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Resumo

Este trabalho tem como objetivo abordar a modelagem da formacao e migracao de um
nucleo sélido planetario . Para isso, foi utilizado um modelo de acrecao de planetesimais,
baseado no trabalho de [Inaba et al. (2000), no qual a taxa de acregdo média depende
da inclinagao e excentricidade dos planetesimais, obtidas através da situagao de equilibrio
entre a interagdo com o protoplaneta e o arrasto do gas (Fortier et al., [2013)).

Para complementar esse cendrio, foi incluida a migracao de tipo I, que ocorre devido a
interacao do planeta com o disco de gas. O modelo analitico que descreve essa migracao
teve como base o trabalho de Tanaka et al.| (2002).

O perfil de densidade de gas e sélidos foi obtido com base em trés modelos diferentes
para o disco. O primeiro é o modelo cléssico da Nebulosa Solar, no qual o perfil de densidade

3/2. o segundo é um modelo hibrido, que utiliza medidas observacionais da

decai com r~
densidade superficial do gés (Andrews e Williams, 2005|) e uma estimativa analitica para a
densidade volumeétrica do gas; por fim, o terceiro modelo é um disco de acrecao que utiliza
a parametrizagao de Shakura e Sunyaev (1973) com « constante.

Com o uso desses trés perfis diferentes para o disco, foi possivel explorar a variacao dos
parametros livres do modelo e a possibilidade de formacao de ntcleos sélidos, da ordem
de 10Mrera, num tempo menor que o tempo de vida do disco, estimado como menor que
10 x 10° anos.

Em geral, a migracao de tipo I é muito rédpida, de modo que o protoplaneta cai na
estrela antes mesmo de adquirir massa suficiente para iniciar a acregao de gas. No entanto,
a andlise revelou, para o disco hibrido, a possibilidade de se obter massas préximas de

10Merra, num tempo da ordem de 2 x 10° anos, em distancias de até 3.5 UA.

Conclui-se, entao, que modelos de acre¢ao mais completos, assim como a obtencao de



perfis de densidade de gas e sélidos dos discos protoplanetarios mais coerentes, podem
explicar a formacao de nucleos sélidos num tempo habil para a formacao de planetas
gigantes, sem a necessidade de fatores numéricos que reduzam a taxa de migracao de tipo

L.



Abstract

The aim of this paper is to model the planetary formation and migration of a solid
core. Therefore, it was used a model of planetesimal accretion, based on the paper of
Inaba et al. (2000), in which the average accretion tax depends on the inclination and
eccentricity of that planetesimals. These parameters were obtained through the balance
situation between the interaction with the protoplanet and gas draft (Fortier et al., [2013)).

In order to complete this scenario, the migration type I, which occurs due to an inte-
raction of the planet with the gas disc, was included. The analytical model that describes
this migration has its basis on (Tanaka et al., [2002]).

The density of solids and gas profile was based on three different models for the disc.
The first one is a classical of Nebulosa Solar, in which the density profile varies r—3/2, the
second is a hybrid model that uses observational measures of the gas superficial density
(Andrews et al., 2010)) and an analytical formula for the gas volumetric density; at last, the
third model is an accretion disc which uses the parameterization of (Shakura e Sunyaev,
1973) with « constant.

Using these three different disc profiles, it was possible to explore the variation of the
model free parameters and the possibility of the solid cores formation with 10Mg,., within
time smaller than 10 x 10° years, which is the estimated limit lifetime of the disc.

In general, migration type I is very fast, so that the protoplanet falls on the star before
acquiring enough mass to begin the gas accretion. However, the analysis has revealed, for
the hybrid disc, the possibility to obtain masses up to 10Mga., within time 2 x 106, for
distance up to 3.5 AU.

In conclusion, more complete models of accretion as well as the more coherent density

gas and solid profiles of the protoplanet obtained may explain the formation of solid cores



within a useful time for the giant planets formation, not using numerical factors that reduce

the migration type I tax.
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Capitulo 1

Introducao

Os estudos dos processos de migracao planetaria ajudam a compreender melhor a
formacao e a evolugao dos sistemas planetarios. De fato, os dados observacionais indi-
cam que tais processos possuem um papel significativo na evolugao desses sistemas, uma
vez que, por meio deles, um planeta gigante formado muito além da linha de gelo pode ser
encontrado em regioes proximas da estrela.

A migracao planetaria pode ser provocada pela interacao com o disco de géas e poeira,
por efeito de maré decorrente da atragao gravitacional da estrela, pela interagao com o
disco de planetesimais ou com outros exoplanetas e até mesmo pela presenca de uma
estrela proxima. Nesta dissertacao, vamos concentrar nosso estudo na migracao produzida
pelos torques gravitacionais entre o protoplaneta e o disco protoplanetario. Assim, ao ser
empregado no singular, o termo processo de migragao designa exclusivamente a interacao
com o disco de gas.

No Capitulo 1 fazemos uma breve descricao dos métodos de deteccao dos exoplanetas,
enfatizando algumas peculiaridades que ajudarao a compreender os resultados de uma
andlise estatistica dos parametros orbitais encontrados. Veremos como essas estatisticas
corroboram os processos de migracao planetéria.

A compreensao da interagao do planeta com o disco protoplanetario exige alguns re-
quisitos tedricos que abrangem desde as equagoes que regem o movimento planetario até
equagoes fundamentais da Hidrodinamica. No Capitulo 2, apresentamos uma breve in-
troducao a alguns desses conceitos, ressaltando sobretudo as limitagoes e aproximacoes
teoricas envolvidas.

No Capitulo 3, focalizamos algumas propriedades fisicas do disco protoplanetario, as-

sim como sua formacao e evolugao, que resulta num modelo computacional para um disco
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de acrecao, que é essencial a obtencao de alguns parametros utilizados no processo de
migragao. Tais parametros também serao utilizados no estudo da formacao planetéria,
abordada no Capitulo 4, num modelo computacional para acrecao de solidos que comple-
menta o cendrio de migracao do planeta, ja que os dois processos ocorrem conjuntamente.
Nesta dissertacao, trabalhamos com a formacgao do core planetario sélido, enquanto a
acrecao de gés, que resulta nos planetas gasosos, sera abordada em trabalhos futuros.
Por fim, o Capitulo 5 abrange a migracao do planeta provocada pela interacdo com o

disco protoplanetario, abordando os modelos analiticos existentes e suas limitagoes.

1.1 Meétodos de deteccao dos exoplanetas

Nos dias de hoje, apesar de todo o avango tecnolégico, a deteccao de um exoplaneta
através de uma imagem direta ainda é uma tarefa bastante laboriosa, principalmente
em virtude do contraste de brilho entre o exoplaneta e a estrela hospedeira e a baixissima
separagao angular entre ambos. FEssas dificuldades podem ser ainda maiores caso essas
observagoes sejam feitas na superficie da Terra, onde os efeitos da atmosfera terrestre
atrapalham as medicoes. Isso levou a criacao de métodos indiretos para comprovar a
existéncia de exoplanetas e obter os principais parametros necessarios ao seu estudo.

Atualmente foram confirmados 763 exoplaneta&ﬂ, detectados por diferentes métodos
desenvolvidos ao longo das tltimas décadas. Podemos dividir os métodos de deteccao com
base no tipo de efeito analisado: o primeiro esta relacionado com o efeito dinamico sobre
a estrela, causado pela interacao gravitacional com o exoplaneta, que pode ser medido
com o método de velocidade radial através do deslocamento das linhas espectrais da
atmosfera estelar, do qual se obtém a curva de velocidade da estrela; com o método de
timing, que possibilita medir a variacao do tempo de chegada de um sinal periédico de
um pulsar sob influéncia gravitacional do exoplaneta e com o método de astrometria,
por meio das medidas astrométricas do movimento da estrela.

O segundo tipo esta associado com a deflexao do raio de luz de uma fonte distante pelo
campo gravitacional do exoplaneta e de sua estrela hospedeira, trata-se do método de
microlentes gravitacionais.

Finalmente, o terceiro tipo esta associado com medidas fotométricas da estrela. Nele sao

! Dado obtido em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 20 jan. de 2014.
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medidas variagoes do brilho da estrela durante o transito do exoplaneta em érbita, por isso
denominado método de transito. Nessa categoria, incluem-se as medidas fotométricas
do exoplaneta na deteccao por imagem direta.

A seguir, apresentamos uma breve descricao desses métodos e suas limitacoes, salien-
tando alguns pontos importantes para compreender como sao obtidos os parametros dos

exoplanetas.

1.1.1 Meétodo por imagem direta

Esse método busca encontrar a imagem de um exoplaneta através da luz da estrela
central nele refletida. Além disso, também permite medir a emissao térmica emitida pelo
exoplaneta na regiao do infravermelho. No entanto, em ambos os casos, a tarefa é ardua,
pois o forte brilho da estrela com relagao ao exoplaneta e a baixa separagao angular entre
os dois fazem com que sua imagem fique completamente envolvida pela da estrela.

Para ter uma ideia das dificuldades mencionadas, imaginemos o sistema Jupiter-Sol a
uma distancia de 10 pc. Sabendo que a distancia entre os dois é de 5.2 UA, deveriamos
medir uma separagao angular de apenas 0.5 arcseg. Ademais, a razao entre a luminosidade
de Jupiter e do Sol, no 6ptico, é de aproximadamente 10~. Em geral, para os exoplanetas,
a razao de luminosidade em relacao a estrela é da ordem de 10~° no infravermelho e 1071°
no éptico (Perryman) 2011)).

Embora a razao do fluxo no infravermelho configure uma vantagem, esta é ofuscada
pela necessidade de grandes telescopios para sua deteccao. Por exemplo, uma resolucao
espacial de 0.5 UA numa distancia de 5 pc corresponde a uma resolucao angular de 0.1
arcseg. Para um exoplaneta similar a Terra ao redor de uma estrela de tipo solar, o melhor
contraste no infravermelho, que seria da ordem de 107%, ocorre para A = 20 um, o que
implica a necessidade de um telescépio de 50 m de diametro (Armitage, 2010)).

Em 2008, Paul Kalas, da Universidade de Berkeley, anunciou a primeira detecgao de
um exoplaneta (Fomalhaut b) através de um telescépio éptico (Kalas et al., |2008)). A
técnica consistiu no uso de um corondgrafo no qual se obstrui a luz da estrela hospedeira,
facilitando a obtencao da imagem do exoplaneta. Atualmente, porém, sao empregadas
técnicas complementares baseadas em interferometria. A Figura mostra a imagem de

Fomalhaut b obtida com o uso do telescopio espacial Hubble.
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Fomalhaut b Planet

Fomalhaut System
Hubble Space Telescope + ACS/HRC

NASA, ESA, and P. Kalas (University of California, Berkeley) STScl-PRC08-39a

Figura 1.1: Imagem no 6ptico de Fomalhaut b com o uso do telescépio espacial Hubble.
Crédito: NASA, ESA, P. Kalas, J. Graham, E. Chiang, and E. Kite (University of Cali-
fornia, Berkeley), M. Clampin (NASA Goddard Space Flight Center, Greenbelt, Md.), M.
Fitzgerald (Lawrence Livermore National Laboratory, Livermore, Calif.), and K. Stapelfeldt
and J. Krist (NASA Jet Propulsion Laboratory, Pasadena, California). Figura obtida em:
<http://www.nasa.gov/missionpages/hubble/science/fomalhaut.html>.

Devido as dificuldades relatadas, apenas oito exoplanetas Conﬁrmadosﬂ possuem ima-
gens diretas. No futuro, espera-se que o desenvolvimento desse método possa contribuir
para o estudo das atmosferas exoplanetarias. Alguns projetos para equipar telescépios com
o intuito de obter essas imagens sdo o Gemini Planet Imager (GPI), Spectro-Polarimetric

High-contrast Exoplanet REsearch (SPHERE) e o Palomar 1640.

1.1.2 Método de velocidade radial

O método de velocidade radial (V.R.) surgiu como uma tentativa de descobrir estrelas
de baixa massa de sistemas bindrios, como no trabalho de Campbell et al.| (1988a), que
identificou, o que acreditava ser, um objeto subestelar ao redor de y Cep com um periodo

de aproximadamente 2.5 anos e massa de =~ 1.7Mj, depois confirmado como exoplaneta

! Dado obtido em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 24 jan. 2014.
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por Hatzes et al. (2003)). Esse fato também ocorreu para HD 114762, no qual se identificou
uma companheira de periodo de aproximadamente 84 dias e massa de ~ 11M; (Latham
et al., |1989)), posteriormente confirmado um exoplaneta por Cochran et al.| (1991)).

O primeiro exoplaneta descoberto nas proximidades de uma estrela da sequéncia prin-
cipal foi detectado usando o método de velocidade radial por Mayor e Queloz (1995) e
confirmado pelo Observatorio de Lick, orbitando a estrela 51 Peg, com um periodo de
349.3 dias e massa de ~ 0.472M; (Figura [I.2). Essa descoberta contribuiu muito para
aumentar as pesquisas sobre exoplanetas e, nos tempos atuais, o método V.R. continua

sendo o mais utilizado para obtencao dos parametros orbitais dos exoplanetas.

100 -

50

-100

Figura 1.2: A curva de 51 Pegasi, medida pelo grupo de M. Mayor no Haute Provence
Observatory. Figura obtida em: [Mayor e Queloz (1995).

Devido a atragao gravitacional do planeta sobre a estrela, ocorre um movimento dessa
ultima em torno do baricentro do sistema (exoplaneta-estrela). Portanto, o método consiste
na deteccao do exoplaneta através da andlise do movimento orbital dessa estrela.

Para especificar a 6rbita em trés dimensoes, necessitamos de seis parametros a, e, t,, 4,
), w. Os dois primeiros, a e e, sao respectivamente o semieixo maior e a excentricidade, e
especificam o tamanho e a elipsidade da érbita, enquanto ¢, esta relacionado com a posicao
do objeto ao longo da orbita a partir de uma referéncia, normalmente escolhida como a
passagem pericéntrica. Os trés angulos i, {), w representam a projecao da érbita verdadeira

em uma orbita aparente e dependem da posi¢cao do observador em relagao a essa érbita.
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O angulo 7 especifica a inclinagao da oérbita com relacao ao plano de referéncia e o
angulo €2 representa a longitude do nodo ascendente, ou seja, o angulo entre a direcao do
nodo ascendente e a direcao de referéncia ao longo do plano de referéncia, no sentido do
movimento do corpo. Ja o angulo w é o argumento do pericentro, que é a medida angular
entre a direcao do pericentro e o nodo ascendente, ao longo do plano orbital, também
medido no sentido de movimento do corpo. Definidos os elementos orbitais, obtemos a

6rbita representada na Figura [1.3

Estrela

{__—Pericentro

U = Nodo descentente

Plano de referéncia

-

Foco da elipse
{centrode  —
massa)

ST P
Diregdo de referéncia

: i
i
.+ Longitude do —

~" nodo ascendente _—\\'
‘ 1 = Ncdo ascendente

U

Observador

Plano da arbita
QI —

Apocentro

Figura 1.3: Orbita da estrela em torno do centro de massa do sistema estrela-exoplaneta.

