principais caracteristicas da migragédo do tipo | € a formacao de ondas
espirais como reagao do disco ao potencial pertubador do planeta. Na Figura
5.1 construida a partir da simulagao Sl%:” podemos observar sua manifestagao,
com um planeta tipo Terra transladando no sentido anti-horario. A gravidade do
planeta perturba a trajetéria das particulas formando o brago espiral. Devido a
rotacao kepleriana, a onda leva o planeta para as partes internas do disco. Esta
onda representa um excesso de massa em relagdo ao estavel e homogéneo
disco inicial. Portanto, a onda e o planeta atraem-se gravitacionalmente resul-
tando em um torque e uma transferéncia de momento angular orbital. O disco
interno fornece momento angular para o planeta que, por sua vez, fornece mo-
mento angular para o disco externo.

Figura 5.1 - Reacao do disco protoplanetario ao potencial pertubador de um planeta de
massa tipo Terra na simulagéo Slffj no tempo T,,;, = 100. Observe a for-
macao de ondas espirais que carregam momento angular.

Na migracdo do tipo |l observamos a formag¢do de uma cavidade no disco em
torno da érbita planetaria depois de um determinado tempo, neste caso o torque
devido ao planeta é suficientemente grande devido a grande massa do planeta.
O disco interno é repelido para dentro e o disco externo para fora. Neste caso,
apos a abertura da cavidade, a migracédo do planeta € bloqueada e este segue a
evolucao do disco viscoso (no tempo de vida do disco). A Figura 5.2 apresenta a
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abertura desta cavidade para a simulagdo S157°. Inicialmente o planeta gigante
tem uma répida taxa de migracao, que é quase totalmente bloqueada ap6és um
breve tempo. A profundidade relativa da densidade superficial da cavidade do
inicio até o tempo considerado é de aproximadamente? 70 %. Com relagédo a
borda interna desta cavidade, a densidade dentro da cavidade € cerca de dez
vezes menor na ultima orbita.

10 orbitas 50 orbitas 100 orbitas

Raio (UA)
o

Raio (UA)

Raio (UA)

0 2 -2 0 2 -2 0
Raio (UA) Raio (UA) Raio (UA)

150 orbitas 300 orbitas 340 orbitas

Raio (UA)
Raio (UA)
Raio (UA)

0 2 -2 0 2 -2 0 2
Raio (UA) Raio (UA) Raio (UA)

Figura 5.2 - Esta sequéncia de graficos mostra a evolugdo na abertura da cavidade por
um planeta tipo Jupiter inserido em um disco protoplanetario na simulagao
Slf}JO. Contrastes mais escuros representam menor densidade local. A posi-
¢ao inicial do planeta € em 2 U A e sofre uma pequena migragdo em diregao
a estrela central (ndo apresentada no diagrama). A profundidade relativa da
densidade radial superficial até o tempo considerado é de aproximadamente
70 %.

2|sto significa que a densidade ficou 70% menor no local do planeta quando comparado a
densidade superficial inicial de referéncia Xy = 6,36 x 10~%.
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5.2 Os torques e o deslocamento radial

A Figura 5.3 apresenta os deslocamentos e as velocidades radiais para os
planetas de menores massas ( M7, Mgy e My)3 da série S1 para o caso de trés
diferentes posi¢des iniciais (ag=1,0U A, 2,5UA e 4,5U A).

S1/a0=1 UA. S1/a0=2.5 U.A. S1/a0=4.5 UA.

4.6

1.000

0.995
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semieixo (UA)
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Figura 5.3 - Regime de migracao para as primeiras 100 orbitas dos planetas My (linha
verde), Mgy (linha rosa) e My (linha azul), considerando apenas trés posi-
coes iniciais ag: 1,0U A, 2,5U A e 4,5UA. Acima temos a variacao da posi-
¢ao radial em fungéo do tempo em T,,;, € abaixo as respectivas variagdes de
velocidade radial no mesmo intervalo de tempo.

7

O tempo de migragdo € inversamente proporcional a massa do planeta e
independente da posicao inicial em que se encontram, desta maneira quanto
menor a massa mais lento sera seu deslocamento. A velocidade radial tende
a um valor uniforme em cada situacao. Este regime de estado estacionario é
atingido mais rapidamente quando se aumenta a viscosidade cinematica do
disco (MASSET, 2002), no entanto nas simulagdes deste trabalho o valor da
viscosidade ngo foi alterado.

3Como estas massas serdo utilizadas exaustivamente daqui até o final do trabalho, as cores
em todos os graficos foram padronizadas da seguinte maneira: a cor verde sempre representara
variagdes nos aspectos fisicos (posigao radial, velocidade radial, densidade, etc.) de planetas tipo
Terracom massa Mr, a cor rosa planetas do tipo Super Terra de massa Mg, 0 azul para plane-
tas tipo Netuno de massa My €, por fim, o vermelho que representara a variacao de parametros
relacionados ao planeta tipo Jupiter de massa M.
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Com relagédo as taxas de migracao, todos os planetas cairiam sobre a estrela
em um tempo relativamente curto, variando entre aproximadamente 3500 anos
a 100.000 anos. A Tabela 5.1 apresenta estes valores calculados a partir dos
resultados da simulagdo S1. Comparando este tempo de queda com a estimativa
analitica dada pela Equacao 3.14, percebemos uma grande diferenca quando o
planeta se localiza muito proximo a borda interna do disco e esta diferenca ainda
€ mais sensivel quanto menor a massa do planeta. Melhores resultados séo
conseguidos quando os planetas sdo lancados a partir de regides intermediarias
do disco.

Tabela 5.1 - Célculo do tempo de queda para as primeiras 80 dérbitas das menores mas-
sas planetarias da série S;. A posicao inicial ag e a variacdo radial Ar nas
80 drbitas sdo dadas em U A e 0 tempo necessario para a efetiva queda do
planeta sobre a estrela é dado em anos terrestres.

Tpo My Mgt My

Ar Tqueda Ar Tqueda Ar Tqueda
1,0 | 6,9x107%  7,7x10% | 1,2x1072  42x10° | 1,4x1072 3,9x10°
1,5 | 2,8x1073 2,1x10% | 1,3x1072 4,6x10% | 1,9x10~2 3,2x102
2,0 | 1,4x1073  7.4x10% | 1,7x1072 6,1x10° | 3,5x1072 3,1x10°
2,5 | 3,4x1073  29x10* | 3,6x1072 2,8x10% | 8,0x1072 1,2x103
3,0 | 83x1073 1,4x10* | 6,8x1072 1,8x10% | 1,6x10~1 7,5x102
3,5 | 9,3x1073  1,5x10* | 1,0x1072 1,4x10* | 2,9x10~1  4,8x102

4,0 | 1,5x1072 1,7x10%* | 2,0x10~2 8,0x10% | 4,7x10~!  3,4x102
45 | 3,7x1072  4,9x10% | 3,2x10~!  5,6x10% | 7,5x10~1  2,4x102
50 | 5,4x10~2  7,3x10% 1,4 3,5x102 1,1 3,5x102

Considerando que o tempo de decaimento orbital depende também da den-
sidade superficial do disco, sendo mais longo para discos mais macicos,
o resultado para o tempo de um planeta tipo Terra com posicao inicial em
r,0 = 1UA é adequado quando comparado com a literatura no caso bidimensio-
nal (WARD, 1986), onde encontramos um tempo de queda equivalente a 4,7 x 10°
anos no modelo MMNS. Este exemplo é o de tempo mais longo, no entanto
ainda é muito mais curto do que o tempo de formacao de um planeta tipo Terra
na teoria padrdo (HAYASHI et al., 1985) e comparavel também a formagdo de um
planeta deste tipo quando se considera a aceleracao de seu crescimento devido
a migracao (TANAKA; IDA, 1999). O planeta desta forma nao tem tempo de atingir
a massa critica para a acumulagédo de gés, necessaria para a formagao de um
planeta gigante. Além disto, a formac&o de planetas rochosos somente seria
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possivel de maneira tardia, proximo ao tempo de dissipacao da nebulosa solar
(AGNOR; CANUP, Padova: AAS,1999. v.31. p. 10).

Tipo Terra Tipo Super Terra

@] 2 ‘ ‘ ‘ ‘ O 2 ‘ ‘ ‘ ‘
o e o
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Figura 5.4 - Torque agindo sobre os planetas em quatro diferentes simulagbes da sé-
rie S1: S1372, Slﬁf;, 5192 e 51925, O torque é normalizado por I'y =
wr;‘;Q 220h ’3 € a posicao |n|C|aI de lancamento dos planetas é ag = 2,5 U A.
As linhas coloridas sdo os torques totais devido as partes do disco interna
(positiva) e externa (negativa) a 6rbita do planeta, a linha escura central € o
torque resultante total (Lindblad mais Corrotacao).

Os torques positivo, negativo e total devido a soma das componentes tanto do
torque de Lindblad quanto do torque de corrotacdo estdo exemplificados para
as 500 orbitas da série S1 na Figura 5.4, normalizados por 'y = 775Q¢°Xoh 2.
O torque diferencial Lindblad sempre é negativo, enquanto que o torque de cor-
rotacdo para o = 0,0 também é negativo na aproximacéao linear das Equacdes
3.11 e 3.12 e com valor deprezivel quando comparado ao primeiro. No caso do
planeta tipo Terra, o comportamento do torque total tende a um valor constante
e sua baixa razao de migracao nao lhe proporciona a proximidade com a borda
interna do disco. Para o planetas do tamanho de Netuno e Super Terra, préximo
a 7T,, = 200 ha uma mudancga notavel na resultante dos torques, diminuindo
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em modulo tanto o torque positivo quanto o negativo, a resultante por final
aumenta tendendo a valores positivos. Isto significa uma forte variagéo no perfil
de densidade do disco.

S1/TE/ac=2,5 U.A. S1/ST/a0=2,5 U.A.
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Figura 5.5 - Variagado no perfil radial de densidade superficial do disco nas simulagbes

S1920, S1925 , S157° e S137°. A linha preta representa o tempo T,,, = 5

e corresponde basicamente ao perfil inicial, as outras sédo: linha vermelha
em T,,, = 100, linha roxa em T,,;, = 200, linha azul em T,,;, = 300 e linha
amarela em T,,;, = 500. A posicao inicial ag = 2,5U A dos planetas ¢é in-
termediaria no disco, as linhas verticais correspondem as posig¢des iniciais
(linhas pontilhadas) e finais (linhas tracejadas) dos planetas.

O comportamento do perfil radial de densidade superficial no disco na evolu-
cao do tempo nas simulacbées sdo apresentadas na Figura 5.5. Ha uma varia-
cao dinamica consideravel na distribuicdo de massa sobre o disco na evolucao
das érbitas, principalmente para 7,,, = 300 para planetas de baixa massa. Esta
redistribuicdo de massa € devido as limitadas condi¢ées iniciais impostas nas

75



simulagdes como veremos a seguir. Para planetas de baixa massa como o ta-
manho da Terra ou Super terra, mudancgas significativas no local do planeta ndo
devem ocorrer. Planetas com a massa de Netuno impde maior interferéncia na
distribuicdo de massa.

No caso do planeta Tipo Jupiter, o perfil radial de densidade superficial do disco
€ muito perturbado durante toda a sua evolugao. A cavidade aberta pelo planeta
esta bem nitida na ultima 6rbita (7,,, = 500, linha amarela), sendo a densidade
superficial dentro do vale do planeta cerca de aproximadamente uma ordem de
grandeza menor que a densidade na borda. A abertura da cavidade promove o
aprisionamento do planeta com um torque resultante nulo.