Figura obtida em: |Perryman| (2011)).

Com base na primeira lei de Kepler, sabemos que a estrela descreverd uma orbita
eliptica em torno do baricentro do sistema (estrela-exoplaneta). Nele fixamos o sistema de
roa / : / : = : :
coordenadas ', ¢y e 2/, onde o eixo 2’ aponta na dire¢ao do pericentro e, juntamente com
o eixo ortogonal 3/, define o plano da érbita. Desse modo, o eixo 2’ serd perpendicular a
esse plano.
A equacao que descreve a trajetéria da estrela ao redor de seu baricentro em coorde-

nadas polares é

_a(l1—¢€?)
14 ecosv’

(1.1)

onde v é a anomalia verdadeira (angulo entre o raio vetor e a dire¢cdo do pericentro), e

a excentricidade da orbita, e a, é o semieixo maior da Orbita da estrela em relacao ao
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baricentro.

Derivando a Equagao[L.1] obtemos a velocidade da estrela ao redor do baricentro. Antes
disso, porém, vamos utilizar outro sistema de coordenadas z, y, 2z, também centrando no
baricentro, no qual os eixos z, y definem o plano de referéncia e o eixo z aponta na direcao
do observador. Essa escolha nao é arbitraria e deve-se ao fato de, na prética, sé termos
acesso a medida da velocidade da estrela na direcao do observador. Da Figura obtemos,
por meio da trigonometria, o deslocamento da estrela ao longo da direcao do observador

(diregao 2)

z =rsinisin(w +v) , (1.2)

cuja derivada nos fornece a velocidade da estrela nessa direcao

Z = sini[rsin(w + v) + 70 cos(w + v)] . (1.3)

Substituindo a derivada da Equacao [I.I] na relagao acima, obtemos

70 SIn %
= . 14
1+€COSU[ecosw+cos(w+v)] (1.4)

Da dinamica de dois corpos (Murray e Dermott|, 1999)), sabemos que o momento angular

especifico | ¢ dado por | = 7?0 = na,2v/1 — €2, onde n = 2?”. Isso permite escrever

. 2ra,’?
’U prng
PTQ

1—e2 (1.5)

no qual P é o periodo do planeta.

Logo, a Equacao pode ser escrita na forma

z = K[cos(w + v) + e cosw], (1.6)
onde
2T a,sin?
K=——""—"-—+. 1.7
P (1—e2)l2 (1.7)

Nao podemos esquecer que o baricentro do sistema pode estar em movimento em relagao
ao referencial que for adotado para a medigao da velocidade. Considerando uma velocidade

Vo do centro de massa na diregao do observador, temos

2 =Vy+ Klcos(w + v) + ecosw] . (1.8)
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Por minimos quadrados e outras ferramentas estatisticas, podemos encontrar os valores
dos elementos orbitais que melhor ajustam a Equacao [1.8] aos dados observacionais. A
velocidade Z é funcao de ay, P, e, w, i, v e Vj, e podemos eliminar alguns desses termos
usando algumas relagoes. Podemos, por exemplo, usar a terceira lei de Kepler para eliminar

o semieixo maior da orbita da estrela ao redor do baricentro, assim

4 2
P?= GL,aB, (1.9)
onde
3
= (1.10)
(M, + M)
Substituindo ambas as relagoes acima na Equacao [1.7, obtemos
i (GNP Mysini 1
“\P ) OL+MyEI_ape (111)
* P
que pode ser posto na forma
M, sin i L[ K e PNV ML+ M\
L m49x 107 — ) (1—¢ — ——F : 1.12
M; x (m/s> (1-¢) (dias) Mg (1.12)

Embora a massa da estrela (M, ) possa ser inferida por parametros astrofisicos bem
conhecidos, nao é possivel obter o parametro ¢, a inclinacao da érbita, uma vez que so
temos a medida da velocidade na direcao do observador. Isso implica que a massa do
planeta M, ficard em funcao de sin, ou seja, s6 podemos determinar a massa minima do

planeta.

1.1.3 Meétodo de timing

Um pulsar é uma estrela de néutrons muito pequena e extremamente densa que emite
ondas de radio regulares enquanto executa seu movimento de rotacao. Em decorréncia
dessa regularidade, é possivel detectar a presenca de um planeta através das pequenas
anomalias observadas nos sinais periddicos. Assim como no método V.R., a perturbacao
gravitacional de um objeto proximo, como por exemplo um planeta, causa o movimento do

pulsar ao longo de uma pequena érbita em torno do centro de massa do sistema. Célculos
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baseados na alteragao da frequéncia dos pulsos de radio permitem revelar os parametros
orbitais do perturbador.

Originalmente, o método nao foi usado para deteccao de exoplanetas, até porque
os principais modelos de formacao planetaria aliados a evolucao estelar nao preveem a
existéncia de um planeta em torno de um pulsar. No entanto, a precisao do método
permite detectar objetos da ordem da massa terrestre e até mesmo sistemas planetarios
(Perryman) 2011)).

Em 1992, com o uso desse método Wolszczan e Frail (1992), detectaram exoplanetas ao
redor do pulsar PSR 1257+12. Essa descoberta foi rapidamente confirmada e tornou-se a
primeira detec¢ao de um planeta fora do Sistema Solar. Atualmente, ja foram detectados

61 exoplanetad]] com o uso desse método.

1.1.4 Método de astrometria

A deteccao por astrometria visa medir o deslocamento da estrela (seu fotocentro) a
partir do centro de massa estrela-exoplaneta. Num problema simples de dois corpos,
separados por a, sabemos que o semieixo maior da estrela em relagdo ao baricentro (a,),

pela definicao de centro de massa, é dado por

M, M,
=(—2—a~ , 1.1
! (Mp+M*>a (M*)a (113)

assim, para uma estrela a uma distancia d da Terra, o deslocamento angular do fotocentro

ao longo da sua 6rbita tem uma escala de

a M\ a
0~ = L 1.14
d (M*) d ( )

E interessante notar que, ao contrario do método de deteccao por velocidade radial, o

método astrométrico é mais sensivel para semieixos maiores do planeta. A principal van-
tagem do método é a possibilidade de medir a velocidade tangencial da estrela que, jun-
tamente com velocidade radial, permite obter sini, que aparece na formulacao do método
V.R.

A principal dificuldade na implantacao do método é que a medida astrométrica requer

uma precisao extrema so passivel de ser obtida no espago com o uso de interferometria, o

! Dado obtido em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 20 jan. 2014.
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que aumenta a complexidade técnica e o custo operacional. Além disso, esse método sé
pode ser utilizado para estrelas relativamente préximas, uma vez que o movimento aparente
de uma estrela em torno do baricentro de seu sistema planetario descreve no céu um angulo
que € inversamente proporcional a sua distancia. Para ter uma ideia, um exoplaneta de
10Mera distante de 1 UA de sua estrela hospedeira causaria uma assinatura astrométrica
de ~ 3 parcseg para uma estrela situada a 10 pc do observador.

Em principio, os obstaculos sao de carater tecnologico e espera-se que, com a missao
Gaia em funcionamento, seja possivel obter precisoes da ordem de 10 parcseg para estre-
las com magnitude my < 15. No entanto, com a Space Interferometry Mission (SIM),
da NASA, com langamento previsto para depois de 2015, seria possivel uma precisao de
1 parcseg (Olliver et al., 2009).

Atualmente, o catdlogo disponivel no sitio <http://exoplanets.org/> E] nao registra

nenhum exoplaneta detectado com o uso apenas desse método.

1.1.5 Método de microlentes gravitacionais

O efeito conhecido por microlentes gravitacionais ocorre quando os campos gravitacio-
nais do exoplaneta e de sua estrela hospedeira curvam o raio de luz de uma fonte distante
amplificando seu sinal.

Um féton que passa pela estrela de massa M, com parametro de impacto b, que corres-
ponde a distancia de menor aproximacao entre o raio de luz e o corpo defletor, sofre uma

deflexao cujo angulo é dado por

_4GM,

a g
be?

(1.15)

Se a estrela que hospeda o exoplaneta e a fonte de luz permanecem na mesma linha
de visada, a imagem da fonte é distorcida na forma de um “anel”, conhecido como anel
de Einstein. Seja di, a distancia entre o observador ¢ a lente (estrela-planeta), dp entre

observador e a fonte e dir entre a lente e a fonte, o raio angular do chamado anel de

2 |GM.,dip
Op = —\| ——— . 1.1
E C deF ( 6>

Einstein é dado por

L Acesso em: 20 jan. 2014.
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A intensidade da fonte se mantém constante durante o alinhamento, mas muda-se a
distribuicao de sua area, aumentando-a, o que provoca um fluxo maior de luz na presenca da
lente gravitacional. Através da curva de magnificagao da luz, a medida que o alinhamento

entre a fonte e a lente varia, é possivel detectar o exoplaneta, como mostra a Figura [1.4]

Magnificacao Magnificagéao

Efeito da Lente

Estrela

Lente
Estelar

¢ & &

—

—— Dbservatorio

Figura 1.4: Representagao do efeito de microlentes gravitacionais provocado por uma estrela
acompanhada de um planeta. O brilho da estrela distante é representado pela linha vermelha

no topo do diagrama. Figura obtida em: |Giannini e Lunine, (2013).

Devido a essa necessidade geométrica, esse método é empregado tendo como pano de
fundo uma regiao densa de estrelas, normalmente, na direcao do bulbo galactico. Sao, por-
tanto, eventos de curta duracao, que nao podem ser repetidos em decorréncia da dinamica
das estrelas em torno da galaxia. Sua vantagem reside no fato de permitir a detecgao de
exoplanetas a distancias maiores que no método V.R. e com massas menores. O tempo
de duracao do evento varia de um dia para exoplanetas da ordem da massa de Jupiter até
algumas horas para os da massa da Terra (Perryman), 2011]).

Atualmente, foram confirmados apenas 18 exoplanetasﬂ detectados com o uso desse

método. No entanto, programas como Optical Gravitacional Lensing Experiment (OGLE),

! Dado obtido em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 20 jan. 2014.
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financiado pela NASA e pela NSF, e o grupo Microlensing Observation in Astrophysics

(MOA) buscam aperfeigoar essa técnica.

1.1.6 Método de transito

Quando um exoplaneta orbita a estrela de modo que seu angulo de inclinagao é préoximo
de zero, ocorre um transito, ou eclipse, que pode ser detectado através do monitoramento
das depressoes geradas nas medidas do fluxo estelar. Como a diminuicao do fluxo é bem
pequena (Figura e as medidas na Terra sao limitadas em virtude da atmosfera, esse
método vem sendo empregado em satélites como o CoRoT e o Kepler e o niimero de

exoplanetas detectados confirmados ja chega a 299 E|

a e -
— =

Fluxo

Tempo

Figura 1.5: Geometria e curva de luz de um exoplaneta gigante. O fluxo detectado da estrela
Fy tem uma reducao de aproximadamente 1% durante a passagem do planeta. Figura obtida
em: |Armitage| (2010)).

A necessidade de uma geometria particular é uma das limitagoes do método, assim,
um planeta de raio R, em 6rbita circular, de raio a e inclinac¢do ¢ (medida entre o eixo de
rotacao da estrela e o plano da drbita do planeta), em torno de uma estrela de raio Ry, sé
¢é passivel de detecgao caso a condicao cost < @ seja respeitada.

Uma dificuldade do método de transito é a atividade estelar, que pode gerar variacoes

de fluxos de tamanho suficiente, de modo a camuflar a deteccao de exoplanetas menores.

! Dado obtido em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 22 jan. 2014.
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Além disso, o método nao permite detectar diretamente a massa do exoplaneta, exigindo
o uso de métodos complementares.

Uma vez detectado o exoplaneta pelo método de transito, a medicao do atraso de seu
periodo pode inferir a presenca dinamica de outro exoplaneta em ressonancia, mesmo que
nao se observe o transito do segundo planeta (Agol et al.; [2005). Além disso, o uso combi-
nado do método de transito com o método de velocidade radial permite observar o efeito
Rossiter-MacLaughlin (Rossiter, 1924). Devido ao movimento de rotagao da estrela, a
parte da fotoesfera que se afasta possui espectro deslocado para o vermelho e a parte que
se aproxima deslocado para o azul, o efeito Rossiter-MacLaughlin ocorre quando o exopla-
neta orbita préximo do plano equatorial da estrela cobrindo alternadamente essas regioes
da fotoesfera que se aproximam e se afastam do observador, o que muda a composicao
espectral da estrela. Isso permite a medicao do desalinhamento entre o plano orbital e
equatorial da estrela que é 1til para testar explanacoes tedricas como, por exemplo, a

ressonancia Kozai.

1.2 Distribuicao dos parametros orbitais dos exoplanetas: uma conexao

com o processo de migracao

O numero de exoplanetas detectados até hoje (763, dos quais 625 possuem uma medida
da massa minima)E] permite fazer uma analise estatistica de algumas propriedades relativas
a seus parametros orbitais. Vimos que o método de deteccao V.R. continua sendo o mais
utilizado para obter a massa de exoplanetas, apesar de estar em funcao da inclinacao da
6rbita (M sind). Vamos analisar agora a distribuicao e relacao de alguns parametros em
busca de vinculos para os processos migratorios.

A maioria dos gréaficos utilizados foram obtidos com base nas medidas disponiveis na
pagina <http://exoplanets.org/>, mantida por Jason Wright, Geoff Marcy e pelo Califor-
nia Planet Survey. Uma descricao desse trabalho pode ser encontrada em |Wright et al.
(2011). Evidentemente, o cendrio estatistico apresentado aqui é influenciado pelo método
de deteccao, principalmente devido ao fato de o método V.R. ser mais sensivel a exopla-
netas massivos e proximos da estrela.

Adotando procedimentos similares aos de [Udry et al.| (2003), que utilizaram aproxima-

! Dado obtido em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 24 jan. 2014.
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damente 100 exoplanetas com as massas minimas disponiveis na época, discutimos se as
abordagens estatisticas que evidenciam o processo de migracao continuam validas com os

parametros atuais, dando maior sustentacao a analise dos processos de migragao.

1.2.1 Influéncia da massa no processo de migragao

O método de deteccao por velocidade radial pode ser empregado para descobrir qual-
quer tipo de corpo massivo orbitando uma estrela, como um planeta, uma ana marrom ou
uma companheira estelar. Analisando a distribui¢ado da massa minima (M sin¢) para algu-
mas centenas de objetos (Figura, percebe-se nitidamente uma distribui¢cao bimodal da
massa na qual planetas estao a esquerda (M < 0.01Mg) e estrelas a direita (M > 0.08M),
separados por uma regiao vazia conhecida como “deserto de anas marrons”. Esse fato ja

havia sido evidenciado por |(Campbell et al. (1988b) e Marcy e Benitz (1989).

0.001 0.01 0.1 1
log(m, sin i) [My]

Figura 1.6: Histograma da distribuicdo de massa minima para estrelas, companheiras subes-

telares e exoplanetas. Percebe-se uma distribuigcao com dois picos com planetas a esquerda
(M < 0.01Mg) e estrelas a direita (M > 0.08Mg). A pouca quantidade de corpos no inter-
valo entre 0.01Mg e 0.08Mg da distribui¢ao é conhecida como “deserto de anas marrons”.
Figura obtida em: [Santos et al.| (2002).

Por causa das dificuldades observacionais, essa regiao deve ser analisada com mais
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cuidado, como indicam |Grether e Lineweaver| (2006) e |Raghavan et al. (2010), assim, a
regiao desértica de anas marrons é ainda questao em debate. No entanto, alguns autores
sugerem que ela pode ser compreendida levando em conta a diferenga do paradigma atual
no processo de formacao de uma estrela e de um planeta. Como veremos no Capitulo 3, as
estrelas se formam do colapso gravitacional do gés, enquanto os planetas sao o resultado
de um nucleo embriondrio no qual ocorre acrecao de matériaﬂ A diferenca fisica dos
dois processos, o inicio da formacao e a migracao podem explicar a distribuicao bimodal
encontrada, mais detalhes podem ser encontrados em Armitage e Bonnell (2002)) e Ma e
Ge (2013)).

Focando na formagao planetaria, o modelo de acrecao exige que os planetas gasosos se
formem em regioes externas do disco protoplanetario, onde ha disponibilidade de material.
Mas, o fato de serem encontrados em regioes mais internas leva ao estudo dos modelos de
migragao. O grafico de distribui¢do de massa em fungao do periodo (Figura ajuda a
compreender algumas caracteristicas desse processo.

Na Figura , obtida por [Udry et al|(2003), podemos notar uma regiao vazia acima
de M sini > 2Mj para exoplanetas que nao excedem P = 100 dias, indicando uma falta de
exoplanetas massivos em curtos periodos. Nessa figura, [Udry et al.| (2003)) excluiram as es-
trelas binarias devido as diferencas no processo de formacao e de evolucao, que permitiriam
a formacao de exoplanetas em regioes mais proximas de uma das estrelas, como indicam
Zucker e Mazeh| (2002)). Essa exclusao levou ao completo esvaziamento dessa regido, com
excecao do ponto ligado por uma linha tracejada referente a HD 168443, anteriormente
considerado um sistema de anas marrons e hoje reconhecido como um exoplaneta e uma
ana marrom.

Na Figura [I.7B, mais atual, essa caracteristica se mantém, apresentando um baixo
nimero de exoplanetas massivos dentro dessa regiao. Inseriu-se também a indicagao para
binarias, para mostrar que sua exclusao nao deixaria a regiao mais vazia, como ocorreu na
Figura [I.7A.

Essa falta de exoplanetas massivos em periodos curtos é uma caracteristica marcante,
visto que o método de V.R. é mais sensivel a planetas massivos mais proximos da estrela,

como mostra a Equacao [1.6, indicando que nao se trata de um bias experimental.

1 Um contraponto desse modelo, que ndo ser4 discutido neste trabalho, é a formacao de planetas gasosos

via instabilidade do disco de gés protoplanetario (Boss| 1997)).
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M sini [M,]

log(Periodo) [dias]

Figura 1.7: Massa minima versus periodo dos exoplanetas. Seguindo o gréfico original

2003), usa-se a diferenca de cor e de simbolos para diferenciar a massa: os mais massivos
(M sini > 2Mj) sao circulos preenchidos; os de massas intermedidrias (0.75M; < M sini <
2Mj) séo circulos sem preenchimento e os menos massivos (M sini < 0.75Mj) s@o tridngulos
sem preenchimento. A linha horizontal mais acima indica um limitador para M = 2Mj; a
linha vertical para P = 100 dias e a linha horizontal mais abaixo para M = 0.75M;. (A)
Foram plotados apenas exoplanetas ao redor de estrelas que nao sao binarias. Figura obtida
em: [Udry et al,| (2003). (B) Gréfico atualizado, em que estrelas bindrias sdo indicadas por
um quadrado preenchido. Figura obtida em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 03 ago.
2013.
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Entre os diversos processos que visam explicar a falta de planetas massivos na regiao

abaixo de P = 100 dias, destacam-se trés:

e os processos de migragao do tipo II devido a interagdo com o disco de gas (que
abrem um gap no disco) que ocorrem para exoplanetas massivos sao menos efetivos
que o tipo I, o que faz com que permanecam mais préximos da regiao de formagao

(Benitez-Llambay et al., [2011));

e a0 alcancar regioes préximas a estrela, a atracao gravitacional poderia ser suficiente
para o planeta perder seu envelope, ou até mesmo “cair” na estrela central (Davis e

Wheatley|, 2009);

e possibilidade de os exoplanetas, ao interagir com outros, migrarem para as regioes
mais internas ou até mesmo externas, num processo de migracao decorrente da in-

teragao planetaria (Beaugé e Nesvorny, [2012). E]

Para o primeiro processo, de fato, simulagoes computacionais mostram que o processo
de migragao do tipo I é mais eficiente que o de tipo II, como indicam |Crida et al.| (2006]).

Outra caracteristica interessante, que podemos notar na Figura[l.7A, é a segunda regiao
vazia para P > 100 dias e M sini < 0.75Mj, que nao mostra a mesma correlacao na Figura
[1.7B. Essa regiao deve ser vista com cuidado, primeiramente em virtude da dificuldade de
detectar exoplanetas com esses parametros. [Udry et al.| (2003) destacam a possibilidade
de essa regiao vazia ser produzida pelo efeito do torque co-orbital em disco massivo, no
qual um exoplaneta, numa determinada faixa de massa, sofre uma migracao runaway ou
tipo III, como revelam os estudos de Masset e Papaloizou| (2003). Apesar do aumento das
detecgoes nessa regiao, a hipétese nao pode ser descartada, pois as condi¢oes que envolvem
esse tipo de migracao exigem algumas caracteristicas para o disco e s6 funcionam num
regime de massa planetaria especifico.

Podemos realizar uma anélise complementar comparando um histograma atual para a
distribui¢do do periodo em func¢do de uma faixa de massa particular (Figura com o

histograma obtido por |Udry et al.| (2003]).

I Alguns autores nio consideram esse processo como associado a migracio cuja classificacdo depende
da definigao utilizada. Aqui estamos interessados nos efeitos que podem gerar mudancas nos elementos

orbitais.
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Figura 1.8: Distribuigdo do perfodo dos planetas para diferentes regimes de massa. (A) Os

histogramas pontilhados representam os planetas menos massivos (M sini < 0.75Mj); os sem
preenchimento tém massas intermedidrias (0.75M; < M sin¢ < 2Mj); os preenchidos na cor
escura s@o os massivos (M sini > 2Mjy). Foram excluidas as estrelas bindrias ou multiplas.
Figura obtida em: [Udry et al.| (2003)). (B) Os histogramas de linha preta representam os
planetas menos massivos (M sini < 0.75Mj); os de linha vermelha sdo massas intermedidrias
(0.75M; < Msini < 2Mj); os de linha verde sdo os massivos (M sini > 2Mj). Neste caso,
nao foram excluidas as binarias. Figura obtida em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em:
03 jun. 2013.
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Com base nessa comparacao, podemos perceber uma presenca dominante de exoplane-
tas menos massivos em regioes de periodo mais curto. Em periodos mais longos, a relacao
se inverte e o numero de exoplanetas massivos é maior que os dotados de menor massa.
Nao podemos esquecer, porém, a dificuldade de deteccao de exoplanetas de baixa massa
em periodos mais longos. Outro fato interesssante que podemos visualizar no histograma
A ¢é a queda acentuada de exoplanetas entre 10 e 100 dias. No histograma B, por sua vez,
esse fato nao ocorre para os exoplanetas de menor massa.

A presenca do pico de exoplanetas menos massivos na regiao de curto periodo e a
distribuicao bimodal para os massivos e de massa intermediaria nao parecem ser decorrentes
do bias observacional. O pico de exoplanetas menos massivos pode indicar a eficiéncia do
processo de migracao tipo I em distribuir esses exoplanetas em regidoes mais préximas. O
vale detectado entre a distribuicao bimodal dos massivos e de massa intermediaria, por
sua vez, parece indicar uma regiao de transicao entre categorias de exoplanetas que sofrem
diferentes processos de migracao. Trata-se, no caso, da migracao tipo II, que faz com os
exoplanetas mais massivos e de massa intermedidria permanecam mais afastados da estrela

central.

1.2.2 Metalicidade da estrela

Diante da abundancia de elementos no Universo, os astronomos costumam trabalhar
com uma distribuicao de elementos que leva em conta a abundancia relativa de hidrogeénio
[X], hélio [Y] e outros elementos, denominados “metais” [Z], em que, por definigao: [X]+
Y]+ [Z] =1

Define-se, portanto, a metalicidade de uma estrela [Fe/H| como o logaritmo da abundéancia
de ferro na estrela relativo a abundancia de ferro no Sol, que embora nao seja o elemento

mais predominante, é o mais facil de medir, logo

NFe) (NFe)
Fe/H| =lo —lo , 1.17
[ / ] g <NH estrela & NH Sol ( )

onde Ng, e Ny sao, respectivamente, o nimero de atomos de ferro e hidrogénio por unidade
de volume.
Essa relagao é positiva para estrelas com maior metalicidade que o Sol, zero para estrelas

com a mesma metalicidade e negativo quando a metalicidade é menor.
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O estudo das estrelas que hospedam exoplanetas tem revelado que elas sao mais ricas em

metais que as estrelas anas. Além disso, a presenca de exoplanetas gigantes parece ter uma

relagao forte com o aumento da metalicidade, como indicam |Johnson et al. (2010)). Essa

observagao nao parece resultar da forma de deteccao, mas uma caracteristica do processo

de formacao planetaria. A Figura faz uma comparacao entre os dados obtidos por

Santos et al| (2003)) e os dados atuais com relagao a metalicidade de estrelas que possuem

exoplanetas.
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Figura 1.9: (A) Distribui¢ao da metalicidade em estrelas com exoplanetas (histograma ha-
churado) comparada com a mesma distribui¢do em um grupo de anas sem exoplanetas (histo-
grama vazio). Figura obtida em: Santos et al. (2003)). (B) Distribuicao atual da metalicidade

em estrelas com exoplanetas. Figura obtida em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 18
mar. 2013.
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Comparando os dois graficos, percebemos que houve um aumento de estrelas de me-
talicidade similar a do Sol que possuem exoplanetas. No entanto, nota-se também maior
distribuigao de estrelas com maior metalicidade. Considerando a distribuigao da metalici-
dade das estrelas anas obtida na Figura|1.9/A, observamos que as estrelas com exoplanetas
efetivamente indicam maior metalicidade. Assim, a probabilidade de encontrar um exopla-
neta gigante parece ter forte relagao com a metalicidade da estrela. E importante destacar
que o fato de o excesso de metalicidade aumentar a probabilidade de encontrar um exo-
planeta nao significa que este nao possa se formar em regioes de baixa metalicidade como
destacam [Santos et al.| (2003]).

E importante ressaltar que a Figura , obtida utilizando aproximadamente 89 estre-
las com exoplanetas, contou com uma analise espectroscépica e um tratamento de dados
mais pontual, como pode ser visto em |Santos et al.| (2003)), ao passo que a Figura con-
tou com uma andlise estatistica das medidas disponiveis no dominio <http://exoplanets.org/>,
sugerindo que alguns pontos individuais podem divergir. Além disso, a busca de exopla-
netas envolve estrelas com determinada temperatura efetiva, portanto, um vinculo experi-
mental. Embora esse fato nao interfira na amostra, constitui um ponto de dificuldade nos
estudos dos parametros estelares e sua relacao com a formagao planetaria.

Estudos indicam que esse excesso de metalicidade envolve uma origem primordial, na
qual o teor de metal da nuvem formadora do sistema é o principal parametro para o
nascimento de planetas gigantes, embora esse vinculo nao seja encontrado para planetas
de tipo terrestre, como indicam Buchhave et al. (2012). De fato, simulagoes revelam que,
quanto maior a metalicidade do disco protoplanetario, maior a possibilidade da formacao
dos nucleos planetarios que levarao a formacao dos exoplanetas gigantes como indicam
Pollack et al.| (1996)). Vale destacar, que apesar de ser um vinculo forte em favor do
modelo de acrecao para formacao planetaria, esse fato nao descarta a possibilidade da
formagao através do modelo de instabilidade do disco (Boss, |1997)).

E interessante analisar alguns parametros planetarios em funcao da metalicidade da

estrela hospedeira. A Figura(l.10]apresenta a relagao da metalicidade com a massa minima.
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Figura 1.10: (A) O gréfico da massa do exoplaneta versus metalicidade da estrela hospedeira
parecia indicar que os exoplanetas mais massivos sao formados em estrelas com excesso de
metalicidade (os quadrados vermelhos representam uma massa minima menor que 0.75Mj, ao
passo que os circulos indicam massas maiores; circulos ou quadrados preenchidos correspon-
(B) Os dados

atuais mostram uma distribuigao mais homogénea tanto para planetas mais massivos quanto

dem a sistemas estelares multiplos). Figura obtida em: [Santos et al. (2003).

para os menos massivos. Na figura, a cruz dentro do quadrado ou do circulo representa sis-

temas estelares multiplos. Figura obtida em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 17 abr.

2013.
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A Figura parecia indicar que haveria uma falta de planetas massivos em estrelas
de baixa metalicidade. No entanto, |Santos et al.| (2003) observaram que a andlise estatistica
nao aponta para esse fato e, como notamos na Figura [1.10B, mais atual, esse vinculo
realmente nao existe.