5.3 Limites nas simulacoes

Esta variacdo no perfil radial de densidade superficial € devido as condigdes
numeéricas impostas ao disco protoplanetario simulado. A rapida redistribuicao
radial do material do disco pode afetar a inclinacdo do perfil de densidade
superficial, que por sua vez pode alterar significativamente a magnitude do
torque de corrotacdo ja que o torque de Lindblad se mostra independente
da viscosidade do disco (PAPALOIZOU; LIN, 1984). Para evitar este problema
seria necessario adicionar algumas condi¢cées de contorno na inicializacao do
disco. No caso das bordas, o ideal seria inserir uma fonte de material com
uma densidade superficial ¥y, na posicdo do raio exterior do disco, afim de
evitar o esgotamento do disco externo e permitir o fluxo de material pela borda
interna somente se a densidade superficial do disco for maior que a densidade
superficial de referéncia. Isto evitaria que um gradiente positivo de densidade
superficial se desenvolvesse, superestimando o torque de corrotagao.

A evolucao de um planeta de massa joviana ndo é uma migracao do tipo Il ideal
porque a cavidade ndo € extremamente limpa e o planeta sente 0 movimento
global do disco, como a acregao sobre a estrela e o espalhamento do gas, e ao
mesmo tempo sofre um torque de corrotagdo que nao pode ser negligenciado.
Uma simulacdo numérica adequada requer ndo apenas o calculo correto da
interag@o entre o disco e o planeta, que sao essencialmente locais, mas deve
levar em consideracao a evolugéo global do disco (CRIDA et al., 2007). O codigo
HD usando grades 2D polar multidimensional €, por razbes numéricas, truncado
entre um raio interno e externo. Isto permite descrever bem a interacdo local
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do planeta com o disco mas nao a evolucao global. As condi¢cdes de fronteira
nos anéis externo da grade polar ndo pode levar em conta o que acontece em
todo o disco, do lado de fora da grade. Se as fronteiras estao abertas, o disco
se comporta como se fosse rodeado por vacuo, fazendo com que se esvazie
rapidamente. Se é imposto que a densidade superficial nos anéis extremos
permanega constante no tempo, desativamos o acumulo e a propagagao do
gas. Em ambos os casos a situacdo nao é realista. Podemos inserir outras
condicdes de contorno mas em geral € muito dificil adapta-las as mudancas
de comportamento do disco, principalmente quando ha um objeto perturbante
como um planeta.

Uma outra consideracao € o efeito da resolugdo espacial da grade na analise
que o codigo pode nos proporcionar quando estimamos o torque de corrotacao
coorbital. O meio comprimento da regido de ferradura como na Figura 3.4 pode
ser aproximado por (MASSET et al., 2006a):

zs~1,2a, q (5.1)
h

A Figura 5.6 esquematiza os erros relativos de acordo com a resolugao dentro
da regido de ferradura, ou seja, Y = z,/4,.. O pior caso (linhas tracejadas) é
gquando ha uma variacdo muito abrupta de densidade superficial entre duas
zonas radiais. O caso mais conservador é quando a densidade quase nao varia
nesta regido. Para pequenas massas planetarias, onde a perturbagcao no perfil
de densidade do disco é quase desprezivel, o erro, mesmo nas estimativas mais
conservadoras deveria ser muito pequeno.

Da Figura 5.6 podemos concluir que a precisdao do torque de corrotacdo é
melhor que 15% para Y > 2,3 e em média para 1 < Y < 2 os efeitos numeéricos
tendem a superestima-lo. Para os parametros de entrada da simulacao S; onde
a resolugdo é 6% = 4 x 1072, o nimero de zonas na regido de meia largura
x5/, ~ 1,1 esta entre 0,23 e 1, 16, Para planetas Tipo Super Terra e tipo Netuno
temos uma boa resolucdo quando o planeta estda acima de 3UA e para o
planeta tipo Jupiter ndo temos problemas mas também ndo é um caso muito
interessante para o estudo do torque de corrotacao ja que predomina a migracao
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Relative error on corotation torque

-1to v )
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Horseshoe region halfwidth in zone widths (x_/A)

Figura 5.6 - Erro relativo no Torque de corrotagdo como fungéo da resolugdo (nimero
de zonas na regiao de meia largura na ferradura). Os pontilhados e traceja-
dos sao referentes ao caso extremo e o mais conservador, respectivamente.
Fonte: Masset (2002).

do tipo Il.

Desta forma, a baixa resolugcéao superestima o torque de corrotagdo, no entanto
seu valor ndo supera em nenhum momento o torque diferencial Lindblad para
os planetas de baixa massa e, mesmo com numeros pequenos de anéis na
malha envolvidos na regido coorbital podemos descrever com certa precisao
a dindmica do torque de corrotacdo. Nas demais simulagdes as resolugdes
ainda sao baixas e, apesar da impossibilidade de um tratamento quantitativo
confiavel nestas condicdes, podemos nos concentrar nos efeitos que o torque
de corrotagédo eventualmente causard na dinamica global da migragéao.

5.4 Gradiente no perfil radial de densidade

Como vimos, devido a interacdo entre os planetas em formacdo e o disco
protoplanetario gera-se um torque negativo responsavel por direciona-los ao
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interior do sistema muito rapidamente, até alcancar sua estrela hospedeira. Uma
caracteristica no disco que pode afetar o equilibrio dos torques é um gradiente
positivo* ou negativo no perfil radial de densidade superficial. H4 duas con-
sequéncias imediatas nesta configuragdo. Primeiro, o gradiente de densidade
afeta o torque diferencial Lindblad, fazendo com que os torques Lindblad externo
e interno se aproximem; segundo, é que o torque de corrotacéo € extremamente
sensivel ao gradiente local de densidade superficial e, em condi¢des especiais
este efeito € dominante sobre o primeiro.