Os dois graficos também nao parecem indicar nenhuma relacao entre massa minima e
metalicidade para a formacao nos sistemas estelares multiplos.

Jé a Figura [1.11] permite analisar a distribuicao do periodo do exoplaneta em fungao
da metalicidade da estrela. A Figura parecia indicar maior presenca de planetas de
curto periodo em estrelas mais ricas em metais, fato usado como um vinculo do excesso de
metalicidade na estrela em virtude da migracao da poeira e dos exoplanetas, que poderiam
ter poluido seu envelope convectivo. A andlise estatistica de Santos et al. (2003) revelou
que esse vinculo nao era tao forte. De fato, na Figura[l.11|B, mais atual, podemos ver uma
distribuicao bem mais homogeénea do periodo.

Além disso, também nao se encontra nenhuma relacao entre periodo e metalicidade da
estrela para sistemas estelares multiplos.

A auséncia de uma relagao clara entre o periodo orbital e a metalicidade indica que o
mecanismo de migragao parece ser independente da metalicidade do disco. No entanto, esse
fato deve ser visto com cuidado, uma vez que, apesar de nao existir essa dependéncia direta,
o excesso de metalicidade, ao que tudo indica, aumenta a taxa de acrecao de materiais para
formacao do planeta, como o processo de migracao depende da massa planetaria, ha uma
dependéncia indireta com a metalicidade.

Outra caracteristica interessante é que, se em estrelas de baixa metalicidade, s se for-
mam planetas de baixa massa, estrelas pobres em metais deveriam ter preferenciavelmente
planetas em curto periodo, ja que os planetas menos massivos migram mais rapidamente
que os massivos. No entanto, esse vinculo é dificil de detectar e requer uma analise mais
cuidadosa, pois o método de velocidade radial favorece a deteccao de exoplanetas massivos

em curtos periodos.
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Figura 1.11: (A) O gréfico do perfodo do exoplaneta versus metalicidade da estrela parecia
indicar maior presenga de planetas de curto periodo em estrelas mais ricas em metais (os
quadrados vermelhos indicam um periodo menor que 10 dias; os circulos, periodos maiores;

circulos ou quadrados preenchidos representam sistemas estelares multiplos). Figura obtida

em: [Santos et al| (2003). (B) Os dados atuais ndo mostram a mesma correlacao encontrada

na Figura (A); ocorre uma distribuigdo homogénea tanto para exoplanetas de longo ou curto
periodo (na figura, a cruz dentro do quadrado ou do circulo corresponde a sistemas estelares
multiplos). Figura obtida em: <http://exoplanets.org/>. Acesso em: 17 abr. 2013.
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1.3 Sumaéario

A breve descricao dos métodos de deteccao dos exoplanetas permitiu verificar que
o método de velocidade radial (V.R.) ainda é o mais comumente usado para obter os
parametros orbitais do exoplaneta.

A analise desse parametros orbitais revelou a presenca de exoplanetas gasosos em regioes
muito mais proximas da estrela do que os gasosos de nosso Sistema Solar. E justamente
esse fato que leva ao estudo dos processos de migracao planetaria que podem ser provo-
cados por forcas de maré, pela interacao planeta-planeta ou pela interacao com o disco
protoplanetario. Esta dissertagdo tem como objeto precisamente este ultimo. Assim,
com base nos parametros orbitais obtidos através do método V.R. (disponiveis no sitio
<http://exoplanets.org/>), realizamos algumas analises estatisticas com o objetivo de ob-
ter vinculos capazes de contribuir para o estudo desse processo de migracao.

O primeiro vinculo que encontramos, baseado na Figura [1.7] é a influéncia da massa
planetaria no processo de migracao. Em periodos menores que 100 dias, percebe-se uma
falta de exoplanetas massivos (acima de 2Mj). Esse dado é interessante visto que o método
V.R. é muito mais sensivel a exoplanetas massivos proximos da estrela, constituindo, por-
tanto, um forte indicativo de que a taxa de migracao é maior para os menos massivos
(M < 0.75Mj). Uma anélise mais cuidadosa com base no histograma da Figura
reforca esse vinculo e mostra que, de fato, ha um vale entre os periodos de 10 a 100 dias
para exoplanetas acima de 0.75Mj, indicando uma regiao de transi¢ao entre processos
migratorios diferentes. Além da migracao devido ao disco de gés, outras hipdteses sao
sugeridas, como a evaporagao e/ou queda do envelope planetario na estrela, que pode-
riam reduzir a massa dos exoplanetas mais proximos, também ha a possibilidade de a
interagao entre um sistema de exoplanetas favorecer esse cendrio. No entanto, simulacoes
numéricas hidrodinamicas, baseadas na interacao disco-planeta, mostram que os menos
massivos sofrem um processo migratorio tipo I e, a medida que capturam material do
disco (planetesimais e gas), adquirem massa o suficiente para abrir um gap no disco, que
os leva a um processo migratério diferente, de tipo II. Esse processo, mais lento que o
anterior, faz com que permanecam mais afastados da estrela.

Outro aspecto a ser investigado sao os exoplanetas com massa inferior a 0.75M; em

periodos maiores que 100 dias. Podemos notar na Figura [L.8B um relativo esvaziamento
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dessa regiao. Simulacoes numéricas, usando interagao disco-planeta, revelam que certa
faixa de massas planetarias em um disco razoavelmente massivo sofrem uma migracgao tipo
I1T ou runaway, que poderia ser a causa desse esvaziamento. Esse fator deve ser analisado
criteriosamente, em virtude da dificuldade de detecgao de exoplanetas de baixa massa em
longos periodos.

A dependéncia da massa leva a outros estudos como, por exemplo, a formacao pla-
netaria, ja que o processo migratério devido a interagao com o disco ocorre conjuntamente
com ela.

O estudo da metalicidade das estrelas que possuem exoplanetas revela uma metalicidade
maior em comparacao com o nosso Sol, como mostra a Figura Atribuia-se vinculo
ao processo de migracao que poderia contaminar o envelope estelar, mas as referéncias
mostram que essa poluicao nao é suficiente para comprovar o desvio apresentado. Além

disso, esse fato levaria a uma presenca maior de exoplanetas de curto periodo em estrelas

de maior metalicidade. No entanto, como revela a Figura [1.11|B, esse vinculo nao ocorre.
Sugere-se entao uma origem primordial, ou seja, um disco protoplanetario mais rico em
metais que facilita a acrecao de matéria e a criacao de um ntcleo sélido que, por sua
vez, acretaria gas rapidamente até que ocorresse a dissipacao do disco. Esse modelo para a
formacao planetaria, conhecido como modelo de acre¢ao, sera o utilizado nesta dissertacao.
Todavia, se discos com maior metalicidade favorecem a formagcao planetaria, era de esperar
uma presenca maior de exoplanetas massivos em estrelas de maior metalicidade, mas, como
mostra a Figura[l.10B, isso nao ocorre. A dificuldade de encontrar exoplanetas em regioes
mais afastadas da estrela, com o uso do método V.R., pode servir de justificativa para esse
fato. No entanto, vale destacar que trabalhos mais atuais, como Buchhave et al.| (2012), que

utiliza dados obtidos por transito, apontam para uma relacao da presenca de exoplanetas

gigantes com a alta metalicidade.



Capitulo 2

Fundamentos tedricos

2.1 Ondas de densidade espirais

Esta secao tem como objetivo fornecer algumas consideracoes tedricas sobre o desen-
volvimento de ondas de densidade no disco protoplanetario, que ocorrem por causa da
perturbacgao gerada pelo planeta, e sao comumentemente vistas em simulagoes numéricas
hidrodinamicas. O tratamento é similar aquele encontrado no estudo de discos galacticos,
e ira fornecer as ideias bésicas para entender o desenvolvimento das equagoes da migracao
planetaria do Capitulo 5.

Antes de comecar uma analise formal, faremos uma descricao didatica do desenvolvi-
mento dessas ondas de densidade.

Vamos considerar o disco protoplanetario ao redor da estrela como um fluido, de modo
que, seu menor elemento de volume tenha suas propriedades médias (pressao, densidade
e temperatura) variando de forma continua. Vamos nos preocupar com a regiao préxima
do planeta. Ignorando o movimento randoémico do elemento de fluido, podemos considerar
sua orbita nao perturbada, como se fosse um circulo perfeito ao redor do planeta. Mas,
ao sofrer uma pequena perturbagao, esse elemento sofre um deslocamento de sua posi¢ao
de equilibrio. Esses deslocamentos serao maiores para elementos de fluidos préximos de
qualquer situacao de ressonancia. Como o deslocamento na situagao de ressonancia é maior
que o deslocamento imediatamente ao lado, ocorrem regioes de compressao e rarefagao do
material ao longo do disco.

Imaginemos que essa pequena perturbacgao leve os elementos de fluido a realizar uma
orbita eliptica, vista do referencial do planeta. Em alguns lugares, essas érbitas ficam mais

proximas, ao passo que, em outros, a distancia entre elas é maior, criando regioes mais
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e menos densas. O modelo de Kalnajs ajuda a visualizar como o espacamento entre as
érbitas pode produzir uma onda de densidade espiral (Figura [2.1). Embora essa estrutura
seja fixa no espago, ha uma velocidade de deslocamento em relagao ao elemento de fluido

que compoe o disco, o que permite afirmar que se trata de uma onda.

Figura 2.1: No modelo de Kalnajs podemos visualizar que nas
regioes mna qual as drbitas se aproximam ocorre naturalmente uma den-
sidade  maior, gerando uma  estrutura  espiral. Figura obtida em:
<http://www.astro.virginia.edu/class/whittle/astr553 /Topic06 /Lecture_6.html>.  Acesso
em: 22 jan. 2014.

Entretanto, temos que verificar até que ponto estamos proximos da realidade e se essas
orbitas poderiam ou nao acontecer e até mesmo se manter.

Vamos, entao, analisar matematicamente o que ocorre quando esse elemento de fluido
sofre uma pequena perturbacao radial na vizinhanca do planeta, ou seja, vamos desprezar
os efeitos da estrela central.

Considerando um elemento de fluido que gira com velocidade angular constante 2 > 0
ao redor do planeta, podemos descrevé-lo por meio de um sistema de coordenadas cilin-
dricas (1,0, z) centrado no planeta, cujo potencial, com simetria azimutal, é descrito pela
funcao ®(r, z) de modo que ocorre a conservagao do momento angular. Ademais, considere

um disco bidimensional, o que permite escrever

F=—Vo(r) e l. = r20 = cte .
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Logo, na direcao radial, temos

f—r92:—8—q):>i‘:r92 0%

or or

Usando a relacao I, = 7%, podemos escrever a aceleracdo radial em termos de um

(2.1)

potencial efetivo, assim

aq)eﬂ
= — 2.2
T a,r Y ( )
onde
l 2
Pur = O(r) + 55 - (2.3)

A Figura 2.2 mostra um esbogo do gréfico do potencial efetivo em fungao de r. Observe

que ele possui um minimo em r = R,, correspondente a menor energia da orbita.
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Figura 2.2: Esboco do grafico do potencial gravitacional efetivo ®.g que pos-
sui um minimo correspondente a menor energia da Orbita. Figura obtida em:
<http://www.astro.virginia.edu/class/whittle/astr553 /Topic06 /Lecture_6.html>.  Acesso
em: 22 jan. 2014.

O calculo a seguir, por meio do qual se obtém a aceleracao centripeta, revela que essa

energia minima corresponde a uma érbita circular

2
(&I)eg) =0 = (8_@) ~Rf*=0 = (a—q)> _ Ve
or Ry or Ry or Ry R,

Expandindo o potencial em r = R, + x, tal que 2+ < R,, obtemos

I 0P . 0D g _ . 0?* P _ 2
S or R, Or? Ry n Or? R n ’
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Portanto, ao sofrer uma pequena perturbacao na direcao radial, uma particula nesse
potencial realiza uma oscilacao harmonica simples na mesma direcao, cuja equacao de

movimento é
. 2
T+ rK2=0.
A solucao da equacao acima é da forma

z(t) = X cos(kt + 1)), (2.4)

onde Y é a fase determinada pelas condigoes iniciais e x a frequéncia, conhecida como

frequéncia epiciclica, definida por

2D o (0P 31.2 d0?
2 _ e _ (2 (Y= 22 4402 2.5
" ( or? )Rg (6r<3r)>Rg+Rg4 (T ar )Rg’ (25)

que também pode ser escrita como

e <%%[TQQ(T)]Q) | (2.6)

Ry

Agora, vamos analisar o que acontece na dire¢ao # devido a oscilagao radial. Usando a

defini¢do de momento angular (I, = R3Q), encontramos, para r < R,

cuja integral nos fornece

O(t) = Qt + 0y — %X sin(kt + 1) . (2.7)

g

E comum definir a distancia y como a distancia ao longo da orbita principal nao per-

turbada na dire¢ao angular. Desse modo, num referencial girante, temos

y=Ry(0—0,) = —?X sin(kt + ) = Y sin(kt + 1) (2.8)

Com base nas Equagoes 2.4 e[2.8 percebemos que ambas as coordenadas executam uma

oscilagao harmonica com mesma frequéncia, mostrando que os epiciclos sao, no referencial

. ) . X K
girante, elipses com razao — =

Y 20
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A interpretacao fisica para a frequéncia epiciclica pode ser obtida levando em consi-
deragao o referencial adotado. A 6rbita de uma particula de massa m no referencial nao
inercial do planeta sofre uma aceleracao centrifuga e uma forca de Coriolis, que é res-
ponsavel pelo movimento no epiciclo. Portanto, temos uma 6rbita circular de referéncia
em torno do planeta, a qual daremos o nome de deferente, e um movimento eliptico ao re-
dor de um ponto que se encontra no deferente. A composicao desses movimentos descreve

a orbita vista do referencial adotado.

Particula

Planeta

Figura 2.3: Orbita eliptica (curva pontilhada) gerada pela superposigio
do movimento retrégrado de frequéncia x ao longo de uma pequena elipse
cujos eixos possuem razao %, e do movimento progressivo do centro da
elipse com frequéncia € ao longo de wum circulo. Figura obtida em:
<http://www.astro.virginia.edu/class/whittle/astr553 /Topic06 /Lecture_6.html>.  Acesso
em: 22 jan. 2014.

E possivel construir érbitas fechadas através da composicao do movimento orbital e epi-
cicloidal. Para isso, basta que, ao realizar uma érbita completa, haja oscilagoes epiciclicas
inteiras. Um caso interessante ocorre quando 2 = k/2, cuja solucdo final é uma 6rbita
fechada com aspecto de elipse, como mostra a curva pontilhada da Figura

E comum na literatura encontrar a frequéncia epiciclica e orbital em termos dos parametros

de Oort’s deduzidos no Apéndice |A| (Equagoes e , logo

k> = —4B(A - B) , (2.9)
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Q=A-B, (2.10)

onde A esta relacionado com o movimento rotacional diferencial do disco ao redor da
planeta e B com o gradiente do momento angular na vizinhanca, ou seja, a vorticidade.

No caso de  ~ /2, terfamos uma érbita ligeiramente aberta. Note, no entanto, que
uma Orbita aberta pode ser considerada uma érbita fechada que possui rotacao. A esséncia
da ideia é que as érbitas da Figura [2.1] nao sao fechadas, mas, sim, orbitas ligeiramente
abertas que se tornam fechadas ao ser observadas num referencial em rotacao. A velocidade
de rotacao do referencial para fechar a érbita é a velocidade de “precessao” da orbita. Isso
significa, que o observador num referencial externo visualizara a onda espiral de densidade
em rotacao.

Desse modo, ¢é possivel que os bracos espirais persistam mesmo em condicoes de orbitas
abertas, bastanto aplicar uma “precessao” com frequéncia Q, = Q — /2.

No entanto, como k e §) variam com o raio, a “precessao” da érbita também deve va-
riar. A diferenca 2 — k/2, contudo, deve ser constante para a onda de densidade manter
seu formato. Caso isso nao ocorra, verifica-se o enrolamento da onda de densidade espiral.
Essa inconsisténcia é resolvida quando se consideram as alteracoes no potencial gravitaci-
onal devido a mudanca de densidade superficial que ocorre no disco. Acrescentando esse
potencial, podemos obter érbitas fechadas em algum referencial em rotacao, o que permite
a longa existéncia das ondas de densidade espirais (Amaral e Lepine, [1997).

No entanto, essa solucao autoconsistente sé é possivel entre duas regioes ressonantes:
na ressonancia interna de Lindblad (€2, = © — £/2) e na ressonancia externa de Lindblad
(Q, = Q+£x/2). Como nossa anélise toma como ponto de partida o referencial com rotagao
25, o sinal negativo deve-se ao fato de o elemento de fluido girar mais devagar que a onda
espiral. Assim, no referencial com velocidade angular €2, esse elemento ¢é visto girando em
sentido contrario. A ressonancia co-orbital €2, = {2 também ¢é um caso especial bastante
explorado (Lépine, 2008)).

A explanacao acima é um recurso didatico que ajuda a entender o desenvolvimento
das ondas de densidade no disco protoplanetario, que, na literatura, é descrito nao pela
perturbacgao das érbitas do elemento de fluido, mas, sim, pelas perturbacoes nas equagoes

da Hidrodinamica. A Figura mostra a visualizacao dessa onda de densidade espiral
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obtida através de simulagoes hidrodinamicas.

Figura 2.4: Desenvolvimento de ondas espirais em simulagées hidro-
dindmicas devido a perturbagdo do planeta no disco fluido. Figura obtida em:
http://planets.utsc.utoronto.ca/ pawel/planets/results01.html. Acesso em: 22 jan.
2014.

Além disso, o desenvolvimento das ondas espirais nos discos protoplanetdrios devem

levar em conta outras caracteristicas fisicas do disco, tornando a abordagem um pouco

mais complicada, maiores detalhes podem ser obtidos em |Goldreich e Tremaine (1980) e

Tanaka et al.| (2002).

2.2 Equacoes da Hidrodinamica

Esta secao visa expor algumas relagoes hidrodinamicas que serao usadas continuamente
nos capitulos posteriores, e tem como principal objetivo fornecer um breve resumo de

maneira a possibilitar uma leitura o mais linear possivel. Esta explanacao poderd ser

complementada com a leitura de Maciel (2003)) e [Cattani (1990) que abordam o assunto

de forma muito mais ampla.

2.2.1 Equacao de continuidade

Considere um fluido isolado de volume V', cuja massa total é dada por
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/ pdV . (2.11)
1%

Supondo um descréscimo de massa de fluido por unidade de tempo, podemos escrever

M
dt_ét

Agora, vamos considerar a Figura em que dS é o elemento de superficie com o vetor

pdV . (2.12)

77 unitario e normal ao elemento. A quantidade de massa que atravessa esse elemento de

area num determinado tempo serd

<l

Figura 2.5: Representacao de um fluido ocupando um volume V' e um elemento de superficie

dS com vetor unitario 77 normal ao elemento e dirigido para fora. Figura obtida em: Maciel
(2003).

dM  pdV
dt — dt

cuja quantidade total pode ser obtida integrando sobre toda a area superficial. Assim

—p - @ ds, (2.13)

dM
dt
Pela lei de conservacao de massa, podemos igualar as Equacgoes e [2.14], obtendo

p - 7idsS . (2.14)

;t pdV = 7{ G -7 dS . (2.15)

Usando o teorema do divergente na segunda integral, encontramos

(;St pdV = / V-(p)dV . (2.16)
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Portanto,

/V [% +V.(p 17)] AV =0 . (2.17)

Dessa forma, para qualquer volume, obtemos a relagao

5p
L1V (pi)=0. (2.18)

Essa equacao é conhecida como equagao de conservacao de massa ou equagao de

continuidade e também pode ser escrita na forma aberta

5 . .
5—f+pv-ﬁ+ﬁ.vp. (2.19)

Em resumo, essa equacao indica que a taxa de variagao de massa dentro de certo volume

éigual a taxa na qual a massa flui para dentro menos a taxa que flui para fora desse volume.

2.2.2 Equacao de Euler

Considere um fluido ideal em equilibrio, ou seja, em que nao ha forcas tangenciais. A
forca resultante que atua num elemento V' do fluido, devido a interacao com o restante do

fluido, é obtida integrando sobre toda a area superficial. Desse modo, temos

Flos = —7{13 ii ds, (2.20)

no qual o sinal (—) indica que a forga atua sobre o elemento V.

Aplicando o teorema do divergente, encontramos

F;esz—jfpﬁdsz—/ﬁpdv. (2.21)
14

Portanto, —VPéa forca por unidade de volume, ou seja

=

pd=-VP . (2.22)

Como a velocidade do fluido é funcao da posigao e do tempo (0 = v(x,y, z,t)), temos

5 ;
i = 5—7;dt +(dF - V)T (2.23)

Assim, a aceleracao pode ser escrita como
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v 6v S
L dv SR var 9.24
a 5 + (0-V)U, ( )

que substituida na Equacao [2.22] fornece

57 B B
P {5—: + (7 V)ﬁ} — _VP. (2.25)

Essa relagao é conhecida como equacao de Euler. O caso mais geral ocorre na
presenca de forcas externas. Assim, supondo uma forca F' atuando num volume unitério,
podemos generalizar a equacao de Euler na forma

o 1

— 1—» —
o (F-V)T = —-VP+-F 2.2
&—l—(v V)o pV +p (2.26)

Um caso de interesse nos trabalhos de migracao é o caso isentropico, ou seja, quando
a entropia do sistema permanece constante. Da primeira lei da Termodinamica, sabemos

que

dQ = TdS = dU + PdV, (2.27)

onde d@) ¢ a quantidade de calor absorvida em um processo infinitesimal, dU ¢ a variacao
da energia interna, PdV é o trabalho realizado pelo sistema, T a temperatura e dS a
variacao de entropia.

Da definigao de entalpia, temos

H=U+ PV, (2.28)

logo

dH =dU + PdV +VdP =TdS + VdP . (2.29)

Como o processo ¢ isentropico dS = 0 e dH = VdP, dividindo ambos os lados pela

massa, podemos escrever essa relacdo em termos da entalpia especifica (h). Assim

1
Vh=_ VP (2.30)

Portanto, a equacao de Euler para o caso isentrépico € escrita na forma
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L7 (2.31)

Essa relacao costuma ser usada em fluidos barotropicos, nos quais a temperatura é

constante ou a diferenca de temperatura entre as camadas é pequena, de modo que a

pressao depende apenas da densidade.

2.3 Potencial gravitacional do planeta

Considere um planeta de massa M, numa Orbita aproximadamente circular ao redor
de uma estrela, tal que o plano de inclinagao da orbita seja nula com relacao a um plano

de referéncia. Sendo (rp,0,) a posicdo em coordenadas polares do planeta, seu potencial

gravitacional (parte direta) em um ponto (r,#) é descrito por

O, = —GM,[ry +r* — 2ryr cos(f, — )72 . (2.32)

Similarmente ao que foi discutido na primeira se¢ao, pequenos desvios da orbita circular

de raio a, produzem as equacoes

(2.33)

R, =1y, — a, = —epa, cos|kp(t — to)]

(2.34)

2Q
Op =0, —Qpt = epr sin[k,(t —to)] ,
p

onde K, é a frequéncia epiciclica e e, a excentricidade do planeta, que é supostamente

pequena (Henon e Petit, (1986)).
Considerando t = t; como o instante em que o planeta passa pelo periapse, a expansao

em primeira ordem das Equacoes e fornece
(2.35)

GM, GM |
— Al/;) + A3/§ {Rp[a, — rcos(2p, — 0) + Opa,rsin(2, — 0)]}

onde define-se
(2.36)

A =al + 1% = 2a,r cos(Q, — 0)
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Como A~Y2 e A=3/2 530 funcdes periddicas pares de (Q, —0), elas pode ser analisadas

através de séries de cossenos de Fourier desta varidvel, portanto

a

X = b(l% + § jbl Ty cos[m(Q, — 0)] (2.37)
ay )

A3p/2 b3/2 + E b3/2 cos[m(§2, — 0)] (2.38)

nas quais os bs, conhecidos como coeﬁmentes de Laplace, sao definidos pela integral

2 K
bgm)(ﬂ) = —/ ™7 cos(m#)dd m=0,1,2,3.. (2.39)
T Jo
onde
r
= — 24
b= (2.40)
e
['=1+p3*—2Bcosb (2.41)

As equacoes acima, junto com as Equacoes [2.33], [2.34] e [2.35] permitem que o potencial

do planeta seja escrito em termos uma série na forma

m=+400
Op(r,0,t) =Re > Oy (t)e™ 00 (2.42)

m=—0Q0

O desenvolvimento completo dos calculos acima pode ser visto em [Shu| (1984)).



Capitulo 3

Disco protoplanetario

3.1 Introducao

As observacgoes de aglomerados de estrelas jovens em regioes ricas em gas e poeira sao
um indicativo de que sua formacao se deve ao colapso de nuvens moleculares. No entanto,
devido a conservagao do momento angular, parte dessa nuvem nao cai diretamente sobre
a protoestrela, resultando em um disco de acrecao denominado disco protoestelar.

Como resultado da viscosidade, boa parte da matéria do disco protoestelar espirala em
direcao a estrela, caindo sobre ela. Aproximadamente 10° anos depois, com uma grande
quantidade da matéria ja acretada, temos como resultado um disco remanescente, ainda
com acregao ativa, com uma massa bem menor que a da estrela (Mgisco << M,). E nesse
disco, cujo tempo de vida é da ordem de 10 milhoes de anos, que ocorrem as condicoes
para a formacao planetaria. Por esse motivo, ele é denominado disco protoplanetario.

Muitas observacoes vem sendo feitas para extrair o maximo de informagoes sobre os
discos protoplanetarios encontrados ao redor de estrelas jovens (T-tauri e Herbig Ae/Be).
No entanto, a “baixa” temperatura torna esses discos relativamente ricos em poeira e
opticamente espessos para a maioria dos comprimentos de onda. Com isso, a maior parte
das informagoes observacionais referem-se as camadas superficiais do disco e as regioes
mais afastadas da estrela, nas quais o disco é opticamente fino para comprimentos de onda
milimétricos (Armitage, 2010).

Diante dessa dificuldade, além de outras, como a alta resolugao angular necesséaria
para sua observacao, ainda nao é possivel obter a estrutura dos discos protoplanetarios
apenas através de vinculos observacionais, sendo necessaria, portanto, a criacao de modelos

tedricos. A obtencao de um modelo tedrico para o disco protoplanetario capaz de servir
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para o estudo dos processos de formacao e migracao planetaria é justamente o objetivo
deste capitulo.

De inicio, faremos uma breve descri¢ao da formagao dos discos protoplanetarios desde
a composicao das nuvens moleculares até sua detecgao em estrelas jovens. Em seguida,
analisaremos a estrutura vertical de um disco protoplanetario, bem como sua dependéncia
com a distribuicao de temperatura, discutindo também os mecanismos responsaveis pelo
seu aquecimento. Por fim, segue uma descricao de um modelo computacional simplificado
para um disco de acrecao e uma analise de suas limitagoes.

Este capitulo visa sobretudo fazer um estudo inicial de discos protoplanetarios que
possa servir como base para trabalhos futuros mais complexos, haja vista a existéncia de
modelos mais avangados que levam em conta a mudanga de viscosidade ao longo do raio,

conveccao, efeitos de magneto-hidrodinamica etc.

3.2 Nuvens moleculares e a formacao estelar

A teoria de colapso para a formacao de embrides estelares requer uma matéria interes-
telar preexistente. Em virtude de sua baixa temperatura (supondo uma regiao distante
de estrelas) e constituigdo, essa matéria quase sempre é visualizada na regiao do infra-
vermelho, requerendo assim o uso de radiotelescopios. Esse material constitui parte do
denominado meio interestelar.

As observacoes das regioes de formacao estelar evidenciam essa relacao. No espectro
visivel, observam-se as nebulosas de reflexao, nas quais o gas e a poeira brilham devido
ao espalhamento da luz estelar em sua vizinhanga, como acontece no aglomerado Pléiades.
Observa-se também a presenca das denominadas nebulosas escuras que, gragas a concen-
tracao de poeira, se apresentam como regioes vazias no céu, e das nebulosas de emissao,
cujo brilho é proveniente da energia fornecida por estrelas proximas, normalmente uma
estrela O ou B recém-formadas, que ionizam o gas através da radiacao U.V.

3 sendo

O gés encontrado nessas nebulosas possui densidade média de 10° 4tomos por m
a poeira interestelar ainda mais rarefeita. No entanto, sao objetos extremamente extensos.
A presenca de uma fonte estelar ionizante, como nas nebulosas de emissao e reflexao,
facilita o estudo de sua composicao com espectroscopia 6ptica. Pode-se também recorrer

a emissao em radio do atomo de hidrogénio, na linha de 21 cm, que permite o estudo das



Secao 3.2. Nuvens moleculares e a formagao estelar 63

propriedades de todas as nebulosas, entre outras caracteristicas do meio interestelar.