S1452/00=3 UA. velocidade
TToTrTTT T N =t T 77
?)O — " OO x\\/ﬁ_illk
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Tempo (orbitas) Tempo (orbitas)

Figura 5.7 - Comparacéao entre a migracao para as 80 primeiras Orbitas entre as simula-
¢bes S1 (linhas pontilhadas) com ¢ = 0,0 e S2 (linhas cheias) com o = 1,5.
Utilizamos apenas os planetas de menores massa, My, Mgsr € My, lan-
¢ados inicialmente em a9 = 3,0UA. A direita, apresentamos também as
respectivas velocidades radiais.

A série de simulacdo S2 foi projetada para o estudo inicial deste fenédmeno.
Mudamos aqui o perfil de densidade para ¢ = 1,5, correspondendo ao MMNS.
Como visto na Se¢éao 3.3.2, longe da cavidade, onde o disco é estavel, ndo
existird torque de corrotacdo. A razdo de migracao nesta regidao é considera-

4Gradiente é qualquer variacdo brusca no perfil radial de densidade superficial. Um gradiente
de densidade positivo se caracteriza quando a densidade externa € maior que a interna, mais
proxima a estrela hospedeira a partir da linha de transicdo. Em caso contrario o gradiente de
densidade é negativo. Nas simulagdes, todos os gradientes impostos nas condigdes iniciais sdo
positivos.
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velmente maior, como apresentado na Figura 5.7, sendo aproximadamente 10
vezes maior em todos os casos de S2 quando comparados com S1. O fato
da velocidade de migracao ser proporcional a massa do planeta e depender
da densidade do disco esta de acordo com as previsdes anteriores (TANAKA et
al., 2002). Mesmo com esta maior velocidade, o planeta tipo Terra, por iniciar
seu movimento em uma posicdo muito distante da cavidade, ndo consegue

alcanca-la em nenhuma das simulacées, enquanto que o tipo Netuno comegou
a sentir seus efeitos a partir de 7,,, = 20.
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Figura 5.8 - Variacao do semieixo dos planetas tipo Netuno (azul) e Super Terra (roxo)
para a série de simulacbes S2 durante 600 6rbitas. As cavidades estao nas
posicdes 0,5UA, 1,0UA e 1,5U A (linhas horizontais tracejadas). A direita
apresentamos as respectivas velocidades radiais.

A reacao do planeta na presenca do gradiente de densidade dependera de sua
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massa. Se ela for suficientemente pequena havera um travamento do planeta na
regido da cavidade, se a massa do planeta for muito grande podera perturbar o
disco na regiao e formar uma tipica cavidade da migracao do tipo Il, caso con-
trario o planeta ira ultrapassa-la e cair sobre a estrela. Além disto, instabilidades
no perfil do disco podem causar turbuléncias locais e promover a migragao esto-
castica. A Figura 5.8 apresenta a migracao durante a simulagédo dos planetas de
menores massas na serie S2.

Colocamos a cavidade em posi¢des diferentes e mais proximas a estrela. O
travamento do planeta pode ser acompanhado por sua velocidade radial (painéis
da direita na Figura 5.8). No caso da cavidade R.,, = 0,5UA o planeta tipo
Netuno nao ultrapassa a borda e ao final sua velocidade radial se torna positiva,
enquanto que para o planeta tipo Super Terra seu movimento radial continua até
o travamento.

Para R.., = 1,0U A os planetas sofrem uma grande perturbacao aleatéria devido
a acao do gradiente. Sobre o planeta tipo Super Terra age um forte torque de
corrotagdo que o faz migrar radialmente para fora alcangando a posi¢cdao de
4,0U A, enquanto que o planeta tipo Netuno mergulha na cavidade proximo a
T,» = 400, ultrapassando-a e anulando sua velocidade em uma regidao mais
interna. Na posicao R.,, = 1,5, 0s planetas alcangam mais rapidamente a regiao
do gradiente, ultrapassando-a e se estabilizando.

Para o planeta tipo Jupiter, apés um periodo de armadilhamento de aproxi-
madamente 300 érbitas, o planeta rompe o gradiente de densidade superficial
no perfil radial e rapidamente cai sobre a estrela como apresentado na Figura
5.9. Sua velocidade radial é bastante estavel como apresentado nos graficos a
direita. Isto indica que um Jupiter quente ndo surgiu em regides mais remotas
do disco e migrou para proximo da estrela, pois ndo haveria um mecanismo de
frenagem eficiente para frea-lo. Um cenério provavel € a migracao de planetas
embrides com limite de massa inferior a aproximadamente 15 MT" até o local de
um eventual gradiente de densidade, onde ele seria alimentado por acrecao ao
nucleo até atingir o tamanho caracteristico dos planetas jovianos no tempo de
evolugao do disco viscoso.

Este mecanismo é genérico, podendo ser qualquer transicdo no gradiente de
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densidade superficial do disco independente de sua real causa fisica. Uma
condicao necessaria (MASSET et al., 2006b) € a existéncia de alguma turbuléncia,
necessaria para evitar a saturacdo do torque de corrotacdo. Isto €, o torque de
corrotacao é o responsavel pelo travamento, pois o torque de Lindblad é sempre
positivo. Entretanto, este torque diminui rapidamente a sua intensidade até se
anular (saturacdo) em um disco suficientemente estavel. Por outro lado, alguma
outra condicdo sobre a massa do disco é necessdria para impedir a migragao
estocastica, caracteristica em regides turbulentas do disco.
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Figura 5.9 - Variacao do semieixo das simulagdes da série S2 com o planeta tipo Jupiter
com as cavidades nas posicdes 0,7UA, 1,0UA e 1,5U A durante 800 6rbi-
tas, As linha horizontais tracejadas indicam a posi¢ao da cavidade e a direita
apresentamos as respectivas velocidades radiais. Apds aproximadamente
300 orbitas o planeta gigante armadilhado rompe o gradiente de densidade
e cai sobre a estrela.
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Quanto menor a massa do disco, mais facil ser4d manter o embrido aprisionado e
guanto menor a massa do protoplaneta mais dificil sera armadilha-lo. No limite de
massa zero, o planeta ndo sofre nenhum torque de maré e sente somente as flu-
tuacdes de torques decorrentes da turbuléncia. No caso de nossas simulagdes,
os planetas armadilhados (tipos Super Terra, Netuno e Jupiter) possuem massas
grandes o suficiente para sentir totalmente o armadilhamento, independente da
densidade do disco no modelo MMSN usado.