Essas nebulosas geralmente sao encontradas em regices ainda maiores, denominadas
nuvens moleculares, que possuem temperaturas extremamente baixas (10 — 20 K) e
densidade que pode atingir 10'? particulas por m® (Lequeux, 2005). A andlise espectral
dessas nuvens revela principalmente a presenca de Hy e CO. Entretanto, a deteccao do
hidrogénio é uma tarefa ardua, pois este nao emite nem absorve ondas de radio, mas, sim,
ultravioleta de comprimento de onda curto. Além disso, a linha de 21 c¢m nao é emitida,
pois o hidrogénio esta presente apenas na forma molecular. Assim, normalmente utiliza-se
o monéxido de carbono (ou amonia), ja para medir a quantidade de hidrogénio utiliza-se
uma estimativa baseada no padrao de abundancia conhecida para esses elementos.

Os estudos das nuvens moleculares revelaram estruturas cuja extensao chega até 50
pc, contendo gas suficiente para formar milhdes de estrelas como o Sol, encontrando-se
também pequenos nicleos de nuvens de varias massas solares que se formam através do
colapso gravitacional (Kepler, 2004]).

Os processos que podem ser responsaveis pelo colapso dessas nuvens sao, entre outros:

e ventos de algumas estrelas préximas que comprimem o gas e a poeira;
e forca explosiva de uma supernova que também comprime a nuvem;
e colisao entre nuvens moleculares;

e irradiagao de calor de forma suficiente para a nuvem esfriar e condensar sem ajuda

externa.

’

E nessas regioes complexas, normalmente responsaveis pela formacgao de aglomerados
estelares ou sistemas multiplos, que o disco protoplanetario herda caracteristicas como
sua massa inicial, tamanho e composicao quimica. Além disso, o disco também pode ser
afetado pelo ambiente no qual foi formado através da radiacao de estrelas vizinhas ou de
perturbagoes gravitacionais. Evidentemente, trabalhamos aqui com a hipétese de um disco
isolado ou, pelo menos, formado num aglomerado com baixa densidade de estrelas.

Uma abordagem mais completa do meio interestelar e dos processos de formacao estelar

encontra-se em |Lequeux| (2005)).
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3.3 Formacao do disco protoplanetario

Quando o fragmento da nuvem molecular se torna suficientemente denso, a atracao
gravitacional leva a nuvem a colapsar, formando os denominados glébulos de Bok. Essas
regioes apresentam alta densidade de poeira, sendo escuras no espectro visivel. No entanto,
algumas observacoes no infravermelho conseguem revelar a presenca de uma protoestrela
em seu interior.

Observagoes mostram que as nuvens moleculares nao sao homogeéneas e exibem mo-
vimento turbulento (McKee e Ostriker, 2007). Assim, qualquer colapso possui momento
angular diferente de zero, fator que serd fundamental para a formagao de um disco (ou uma
companheira bindria). |Goodman et al. (1993), por exemplo, estimaram a razao entre a
energia rotacional e gravitacional de nicleos de nuvens moleculares, encontrando um valor

médio de

E rot

6 = Egrav

~0.02 . (3.1)

Esse valor, aparentemente pequeno, mostra que essas estruturas possuem, em razao de
sua grande extensao, uma grande reserva de momento angular.

Para compreender como o colapso da nuvem e a formacao de uma protoestrela levam a
formacao do disco protoplanetario, vamos analisar a Tabela|3.1|que fornece as propriedades

médias de alguns nicleos das nuvens moleculares e de uma estrela similar ao Sol (Kepler,

2004).

Tabela 3.1 - Comparacao das propriedades da regiao interna de uma nuvem molecular e de

uma estrela similar ao Sol

Nuvem molecular Estrela
Densidade média 10* cm—3 10%* cm—3
Temperatura média 10730 K 10" K
Campo magnético médio 20 — 30 uG 1G
Razao de gas ionizado 1077 1
Tamanho 10'7 cm 10" cm

Velocidade angular 10~ rad/s 107 rad/s
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Podemos observar duas caracteristicas importantes na formagao estelar: o raio diminuiu
de um fator 10° e a densidade aumentou em 10?°. Com base nessas caracteristicas, podemos

fazer duas observacoes imediatas:

e ha grande aumento do momento angular, pois a velocidade angular aumenta da

ordem de 10'3;

e ha grande aumento do fluxo magnético, pois o campo magnético também aumenta

da ordem de 10'3.

Esses dois fatores sao as principais caracteristicas que levam a formacao de um disco
de acrecao, pois, pela conservacao do momento angular, parte da massa é acelerada para
a parte externa. Além disso, o campo magnético permite que as regides centrais comecem
a colapsar antes das partes mais externas. Esse tipo de colapso cria uma regiao rarefeita
entre o nicleo denso e a borda interna do envelope de gas, que continua caindo para o
centro. O campo magnético também é responsavel pela expulsao da matéria por ejecao
magnetocentrifuga, na forma de jatos bipolares (Kepler] 2004)).

Um vinculo observacional de todo esse processo (Figura ¢ obtido com base na
medida de distribuigao de energia espectral (SED, Spectral Energy Distribution) na regiao
do infravermelho de objetos estelares jovens (YSOs, Young Stellar Objects) de baixa massa
(Lada e Wilking} [1984; |Andre e Montmerle, |1994).

Costuma-se dividir os YSOs em quatro classes que, embora empiricas, possuem relacao

tedrica com uma sequéncia evolutiva (Adams et al., [1987), como descrito abaixo:

e (Classe 0: o pico da SED encontra-se no infravermelho longinquo ou na parte mi-
limétrica. Esses objetos estao no primeiro estagio da formacgao estelar e a protoes-
trela estd profundamente coberta por gas e poeira, tornando-se invisivel até mesmo

no infravermelho préximo.

e (Classe I: temos um pico mais reto entre o infravermelho préximo e o médio ou uma
reta levemente decrescente. Esses objetos ainda estao envoltos por um envelope de
gas e poeira que caem sobre a estrela, causando a emissao em comprimento de ondas
mais longos. Além disso, verifica-se a presenca de jatos que lancam material estelar

no espago.
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Figura 3.1: Classificacdo empirica de objetos estelares jovens (YSOs) com base na medida

de distribuigao de energia espectral (SED). Figura obtida em: (2010).

e (Classe II: 0 SED cai nitidamente entre o infravermelho préximo e o médio. O envelope
ja foi acretado e sua emissao ¢ a soma da emissao da estrela com a do disco que se

forma ao redor dela. Esses objetos sao conhecidos como estrelas T-tauri classicas.

e Classe III: o SED ¢ essencialmente o infravermelho de uma fotosfera estelar. Aqui, ja
temos uma completa dissipacao do disco e um objeto ja na pré-sequéncia principal.

Alguns autores usam a denominacao T-tauri de linha fraca.

O foco desta dissertacao sao os objetos de classe 11, nos quais supostamente ocorrem a

formacao e a evolugao dos sistemas planetarios.

3.4 Estimativa do raio de um disco protoplanetario

Apenas de forma elucidativa, podemos fazer uma estimativa bem rudimentar do raio de
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um disco protoplanetario levando em conta a conservacao do momento angular durante sua
formacao. Considere um glébulo de Bok como um nitcleo esférico de densidade uniforme,
massa de 1M e raio de r, = 0.05 pc, usando a Equacao (3.1}, encontramos um momento
angular especifico para o ntcleo (j,) de aproximadamente 4.5 x 10'® m? s71. Sendo €, a

velocidade angular do nticleo homogéneo da nuvem, podemos escrever

2
00 Qur? ~ 4.5 x 1010 1 (3.2)
S

Esse valor é muito maior que o momento angular tipico de uma estrela como o Sol,
o que indica que a maior parte do momento angular sera distribuido ao longo do disco.
Assim, considerando €24 e 74, respectivamente, a velocidade angular e o raio do disco, pela

conservagao do momento angular, temos

m?
Qqr ~ Qur2 ~ 4.5 x 10" — . (3.3)
S

Assumindo que a massa do disco é bem menor que a da estrela M,, temos na periferia

. . * ~ .
do disco uma velocidade angular Q3 = —5—, que, ao ser empregado na equagao acima,
r
d
fornece

3.4
ra ra (3-4)

GM, (4.5 X 1016>2

Isolando rq4 e utilizando G ~ 6.67 x 107'' m3 kg=! s72 e 1 UA ~ 1.5 x 10! m, encon-

tramos

M,

Supondo a massa da estrela central proxima da solar, obtemos um disco cujo raio é da

2 % 10% k
ro ~ (M) UA (3.5)

ordem de 100 UA. Embora a relacao seja rudimentar, os discos observados costumam ter
um tamanho coerente com o valor encontrado. Assim, a formacao de disco com tamanhos
maiores ou comparaveis aos do nosso Sistema Solar parece ser uma consequéncia inevitavel

do alto valor do momento angular dos nicleos embrionarios.

3.5 FEstrutura vertical

E comum nos trabalhos de formacao e migracao planetaria o uso de modelos de discos

protoplanetarios com escalas de altura (h/r) da ordem de 0.05 ou menores. O estudo
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da estrutura vertical a seguir revela que a escala de altura depende da distribuicao de
temperatura ao longo do disco, o que leva a andlise dos processos de aquecimento e resfria-
mento responsdaveis por essa distribui¢ao. Além disso, a distribuicao de temperatura é fator
primordial para obtencao do perfil de densidade superficial de gas e sélidos, parametros
essenciais nos modelos de formacao e migragao planetaria.

Para inferir a espessura do disco protoplanetario, vamos trabalhar com o conceito de
equilibrio hidrostatico na vertical, raciocinio andlogo ao empregado por |Armitage (2010).
Considere um sistema de coordenadas cilindricas fixo no centro do disco, no qual a coor-
denada r se encontra em seu plano e cujo eixo z é perpendicular e aponta na direcao do

eixo de rotagao, a equacao de equilibrio hidrostatico na direcao vertical sera

g (3.6)
na qual g, é a aceleracao gravitacional na direcao vertical, P é a pressao do gas e p sua
densidade volumétrica.

Vamos considerar a massa do disco bem menor que a da estrela (Mgisco < M, ), dessa
forma, podemos negligenciar a atracao gravitacional do disco sobre si mesmo. Assim, o
campo gravitacional numa distancia (r, z) é dado por

GM, GM,z GM,z

§p sinf) = 5= (21 22 (3.7)

onde d e (r, z) sdo, respectivamente, a distancia e as coordenadas da particula em rela¢ao ao

9= =

sistema de referéncia. Levando em conta que o disco possui uma grande area superficial, o
que implica um resfriamento bastante eficiente, podemos considerar seu raio extremamente
maior que sua espessura (r > z). Logo, a Equagao pode ser escrita na forma

g. ~ Q% 2. (3.8)

disco

A pequena espessura do disco em relacao a seu raio permite assumir um disco vertical-
mente isotérmico, de modo que a pressao do gds pode ser descrita pela relacao P = c¢,2p,
na qual ¢, é a velocidade do som que, por sua vez, é dada por

Cs ; (3.9)
Hmp
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onde kp é a constante de Boltzmann e p é a constante molecular média em unidades de
massa do préoton m,.
Assim, a Equacao de equilibrio [3.6] torna-se
2dp

Cs % - _Qiiscopz : (310)

A equacao acima é uma equacao diferencial de primeira ordem, cuja solucao é

p = poe 1 (3.11)

v , . .
. Observe que, usando Qgisco = —, onde v, € a velocidade tangencial
r

na qual h =
4 Qdisco
kepleriana do géas, podemos inferir

h c
-~ = (3.12)
T U,
. _ . CsT r .
Note também que v, = 784igco ~ T 12 assim h ~ ~ csm ~ 031"3/2, ou seja, h
disco

aumenta com r. No entanto, a velocidade do som ¢, depende da temperatura que, por sua
vez, varia com a distancia a estrela. Considerando a velocidade do som parametrizada na
forma ¢, oc 77, podemos escrever

h

= o2 (3.13)
.

h
A relacao acima mostra que a espessura do disco obtido pela relacao — depende de
r
T(r), tornando importante estudar como ocorrem as trocas de energia dentro do disco, de

modo obter a distribuigao radial de temperatura.

3.6 Discos passivos

O disco possui duas fontes principais de aquecimento: a primeira se deve a absorcao da
radiacao estelar (geralmente pela poeira), enquanto a segunda é decorrente da dissipacao da
energia potencial gravitacional durante a queda de matéria do disco na direcao da estrela.
Denomina-se passivo o disco cuja primeira fonte predomina sobre a segunda. Convém
lembrar que a taxa de aquecimento dessas fontes pode variar de acordo com a evolucao do

disco (Armitagel, 2010)).



70 Capitulo 3. Disco protoplanetario

O perfil de temperatura de um disco é obtido através de um balanco entre a taxa de
aquecimento e a de resfriamento. Desprezando o aquecimento que pode acontecer em vir-
tude da presenga de outras fontes externas, como estrelas vizinhas, o perfil de temperatura
para um disco passivo dependerd de como a radiagao estelar é absorvida e reemitida pelo
disco, bem como de seu formato, que influencia a distribuicao da radiacao estelar. Vamos
inicialmente trabalhar com um disco opticamente fino, de modo que o aquecimento ocorra

no plano do disco.

3.6.1 Disco plano

Considerando uma estrela como uma esfera de brilho constante I, e raio R, e um sistema
de coordenadas esféricas centrado na estrela, o fluxo através da superficie do disco, como

mostra a Figura 3.2 é obtido através da relacao

F= /LsinGcostQ, (3.14)

onde df? = sin 6dfd¢ indica o elemento de angulo sélido.

Figura 3.2: Geometria para o cdlculo do perfil de temperatura de um disco plano. Figura
obtida em: |Armitage| (2010).

Os limites de integracio sio —7/2 < ¢ < m/2 e 0 < 6 < sin ' (R,/r). Logo:

/2 sin~!(Ry /1) 2
F= I*/ cos ¢pdo / sin?@dh = I, |sin~? (&> — (&) 11— (&>
/2 0 r r T

(3.15)
Dada a temperatura efetiva da estrela T}, seu brilho é calculado pela relacao I, =
(1/m)oT!, onde o é a constante de Stefan-Boltzmann. Considerando que o disco emita

como um corpo negro (F = oT}

Tiseo), determinamos, para um de seus lados, que o perfil de

temperatura é da forma
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() 2o (5)- ) (B)]

Expandindo o lado direito da Equacao [3.16| numa série de Taylor no limite em que

(R,/r) < 1, obtemos

Tdisco & T_3/4 . (3].7)

Para um peso molecular p fixo, isso significa que a velocidade do som (Equagao

varia da forma ¢, oc r=3/8. Assim, a Equacdo para a escala de altura passa a ser

h
— o /8 (3.18)
.

Observe, entao, que, mesmo quando o aquecimento ocorre apenas no plano do disco, seu
formato indica uma altura vertical alta em longas distancias, o que implica uma captura
maior de radiagao estelar. Precisamos entao considerar que a radiagao atinja a superficie

de um disco mais sinuoso para obter um perfil radial mais realista para a temperatura.

3.6.2 Disco em formato de sino

Considere um sistema de coordenadas cilindricas e que, a uma distancia r da estrela, o
disco absorva a radiacao estelar numa altura h, acima do plano, e que essa altura aumente
com o raio. Essas condi¢oes implicam uma absor¢ao maior da radiacao estelar com relacao
ao disco plano e a mudanca de seu perfil de temperatura.

O célculo completo e exato pode ser encontrado em Kenyon e Hartmann, (1987), aqui
vamos usar os mesmos procedimentos do disco plano, recorrendo a algumas simplificacoes,
como a distancia radial bem maior que o raio estelar (r > R, ), que permite tratar a estrela
como um objeto pontual. E interessante destacar que h, nao é necessariamente a altura
vertical h do disco, pois a absor¢ao da radiacao depende da densidade e da opacidade do
material do disco aos fétons estelares. Da Figura [3.3] determinamos que o angulo entre a
radiacao incidente e a superficie local é dado pela relacao

a= dhy _ Ty : (3.19)

dr r

Assim, a taxa de aquecimento por unidade de area do disco numa distancia r, conside-

rando os dois lados, pode ser calculada usando
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Angulo entre o rainde luz e a
tangente da superfice do disco N

Figura 3.3: Geometria para o calculo do perfil de temperatura de um disco em formato de
sino. Figura obtida em: |Armitage (2010)).

L,
Q+:=20f<4wr2) . (3.20)

Considerando o esfriamento como num corpo negro (Q_ = 2074 ), e igualando as

isco

duas taxas, obtemos o perfil de temperatura na forma

o\ VA
Tdisco = ( - ) a1/47'_1/2 . (321>
4o

Como L, = 47 R,0T?, podemos escrever

1/2
Tdisco = T* (_) a1/4 . (322)
T

Assumindo h,, o< h, plausivel num disco opticamente fino, e também o disco vertical-

¢
mente isotérmico, determinamos, com o uso da relacao h = Q—S, e as Equacoes (3.9} 3.19
disco
e [3.22], o perfil de temperatura na forma
Tdisco X 7'71/2 ) (323)

que é bem mais suave que o perfil para o disco plano (Equacao [3.17)).
Para um peso molecular u fixo, isso significa que a velocidade do som (Equacao [3.9))

varia da forma ¢, oc r~/4. Assim, a Equacéo passa a ser

h
— o/t (3.24)
.

E importante destacar que uma analise mais completa também deve levar em conta
a emissividade, a distribuicao de poeira, a opacidade, a ionizacao, a conveccao, entre
outros mecanismos, que podem mudar bastante o calculo da temperatura radial do disco
e, por fim, seu perfil. Aqui limitamo-nos apenas a fazer consideracées mais simples, com o

objetivo de mostrar como o perfil do disco ¢ sensivel a distribuicao de temperatura.
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Para uma distancia de 1 UA, por exemplo, e uma temperatura no plano médio do disco
de 100 K (p = 2.3), obtém-se h/r ~ 0.02 e para 30 UA, obtém-se h/r ~ 0.05. Isso mostra
que, pelas condicoes tedricas apresentadas, a suposi¢ao de um disco fino, dentro da regiao

da formacao planetaria, ¢ de fato bastante aceitavel.

3.7 Discos de acrecao

Até agora discutimos apenas o caso de um disco estatico; no entanto, as observacoes
mostram que os discos evoluem com o tempo. Essa evolucao estd intrinsecamente ligada
ao transporte de momento angular no interior do disco, que leva o gas a espiralar e a
ser acretado pela estrela. A compreensao dos mecanismos que permitem essa perda é a
questao central nos discos de acregao.

O vinculo observacional mais forte para o estudo dos discos, como ja discutido, é o
excesso de infravermelho. Analisando a presenca desse excesso em aglomerados estelares,
é possivel fazer uma estimativa do tempo de vida de um disco protoplanetario. A Figura
mostra a fracao de estrelas jovens, em diferentes aglomerados, que possuem evidéncia
da presenca de discos protoplanetarios. Essa fracao é plotada junto com a idade estimada
para esses aglomerados, obtidas da localizagao dessas estrelas no diagrama H-R, aliado
a modelos de evolucao. Podemos observar que a frequéncia de discos é quase de 100%
para aglomerados com idade média inferior a 1 milhao de anos, caindo para aproxima-
damente 50% para aglomerados com 3 milhoes de anos e chegando a 10% para idades
médias proximas de 6 milhoes de anos. Nao ha evidéncia de discos para aglomerados com
mais de 10 milhoes de anos. Portanto, podemos estimar o tempo de vida de um disco
protoplanetario entre 6 e 10 milhoes de anos.

Acredita-se que essas estrelas, devido a idade do aglomerado, sao do tipo T-tauri, que
possuem um disco primordial, nao sendo estrelas mais velhas com disco de detritos cuja
colisao poderia gerar a poeira responsavel pelo excesso de infravermelho.

E importante mencionar também que as medidas do excesso de infravermelho sao reali-
zadas em regioes internas, proximas de 1 UA, o que nos leva a questionar o tempo de vida
do restante do disco. No entanto, algumas evidéncias levam a acreditar que esse tempo
¢é bastante plausivel para todo o corpo do disco. A primeira é a medida espectroscopica

que indica a acregao do géas, e que decai no tempo numa escala similar (Hartmann et al.,
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11

Fragio estimada de discos

0 ¥
108 108 107
Idade do aglomerado (anos)

Figura 3.4: Fragao de discos protoplanetarios em aglomerados jovens em funcao da estimativa
de idade do aglomerado. Os aglomerados plotados sao NGC 2024, o Trapézio, NGC 2264,
NGC 2362, NGC 133, 0-Ori, IC 348, Tr 37, NGC 7160 e Chamaeleon. Figura obtida em:

Armitage| (2010), onde também é possivel encontrar as referéncias para cada aglomerado.

1998); a segunda é a presenga de outros sinais, como o excesso na regiao millimétrica, em
diferentes regioes. Estas observacgoes indicam que os discos foram dispersados através de
uma faixa de distancia numa escala de tempo relativamente curta (Andrews e Williams,
2005)).

Vamos considerar um disco protoplanetario cujo perfil de densidade superficial de gas
seja dado por X(r, t), no qual a velocidade radial do gas seja pequena e, conforme discutido
no item acima, que o disco seja fino (h/r < 1). Nesse caso, o efeito dominante é a atragao
gravitacional da estrela, o que implica um potencial gravitacional independente do tempo e,
portanto, na conservacao do momento angular. Na auséncia de mecanismos de transporte
desse momento angular, teriamos um disco estatico e uma densidade superficial constante
ao longo do tempo. Mas, a viscosidade faz com que uma parte do gas espirale em direcao
a estrela e, consequentemente, pela conservagao do momento angular, outra parte espirale
para fora. Outros mecanismos de transporte de momento angular sao: a acao de fluxos
magnéticos e a agao de ventos estelares, que nao serao considerados neste trabalho.

A evolugao de ¥(r,t) pode ser deduzida considerando a equacao de continuidade e
a componente azimutal do momento angular, cujo cdlculo completo pode ser obtido em

Pringle| (1981)). A taxa de mudanga de massa dentro de um anel de largura infinitesimal é



Secao 3.7. Discos de acregao 75

dada por
%(27TTA7’E) =2rmrS(r)v.(r) = 27 (r + Ar)X(r + Ar)v,(r + Ar) . (3.25)
%
Como X(r 4+ Ar) = X(r) + (W) Ar, fazendo Ar — 0, encontramos
0y 6

A conservacao do momento angular fornece

5, 5 5 5 146G
7’&(7’ OY) + g(r Qr¥o,) = 55 (3.27)

onde G ¢é o torque no anel gerado pelo produto do comprimento da circunferéncia, a forca
viscosa por unidade de comprimento e o brago de alavanca r, proporcional ao gradiente da

velocidade angular, ou seja

ds?
= 2mrvdr— 2
G =2mrv P (3.28)

onde v é a viscosidade cinemética (resultado da turbuléncia). Eliminando v, entre as

Equacoes e , e especificando o potencial kepleriano (€2 3/ 2), obtém-se

=38
5t ror

que € a equacao que rege a evolucao da densidade superficial de um disco fino sob a acao

{rl/zf_r(yzrlﬂ)] 7 (3.29)

do transporte de momento angular interno.
Contudo, a equacao acima depende do conhecimento do perfil da densidade superficial

do gas, cuja obtencao envolve um modelo computacional para o disco de acrecao.

3.7.1 Modelo computacional para o disco de acrecao

Nesta dissertagao iremos implementar um codigo, utilizando o software MATHEMA-
TICA, para um modelo de disco que tem como base o trabalho de Papaloizou e Terquem
(1999). Esse modelo desconsidera o aquecimento devido a estrela. Outro, mais complexo,
que inclui a radiagao da estrela e o transporte de energia por convecgao e conducao, é encon-

trado em |D’Alessio et al.| (1998). A maioria dos modelos para discos de acrecao baseiam-se
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na parametrizacao a de Shakura e Sunyaev| (1973), em que a viscosidade anomala tur-
bulenta que permite o transporte de momento angular para fora e, consequentemente, o
espiralamento da matéria para dentro, aumenta com o tensor de pressao, que é simples-
mente proporcional a pressao do gés. Vamos nos limitar ao caso de a constante, embora
seja bem provavel que o valor varie ao longo do disco. Apesar disso, esse modelo simples
¢é bastante 1til para nosso caso de interesse.

Consideremos um disco fino e as coordenadas cilindricas fixas (r,¢,z) com origem na
estrela central, tal que z = 0 corresponda ao plano do disco. O modelo computacional
utiliza trés equagoes diferenciais fundamentais: a equacao de equilibrio vertical, a equacao
de energia e a equagao de fluxo radioativo.

A equacao de equilibrio vertical, ja descrita anteriormente, é

1dP
—— =% (3.30)
pdz

A equagao de energia, que impoe que a taxa de energia perdida pela radiacao seja

balanceada pela taxa de energia produzida pela dissipacao viscosa, é

ar 9
E = Zpr2 y (331)

na qual F' é o fluxo radioativo de energia através da superficie com z constante, dado por
16013 dT

F=—- — 3.32
3kp dz’ (3:32)

onde p é a densidade volumétrica, P a pressao, T' a temperatura, {2 a velocidade angular,

v a viscosidade cinemética, xk a opacidade que depende de p e T e 0 a constante de Stefan-

Boltzmann.

. , * 7
Para um disco com massa desprezivel, temos: % = , no qual G é a constante

3
,
gravitacional e M, a massa da estrela.
A pressao, a densidade volumétrica e a temperatura estao relacionadas pela equacao
de um gés ideal
_ pkT

P , (3.33)
Hmy

onde k é a constante de Boltzmann, p o peso molecular médio (usa-se p1 = 2) e my a massa

do atomo de hidrogénio. Consideremos o limite de temperatura como aproximamente
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4 x 10® K, que assegura o hidrogénio na forma molecular.
A adogao da parametrizagao de |Shakura e Sunyaev| (1973)) permite escrever a viscosi-

dade cinemdtica na forma

v=—" (3.34)

A . . , . 2 P
em que ¢ € a velocidade isotérmica do som | ¢y = — |.

Substituindo a equacao acima na Equacao [3.31] obtém-se

dir 9

Agora, precisamos resolver as equacoes diferenciais [3.30], [3.32] e [3.35] em trés varidaveis

F., P e T como fungao de z para um dado valor de r. Para tanto, necessitamos de trés
condigoes de contorno.
A primeira condigao de contorno é obtida integrando a Equacao de h até o infinito,
que fornece
p = Ehra (3.36)

Rs

no qual 7, é a densidade 6ptica acima do disco.

A segunda condicao é obtida integrando a Equacao [3.31| entre -h e h, que resulta em

 3MQ2
- 8

no qual Mg mede a taxa de acregao do disco, ou seja, a quantidade de massa que ¢é acretada

F, (3.37)

pela estrela num determinado tempo, assumida constante ao longo do disco.
A terceira e tultima condi¢ao de contorno é uma expressao para temperatura na su-
perficie
9akT ) 3

2(TH —TH — —=2 — ZM.02=0 3.38
o(T; b)  —— (3.38)

A temperatura de fundo é assumida como T, = 10 K e a opacidade superficial kg
depende de T; e ps. A deducgao das equagoes de contorno acima pode ser encontrada no
Apéndice [B]

Dado um raio r e os valores de My, e a, podemos resolver as equagoes diferenciais com

as condigoes de contorno, encontrando assim a dependéncia das variaveis de estado em
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funcao de z. A opacidade na superficie e abaixo do disco foi calculada usando a férmula
para opacidade analitica média de Rosseland (k = k,p*T"), cujos parametros variam de

acordo com a tabela abaixo.

Tabela 3.2 - Parametros para a opacidade analitica média de Rosseland (Bell et al., [1997).

kn «@ 8 Temp. méx. (K)

1.107% 0 2.1 132
310 0  —0.01 170
1.1072 0 1.1 375
5.10% 0 -15 390
L1~ o 07 580
2,101 0 5.2 680
21072 0 0.8 960
2.1088 1 —24 1570
1.107% 2/3 3 3730

Note que, para Ty menor que 960 K, a opacidade k¢ na superficie do disco nao depende
de ps, ao passo que, para valores maiores, o segundo termo da Equagao que contém
ks € desprezivel comparado ao terceiro.

Para calcular o valor de h, vamos usar um modo iterativo. Comeg¢amos com um valor
estimado, calculamos P, e Ty e integramos as equagoes de h até o plano médio do disco
em z = 0. Em geral, a condicao ' = 0 em z = 0 nao é satisfeita, e a iteracao é feita
ajustando o valor de h até encontrar F' = 0 com certa acuréci. A medida que ocorre o
processo iterativo, o programa ajusta um valor de opacidade para a superficie e o restante
da escala de altura com base nos calculos da temperatura da superficie e do plano médio
do disco. Considera-se, portanto, um disco fino de modo que a opacidade nao sofra grandes

alteracoes ao longo de sua altura.