Embora falte ainda um conhecimento mais profundo sobre a dindmica do disco
protoplanetario podemos supor algumas situacdées que simulem armadilhas
para o embrido, como variagdes abruptas na densidade do disco. Estes saltos
de densidade podem se mover radialmente, levando junto o embrido em sua
evolugcdo. Um exemplo € a zona de transi¢cao entre o disco emissor de jato e 0
disco de acrecdao como na Figura 3.1, supostamente localizada a uma distancia
de 0,3UA a algumas U A para estrelas T-Tauri (COFFEY et al., 2004; PESENTI et
al., 2004). Como todos as protoestrelas conhecidas tém jatos, a existéncia de
tal raio de transi¢cao fornece uma armadilha natural para o embrido planetario
durante a vida do disco.

Também podemos encontrar saltos de densidade na borda interna de uma zona
morta do disco, onde a densidade superficial deve ser significativamente maior
do que no disco interior ionizado. Esta zona morta pode mudar seu raio interno
com o tempo, pois a acre¢ao em camadas envolvendo a zona morta deve ser
um processo continuo. Um objeto preso em um ponto fixo deve seguir o raio de
transicéo, desde que a borda interior da zona morta seja eficiente em conter a
migracao do tipo I.

Na Figura 5.10 apresentamos o resultado da simulagéo 36%’“;" onde o raio de
transicdo do degrau de densidade radial varia com o tempo, demonstrando a
possibilidade do planeta ser guiado por esta variagcdo. Em situacdes hipotéticas
podemos imaginar o surgimento deste gradiente de densidade em regides mais
distantes da estrela ou mais préximas, sendo que 0 seu movimento carregaria
o planeta aprisionando-o. O movimento exemplificado aqui é da regido mais
externa para interna, mas nao se trata de migracao devido ao torque. é perfei-
tamente possivel e natural o movimento desta transicdo no sentido contrario,
levando ao mesmo resultado.
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Figura 5.10 - Simulagao SG@?T‘" com o raio da cavidade inicial R.., = 0,9UA. Acima o
planeta tipo Super Terra é travado na cavidade. Abaixo, repetimos a simu-
lagdo com a cavidade mudando de posigao em fungéo do tempo.

Finalmente, um outro mecanismo é a abertura da cavidade no perfil radial de
densidade superficial por um protoplaneta gigante pré existente em migracao
do tipo Il. Este ultimo pode aprisionar planetesimais em MMR e também gerar
naturalmente um alto gradiente de densidade superficial positivo em relacao
ao exterior da cavidade. Na série de simulacao S5 podemos visualizar este
fendmeno, como na Figura 5.11 onde um planeta tipo Jupiter fixo no disco em
ay = 1,0U A evolui em um sistema com outro planeta de menor massa lan¢ado
emag=1,5UA.

Apds uma breve instabilidade inicial o planeta tipo Super Terra migra rapidamente
ultrapassando a érbita de Jupiter. Devido provavelmente a uma turbuléncia no
disco o torque de corrotacao se torna ineficiente préximo a cavidade, no entanto
ao se estabilizar, o planeta de menor massa entra em MMR de 5/2 com o planeta
gigante em uma érbita interior. O planeta Netuno neste caso nao ultrapassou a
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Figura 5.11 - Resultado para a série de simulagdes S5. Dois planetas sao inseridos si-
multaneamente no disco. Acima, um tipo Super Terra (roxo) com tipo Jupiter

N

(vermelho) e abaixo um tipo Netuno (azul) com tipo Jupiter (vermelho). A
direita temos as respectivas velocidades radiais para os planetas de me-
nores massa. Jupiter esta propositalmente fixo, ndo possuindo movimento
radial.

oOrbita e ficou aprisionado na borda externa da cavidade do disco. Lembrando
que a densidade de referéncia neste caso € ¥, = 6,36 x 1072 em ry = 1,0
no perfil MMNS, portanto o disco € uma ordem de grandeza mais denso com
relacdo as simulacdes S; e Ss.

5.5 Acrecao sobre o planeta

Conjuntamente com a migracao, devemos esperar que o disco acrete massa
sobre o0 planeta. Na série S3 estudamos o comportamento do cédigo com
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relacdo a acrecdo de massa sobre os quatro planetas. Com acre¢do maxima?®
exploramos duas situagdes, uma com o planeta em orbita fixa (ndo migra); e
outra com livre movimento radial. O resultado esta exposto na Figura 5.12, onde
apresentamos a migragao com acrecao de massa e as razbes de acrecao de
massa para os planetas livres (com migracao) ou fixos.
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Figura 5.12 - Resultado para a série de simulag¢des S3. Os quatro planetas sao langados
da mesma posicao inicial em ag = 5,0 U A com acre¢cao maxima sobre eles.
Os painéis superiores mostram a variagao radial da posi¢ao dos planetas
sob acrecao (esquerda), variagdo da massa em cada planeta para o caso li-
vre (meio) e o caso hipotético em que os planetas estariam fixos na mesma
orbita (direita). Abaixo temos as taxas de migracao (esquerda) e acregao
de massa para os casos livre e fixo (meio e direita, respectivamente).

A acrecdo de massa para o planeta fixo € menor no mesmo intervalo de tempo

SNo codigo FARGO as propriedade de acregéo dentro do l6bulo de Roche € imposta por um
botdo de acionamento que possui valor maximo 1.0 e minimo 0.0, correspondendo ao inverso do
tempo de escala de acreg¢éo (KLEY, 1999).
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do que na situacao livre, isto € devido ao esvaziamento parcial da regiao orbital
proximo ao planeta. Além disto, o aumento de massa cresce linearmente no
caso fixo para todos os planetas a uma razdo de aproximadamente 1 M ; a cada
400 orbitas. No caso livre a razdo de acrecao nao é linear e demonstra uma
dependéncia com a posi¢ao do planeta dentro de sua movimentacéao radial.

Os movimentos migratérios nesta série sdo similares sofrendo uma instabilidade
inicial que os leva a um movimento para fora do disco. Em seguida, proximo a
T,., = 3000, sofrem uma abrupta mudanca de direcdo em seu movimento. Os
planetas tipo Jupiter e tipo Super Terra colapsam rapidamente sobre a estrela e
sua razao de acrecao de massa aumentam notoriamente. Infelizmente, para os
planetas tipo Terra e tipo Netuno, a simulagdo nao foi completada para todas as
orbitas requeridas. Portanto ndo apresentam a queda abrupta nos graficos, mas
0 comportamento da razao de acregao antes da interrupcao de suas simulagoes
séo idénticos, o que parece indicar que teriam 0 mesmo comportamento. Esta
queda acontece quando os planetas alcancam aproximadamente a massa de
10 M.

O limite de 10 M; para um planeta sujeito a migracao na evolugcéo de um disco
viscoso pode estar ligado ao conhecido deserto de anas marrons observado
em pesquisas astronémicas. A escassez de ands marrons em Orbitas menores
a 5UA em torno de estrelas com massas préximas a solar foi observado a
partir do final do século passado, quando um numero suficiente de planetas
extrasolares ja tinham sido encontrados de forma a permitir um estudo estatistico
mais detalhado (MARCY; BUTLER, 2000). O motivo deste fendmeno pode estar
ligado a sua origem no disco protoplanetario, ja que as anas marrons tém
massa comparavel a massa do préprio disco e sédo criadas no estagio inicial da
formacao estelar (ARMITAGE; BONNELL, 2002), sua evolugdo € uma migracao para
o interior do sistema e a subsequente destruicdo. Assim, ands marrons podem
apenas ser encontradas préximas as estrelas de baixa massa ou outras anas
marrons, que sao de dificil detecgéo, ou entdo junto a estrelas de massa préxima
a solar nos estagios iniciais de formacao, antes da queda. Neste ultimo caso,
dados astronémicos indicam que apenas 1% das anas marrons encontram-se
em volta de estrelas do tipo solar (KRAUS et al., 2008).
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Figura 5.13 - Resultado para a série de simulagcdes S4. As massas dos planetas séao
0,5 MT (linha cheia verde), 1,0 MT (linha pontilhada verde), 10 M'T (linha
cheiarosa) e 15 MT (linha pontilhada vermelha). A primeira coluna mostra
0 caso comum sem acregdo de massa para o = 0,0, na segunda coluna
temos o mesmo perfil radial de densidade superficial mas com acregao
sobre o planeta e na terceira coluna mantivemos a acre¢édo com o = 1,5.
Acima temos as posi¢des radiais, ao meio a velocidade radial e abaixo a
massa dos respectivos planetas.

O perfil radial de densidade superficial pode modificar a dinAmica de migracao
mas nao evitar o colapso. Na Série S4 mantivemos a mesma taxa de acreg¢éo
maxima, mas testamos o comportamento para ¢ = 0,0 e o = 1,5, inserimos
planetas de menores massa, multiplos da massa da terra (1 MT, 0,5 MT,
10MT e 15MT) e os langamo da posicéo inicial ag = 1,5UA. Também inseri-
mos uma cavidade em R.,, = 0,9 U A. O resultado é apresentado na Figura 5.13.

Quando ndo ha acregdo, os planetas devido a baixa massa ndo chegam na
borda da cavidade e tendem a uma velocidade uniforme proporcional a massa.
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Quando inserimos a acre¢ao, no caso de ¢ = 0,0, em poucas centenas de
orbitas os planetas atingem a massa de Jupiter, € ndo ha diferencas significa-
tivas em seus comportamentos, em pouco tempo terdo massas praticamente
iguais. Em aproximadamente 7,,, = 2000 chegam a cavidade e devido a alta
massa (quase 3 M .J) atravessam a borda da cavidade. Observe que a razdo de
acrecao de massa se divide em duas partes, antes e depois de sentir a borda
da cavidade, diminuindo quando sua velocidade diminui, ndo chegando a um
pouco mais de 3 M J. Para o perfil 0 = 1,5 0 comportamento para cada massa
planetaria também n&o difere, no entanto a acrecao de massa aumenta quanto
mais se aproximam da cavidade, ultrapassando 8 M ;. Em nenhum dos casos foi
alcancada a massa limite para o colapso do planeta. Com a mudanca no perfil e
proximidade com a estrela os planetas ganharam uma sobrevida no disco mas
sem nenhum tipo de recurso fisico que os ajudassem a ter uma O6rbita estavel.
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6 CONCLUSAO

Neste trabalho, utilizamos um cédigo hidrodinamico para produzir séries de
simulacdées com o objetivo de estudar a interacao do disco protoplanetario com
planetas de varias massas. Reproduzimos assim as possiveis situacdes de
formacédo destes planetas. Com base na teoria de formacgao planetéria, obser-
vamos que os planetas entram em regime de migracdo que é caracterizado
principalmente pela sua massa. Para pequenas massas, 0 planeta entra em
regime de migracao do tipo | e cai em direcdo a estrela em um tempo menor
do que o tempo de vida do disco. Para planetas de grande massa, o regime de
migracao € do tipo Il e o planeta tende a formar uma lacuna de densidade no
disco.

Basicamente trabalhamos com trés mecanismos distintos de interagdo, a mi-
gragao livre, a migragdo em um disco com saltos de densidade e a migracao
com acrecado. Estes sdo mecanismos genéricos onde utilizamos simplificacdes
para o estudo de seu comportamento. Na migragcao livre, observamos pelas
simulagdes a inevitavel queda dos planetas sobre sua estrela hospedeira, o
que foi parcialmente resolvido nas séries com saltos de densidade. No caso
da acrecao, observamos uma massa limite de 10 M ;, onde ap6s uma migracao
positiva (para fora do sistema estelar) segue-se uma abrupta queda em direcéao
a estrela central.

A deteccao de Jupiters quentes motivou esfor¢cos conjuntos no meio cientifico
para reproduzir cenarios coerentes para a evolugdo planetaria dentro de seu
sistema estelar. Como parte essencial deste cenario, o fendmeno de migracao
planetaria pode esclarecer varias questbes sobre a formacao dos planetas e
a estavel configuracdo orbital final dos sistemas que poderdo ser descobertos.
No caso do Jupiter quente tinhamos uma contradicado com o paradigma padrao
de formacao dos planetas que diz que o planeta se forma in situ, mantendo
uma Orbita com semieixo constante. No entanto, planetas como Jupiter quente
se encontram muito proximos a estrela hospedeira, local onde ndo ha massa
suficiente para a grande acrecao necessaria para a formacao deste objeto. Se
um embrido de um planeta gigante se formar suficientemente distante da estrela
e observando que ele sofrera um regime de migragédo do tipo |, na borda da
armadilha havera maior acumulo de material, regido onde ele podera crescer e
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estabelecer sua 6rbita.

O cenario planetario esta sujeito entdo as varias regides onde poderia surgir
a cavidade no perfil radial de densidade superficial do disco. Observando
novamente a Figura 2.11, ha trés provaveis regides de acumulagédo de planetas
em uma analise estatistica de populacdo. Planetas Gigantes gasosos como no
Sistema Solar sao travados pela migracao do tipo Il em regides mais distantes
da estrela, como é o caso da migracao das simulagbes S;. Planetas menores
migrariam até a queda sobre a estrela caso ndo houvesse um planeta gigante
que devido a interacdo com o disco gerou uma lacuna na densidade do disco no
meio do caminho. Planetas de menores massas e maiores periodos ainda nao
sao evidente no grafico devido aos limites de deteccéo observacional.

No entanto, observamos planetas de baixas massas e periodos curtos como 0s
Netunos quentes e Super Terras. Este planetas, por ndo terem sido engolidos
pela estrela, provavelmente foram armadilhados durante sua migracao por algum
mecanismo, que no caso pode ser um salto de densidade como nas simulagdes
S, e S4. Os métodos de detecgao favorecem a descoberta de planetas de grande
massa, planetas com massas maiores que 10 M; deveriam ser abundantes, o
gue nao é observado, uma explicagdo seria a queda abrupta destes planetas
sobre a estrela ap6s ultrapassarem este limite de massa como observamos nas
simulagdes S;. As simulacdes nao trataram da migracao de planetas embrides
até regides de formacao de jupiters quentes (entre 0.02UA e 0.1UA), mas é
nesta regido que detectamos evidentes transigbes abruptas de densidade do
disco emissor de jato como na Figura 3.1, o que nos faz supor a possibilidade
de aprisionamento como explicagao para a formacédo de um planeta gigante tao
proximo a estrela.

Apesar das teorias analiticas terem trazidos uma grande compreensao das in-
teracdes entre o disco e planeta, tornou-se evidente nos ultimos anos que as
simulagées numéricas sdo uma essencial ferramenta de investigagéo, no en-
tanto sdo dificeis e morosas, exigindo algumas simplificacées. No caso deste
trabalho, foram feitas simplificacées na inicializagédo do cédigo FARGO que limi-
taram enormemente os resultados mais vantajosos para a analise. Inserir auto-
gravidade, perfil térmico, suavizacao do potencial gravitacional, alimentacéao das
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bordas do disco, aumento de resolucao espacial, evolucao no disco adiabatico,
etc, sdo possiveis com a versao publica do FARGO. No entanto, o tempo gasto
para cada simulacdo em cada mudanca aumentaria consideravelmente devido
as limitacées de processamento.

A grande variedade de possibilidades e a exata configuragcdo de um determinado
sistema planetéario a partir das condi¢des fisicas iniciais do disco planetario
somente podera ser explicado quando um maior nimero de planetas for detec-
tado de maneira a contribuir com um estudo estatistico de populagéo planetaria
mais abrangente. Outro fator a ser considerado é uma melhor compreensao do
disco protoplanetario, como por exemplo o comportamento de sua densidade,
opacidade, campo magnético, condicbes de turbuléncia, etc. Isto é essencial
para identificar analiticamente os provaveis locais de abruptas transicées de
densidade no disco com poder de influenciar a dinamica da migracao dos
protoplanetas.

6.1 Perspectivas futuras

A dificuldade central nas teorias de migragao planetaria reside na previsao do
valor de torque residual. Além de ser uma pequena diferenca, € muito sensivel
as propriedades fisicas do disco, como o perfil radial de temperatura e densidade
superficial, massa do disco e tensdes turbulentas préximo a 6rbita do planeta.
Isto ndo implica que o torque total seja insignificante, mas ajuda a entender
porque as teorias de migragdo estdo amadurecendo lentamente. As investiga-
cOes atuais se direcionaram com maior atencdo para os planetas de pequena
massa pois este sdo 0s mais criticos no desenvolvimento da sintese populacao
planetaria. A sensibilidade dos métodos de detec¢cdo vem aumentado, tanto que
o satélite Kepler ja descobriu centenas de planetas do tamanho de Netuno ou
menores.

O torque diferencial Lindblad tem sido extensivamente estudado desde os
primérdios das teorias de migracao planetaria, e é conhecido com muito mais
detalhes do que o torque de corrotacdo. Na verdade, a regido de corrotacao,
que tem sido um importante objeto de estudo nos ultimos anos, provou ter uma
dindmica mais complexa do que se pensava. O valor do torque de corrotacao
depende sensivelmente das propriedades radiativas do disco gasoso, e pode
apresentar grandes valores quando o gas é radiativamente ineficiente, o que
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€ esperado na regidao de formacao dos planetas. Em adicdo a esta comple-
xidade tedrica, surge o desafio de se conseguir recursos computacionais que
proporcionem simulagées de um planeta inserido em um disco realista, ou seja,
discos tridimensionais permeados por turbuléncia. Isto € uma parte da pesquisa
necessaria para explicar a diversidade de planetas extrassolares.

A planetologia estd passando por uma época de crescimento explosivo, im-
pulsionado pelas descobertas observacionais de centenas de exoplanetas. O
progresso nas técnicas de detecgdo proporciona a descoberta de sistemas
planetarios muito diferentes do Sistema Solar. Desde a descoberta do primeiro
Jupiter quente (MAYOR; QUELOZ, 1995) pelo método da velocidade radial, varias
pesquisas tornaram possivel a detecgéo de planetas semelhantes a Terra, algu-
mas na zona habitavel de sua estrela (PEPE et al., 2011). Missdes espaciais como
CoRoT e Kepler estdo encontrando pelas proximidades da via Lactea centenas
de planetas extrassolares, alguns em ambientes exéticos, como Kepler-16 b,
o primeiro exoplaneta descoberto circumbinario ' (DOYLE et al., 2011). Imagens
diretas revelaram a existéncia de planetas gigantes situados a varias dezenas
de U A de sua estrela hospedeira.

Essa grande diversidade de exoplanetas oferece uma excelente oportunidade
para testar nossas teorias sobre a formagao e evolucao de sistemas planetarios.
Juntando modelos tedricos de formacao de planetas, migracao e evolugao do
disco, a sintese de formacao planetaria faz estimativas da distribuicao estatistica
dos exoplanetas de acordo com o0 seu semieixo, massa e excentricidade, e
em seguida faz a comparacdo com as distribuicdes observadas. No momento,
os modelos de sintese de populacdo planetaria ainda ndo sao capazes de
reproduzir as propriedades estatisticas dos planetas extrassolares. Por exemplo,
os modelos prevéem uma deficiéncia de Super Terras e Netunos com periodos
orbitais inferiores a 50 dias, enquanto observacbées revelaram um numero
significativo de exoplanets nestas condicées (HOWARD et al., 2010).

Um outro exemplo € a modelagem da migragao do tipo I. O problema do rapido
decaimento foi contornado incluindo um fator de reducao na férmula do torque
na Equacao 3.14. Este fator inserido ad hoc fornece uma sintese de populagcédo

'Planeta circumbinario é um planeta que orbita duas estrela ao invés de apenas uma
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com resultados compativeis aos das estatisticas de deteccdo quando o seu
valor estd entre 0,01 e 0,1, mas ndo ha razdo em se esperar que os estudos
tedricos superestimem a migracéo do tipo | por um fator de 10 a 100. Por outro
lado, vimos neste trabalho que um salto na densidade superficial do disco pode
inverter o torque sobre o planeta criando “armadilhas planetarias” em certos
pontos onde o torque se cancela. O numero e a evolugdo destas armadilhas
podem variar na evolucado do disco. Considerando esta dindmica, os objetos
contidos no disco protoplanetario podem estar sujeitos a varias armadilhas em
seu caminho até a estrela (LYRA et al., 2010). Alias, qualquer gradiente no perfil
radial de densidade superficial, independentemente de sua origem, pode gerar
o armadilhamento.

Esta ideia tem gerado trabalhos relativamente recentes buscando produzir
formulas mais precisas para a migracao do tipo | (MASSET; CASOLI, 2010;
MASSET, 2011; PAARDEKOOPER et al., 2011), descrevendo o torque de corrotagdo
em discos com viscosidade arbitraria, difusdo térmica e fazendo correcées ao
torque de Lindblad para discos com perfis de densidade que nao obedecem a
uma lei de poténcia. A sua incorporagdo em modelos de sintese de populacédo
proporcionard uma melhor compreenséo da diversidade observada nos exopla-
netas.

A perda dramética de planetas de massa terrestre na migracao do tipo | pode
ser resolvida de maneira teérica, encontrando locais de convergéncia no disco
onde os planetas possam se reunir. Nestes raios de equilibrio havera condi¢coes
para a formacédo rapida de embrides macigcos, os futuros nucleos de planetas
gigantes. A questdo das interagdes entre os embrides e a relacdo da massa
do planeta com a posicédo de equilibrio no disco ainda devem ser abordadas
adequadamente. Isto levard a uma melhor compreenséo da formagao de pla-
netas gigantes, com aplicacdes interessantes para o Sistema Solar e sistemas
exoplanetarios

Finalmente, esperamos melhores e maiores informacbes sobre as caracteristi-
cas fisicas do disco protoplanetario e, se possivel, a observagdo de planetas
em formag&o. Um exemplo recente de pesquisa experimental nesta direcao foi a
descoberta feita por astrénomos ulitizando o ALMA (Atacama Large Millimeter
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Array) no Chile (CASASSUS et al., 2013). Um enorme fluxo de gés flui por uma
abertura no disco, ao redor da jovem estrela H D 142527, a mais de 450 anos-luz
da Terra. Esta é a primeira observacdo direta de um planeta absorvendo o
material do seu ambiente a medida que cresce. Isto mostra o quao atual é esta
linha de pesquisa e 0 quanto ainda ha por se descobrir para estabelecer uma
teoria satisfatoria que explique a formacgao dos planetas e sistemas planetarios.
A Figura 6.1 mostra uma concepgéao artistica deste interessante objeto.

Figura 6.1 - Astrbnomos observam etapa fundamental do nascimento de planetas gigan-
tes pela primeira vez com o telescopio ALMA no chile. H4 um enorme fluxo
de gés através de uma abertura no disco ao redor de uma estrela jovem.
Estas sé@o as primeiras observacdes diretas de tais fluxos, ilustrando a atual
situacao das observacdes em torno dos discos protoplanetario e sua intera-
¢do com os planetas. Fonte:
Site da ESA, http://www.eso.org/public/news/eso1301/.
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