! Devido ao valor de F em z = 0 ser extremamente sensivel aos valores de h, o sistema foi integrado
sobre uma faixa de valores de h, da qual se extraiu o valor minimo (dentro de certa precisao) obtido para

F(0) e o valor de h correspondente.
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As Figuras 3.5/ e 3.6/ mostram os valores obtidos para a razao de altura (h/r , adimensi-
onal), densidade superficial no plano médio do disco (¥ em g/cm?) e temperatura no plano
médio do disco (T}, em K) para, respectivamente, « = 1072 e o = 1073, comparando com
os valores obtidos por Papaloizou e Terquem (1999).

A comparacao indica uma certa discrepancia para valores muito proximos da estrela,
principalmente no que se refere a temperatura do plano médio do disco. Os dois principais
motivos que levam a essa discordancia sao: a taxa de precisao para o valor do fluxo no
plano médio do disco que deve ser proximo de zero, ou seja, valores mais precisos exigem
passos menores para h e, consequentemente, maior tempo computacional; e a atualizacao
dos valores para a opacidade, para os quais foram utilizados valores diferentes dos usados
no artigo.

De fato, a simulacao numérica se mostrou bastante sensivel aos valores iterados para
h, principalmente para regioes proximas da estrela, onde a opacidade passa a depender
da densidade superficial. Nesta dissertacao, a regiao de interesse se encontra acima de 1
UA, cujos resultados mostraram uma excelente concordancia com os obtidos por [Papa-
loizou e Terquem| (1999)). Para regides muito préximas da estrela, Souza (2008) adapta
um algoritmo genético que reduz consideravelmente o enorme custo computacional, tor-
nando possivel aumentar a precisao do modelo e obter valores mais confidveis para regioes

proximas da estrela.
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Figura 3.6: Idem Figura Epara a=1073.
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3.8 Sumario

Primeiramente, foi visto que a formacao do disco protoplanetdrio é uma consequéncia
direta da formacao estelar, uma vez que o ntcleo das nuvens moleculares possui grande
quantidade de momento angular para colapsar, provocando a distribuicao do material para
regioes externas na forma de um disco protoestelar. Apés um periodo de 10 anos, no qual
ocorre acre¢ao de grande parte da massa desse disco pela estrela, ele passa a ter as condicoes
necessarias a formagcao planetaria, passando entao a ser denominado disco protoplanetario.

A maior parte das medidas efetuadas relacionadas a formagao estelar sao encontradas
na regiao do infravermelho em aglomerados de estrelas jovens. Essas observac¢oes permitem
tragar um aspecto evolutivo desde o colapso até a formagao do disco (Figura . Nesta
dissertagao, estamos mais interessados nos discos de acregao ao redor de estrelas jovens do
tipo T-tauri.

A medida do momento angular especifico médio dos niicleos de algumas nuvens mole-
culares, obtidas por|Goodman et al.| (1993)), nos permitiu estimar o raio médio de um disco
protoplanetario como proximo de 100 UA. Embora rudimentar, essa estimativa combina
com os valores observacionais encontrados e sugere que discos protoplanetarios da ordem
do tamanho do nosso Sistema Solar sao uma consequéncia direta da formacao estelar.

Para o estudo da estrutura vertical dos discos protoplanetarios, consideramos a situacao
de equilibrio hidrostatico com duas observacoes que simplificam os calculos do problema.
A primeira delas consistiu em desprezar o efeito gravitacional da massa do disco, que
funciona bem quando Mo < 0.1M,. Acima desse valor, efeitos de instabilidade de-
vem ser levados em conta. A segunda considerou seu raio bem maior que sua espessura
(r > z), caracteristica decorrente da grande area superficial do disco que permite um
resfriamento eficiente. Com isso, foi possivel obter a Equacao [3.12] para um disco verti-
calmente isotérmico. Parametrizando a velocidade do som (¢, o< 777), obtém-se a razio
h/r em fungao do parametro /3, o que mostra a dependéncia entre o formato do disco e a
distribuicdo de temperatura ao longo do raio (Equacao [3.13).

Para obter a distribuicao de temperatura do disco, foi necessario estudar os principais
fatores de aquecimento, que sao a radiacao da estrela e a acrecao de matéria. Além disso,

é preciso compreender os mecanismos responsaveis pela troca de calor.

As Equacoes e mostram o perfil de temperatura radial para um disco, res-
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pectivamente, plano e outro em formato mais sinuoso, considerando apenas o aquecimento
devido a radiagao da estrela, ou seja, um disco passivo. Essas relacoes mostram que os
modelos de discos costumeiramente usados em trabalhos de formacao planetaria possuem
de fato uma escala de altura pequena dentro da regiao de interesse. No entanto, o perfil de
densidade volumétrica e superficial do gas pode ser bastante afetado apenas levando em
conta a radiacao estelar. As propriedades fisicas dos discos podem mudar radicalmente em
funcao de outros mecanismos de transporte, como convecgao, radiacao e valores diferentes
de opacidade, isso sem considerar os efeitos de magneto-hidronamica.

Nesta dissertacao, sera utilizado um disco de acrecao, do qual, foi obtido um valor
de referéncia para seu tempo médio de vida (Figura e, em seguida, seguindo o mo-
delo de [Pringl¢ (1981), a Equacao [3.29 que descreve a evolugao temporal da densidade
superficial do disco. Por fim, utilizando o trabalho de Papaloizou e Terquem| (1999) e os
valores de opacidade de |Bell et al.| (1997)), construiu-se um modelo computacional para o
disco de acre¢ao, no qual se desconsiderou a radiacao decorrente da estrela. Esse modelo,
embora limitado, é adequado para um estudo inicial dos processos de formacao e migracao
planetaria.

E interessante destacar, que com base nesse modelo, podemos obter, para cada distancia
r e taxa de acrecio My, a distribuicio de temperatura T'(r, M) e a densidade superfi-
cial X(r, Mst) e volumétrica do gas no plano médio do disco, bem como sua viscosidade
v(r, Mst). Seguindo |Papaloizou e Terquem (1999)), também é possivel inverter essas relagoes
e obter T'(r,X) e v(r,X) para cada valor de r que, junto com a Equacao [3.29) nos permite
computar a evolucao do disco. Esse modelo para evolucao do disco pode ser explorado em

trabalhos futuros.
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Capitulo 4

Formacao planetaria

4.1 Introducao

Nas regices internas do disco protoplanetario, o processo de aglomeracao de poeira,
rochas e planetesimais resulta nos planetas de tipo rochosos, ja nas regioes mais externas,
um dos modelos sugere a formacgao de um ntcleo que acumula gravitacionalmente gas e
gelo, resultando na formacao de planetas gasosos gigantes. Esse modelo é conhecido como
modelo de acrecao. O grande desafio desse modelo é obter um tempo de formacao
para o nucleo sélido que seja compativel com o tempo de vida do disco, ja que, o nicleo
precisa se formar num tempo habil, de modo que ainda sobre tempo para a acrecao do gas
remanescente do disco protoplanetario, que dara origem aos planetas gigantes.

A formacao de um planeta gigante é costumeiramente dividida em trés grandes estagios
que apesar de serem, de certa forma, arbitrarios, irao nos ajudar a compreender os dife-
rentes fenomenos fisicos envolvidos no processo (Armitage, 2010).

O primeiro estagio trata da formacao dos planetesimais, definidos como corpos grandes
o suficiente para que sua evolugao orbital seja dominada por suas interacoes gravitacionais
mutuas, em vez do arrasto aerodinamico com o disco de gas. E justamente esse arrasto,
agindo na evolucao de particulas de poeira até pequenas rochas, que leva a sua formacao.
Nessa dissertacao, trabalharemos com planetesimais cujo raio varia de 0.1 até 100 km.

No segundo estagio, ocorre a acumulacao de milhoes de planetesimais durante um longo
tempo, ocasionando a formacao de planetas terrestres ou de ntcleos de planetas gigantes.

No tltimo estagio, além da acrecao de planetesimais, ocorre novamente uma interacao
com o disco protoplanetario, todavia, dominada pela interacao gravitacional em vez do

arrastro aerodinamico, que leva a captura do gas remanescente do disco e a formagao dos
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planetas gigantes.

Neste estudo, iremos tratar apenas da formacao de planetas terrestres e dos nucleos
de planetas gigantes, ou seja, trabalharemos com os dois primeiros estégios, deixando o
terceiro para ser explorado num trabalho futuro. Vale ressaltar que o tema é bastante
abrangente e, portanto, este trabalho conta com modelos simplificados; porém, para um

maior aprofundamento, sugestoes bibliograficas serao fornecidas ao longo do capitulo.

4.2 Formacao de planetesimais

Os principais modelos para a formagao planetéaria consideram os planetesimais (en-
tre 0.1 e 100 km) ja formados, isto é, trabalham exclusivamente com a segunda fase
da formacao, ou seja, a acrecao desses planetesimais por um protoplaneta entre 0.01 e
0.1Mrerra- Isto se deve a consideragao de que a formacao de planetesimais ocorre de forma
rapida em comparagao com o processo completo de formacao planetaria. Nesta secao,
vamos estudar os mecanismos que podem justificar essa assertiva.

As particulas de poeira presentes no disco protoplanetario estao sujeitas as forcas gra-
vitacionais, principalmente da estrela, e ao arrasto aerodinamico por causa da interagao
com o gas, que serd o principal mecanismo responsavel pela distribuicao vertical e radial
de particulas no disco protoplanetario.

Considere um grao de poeira como uma particula esférica de raio s e densidade py,
movendo-se com velocidade v relativa ao gds de densidade pgy. O arrasto aerodinamico Fj,
que age na direcao oposta ao movimento, pode ocorrer em dois regimes fisicos diferentes
que dependem da relacao entre o raio s da particula e de seu livre caminho médio A. O
primeiro ocorre quando s < A, causado pelas colisoes das particulas de gas com os graos
de poeira, conhecido como arrasto de Epstein. Nesse regime

4m
Fa = —?pgs%vth : (4.1)

onde vy, € a velocidade térmica do gas.
O segundo regime ocorre para s > A, nesse caso, o disco de gas ¢ considerado um fluido
obstruido pela presenca da particula cuja area frontal é 7s?, trata-se do arrasto de Stokes,

no qual
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1
Fy = —§CA7T52pg1)2 , (4.2)

2sv
onde Cy é o coeficiente de arrasto que depende do niimero de Reynolds (Re = —, v é a
Vm

viscosidade do gds), para um esfera, experimentalmente, obtém-se

Cy~24Re™™  (Re< 1),
Cph~24Re™™® (1 <Re < 800) e
Ca~044  (Re > 800) .

9\

Os dois regimes sao iguais para s = T que pode ser tomado como um valor de
transicao entre os dois casos. Nesta dissertacao é adotado o regime de Epstein, pois
consideramos um valor baixo para a densidade do gas o que implica num valor grande
para o livre caminho médio.

Como consequeéencia da forga de arrasto, as particulas de poeira sao rapidamente aco-

pladas ao gas, fato que pode ser analisado através da definicao da variavel tempo de friccao

muv
| Fa |’

que mede o tempo necessario para uma particula de massa m se acoplar ao gas, resultando

(4.3)

2(:fric =

numa velocidade relativa nula (Armitage, [2010)). Usando m = §7r33 pm € a forga de arrasto
no regime de Epstein (Equacgao 4.1)), encontramos

b = Pm 2 (4.4)

Pg Uth

Valores tipicos em r = 1 UA onde p, = 1072 g/cm?, p,, = 3 g/cm?® e vy, = 10° cm/s
fornecem, para um grao de poeira de s = 1 pum, um tempo de friccao de aproximada-
mente 3 s, comprovando realmente esse ligeiro acoplamento que faz com que a poeira seja
rapidamente varrida pelo gas.

O cenario para formacao de planetesimais é bastante complexo e ainda tema de estudo,
portanto, vamos inferir um tempo para essa formacao com base no estudo da distribuicao
vertical e radial das particulas. Devido a atragao gravitacional e ao arrasto com o gés, as
particulas de poeira que se encontram numa determinada altura serao levadas ao plano
médio do disco, processo denominado sedimentagao; além disso, essas particulas de poeira
também irao espiralar em direcao a estrela até que caiam sobre ela, o que permite obter o

tempo maximo para os planetesimais se formarem.
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4.2.1 Distribuicao vertical de particulas solidas

Considere uma particula de poeira inicialmente em repouso que acelera devido a atracao
gravitacional da estrela e, que durante seu movimento, sofra um arrasto aerodinamico no
regime de Epstein. Igualando a aceleracdo gravitacional na vertical (Equagao com
a acelera¢do devido ao arrasto (Equagao , podemos obter a velocidade terminal da
particula, logo

Vter = p—minz . (4.5)

Pg Vth

Para completar a descricao acima, temos que levar em conta o processo de coagulacao,
no qual as particulas interagem umas com a outras e podem se aglutinar aumentando sua
massa e seu raio e, consequentemente, a velocidade terminal.

Adota-se um modelo simples, no qual a particula cresce em massa e tamanho numa

taxa que reflete o volume varrido pela sua secao tranversal (Safronov|, [1972), portanto

dm
dt

onde f é a razao da quantidade de gds e poeira no disco. Substituindo a Equacao [4.5| e

= pgﬂ32|vter’fa (46)

4 4
lembrando que m = §7TT Pm, pPodemos escrever

dm §§22f

Eillvthzm

Como z = z(t), esta equacao nao pode ser integrada imediatamente. Dado que o tempo

(4.7)

de fricgdo é bem curto, ela pode ser resolvida em conjunto com a Equagao [4.5, que pode

ser escrita na forma

= _Pm S g2, (4.8)
dt Pg Uth

A Figura mostra a solu¢ao numérica, obtida usando o sofware MATHEMATICA,

para as Equacoes |4.7| e a 4.8, na qual foi plotado o raio da particula em vez de sua massa,
considerando sua densidade constante. A analise do grafico mostra um tempo de sedi-
mentacao, com a inclusao da coagulacao, da ordem de 1 x 10® anos e particulas alcancando
um raio da ordem de 1x 10* ym ao atingir o plano médio do disco. E interessante notar que
a particula cresce mais rapido do que se sedimenta, implicando um aumento exponencial

da massa com o tempo.
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Figura 4.1: Sedimentagao e coagulagao de uma particula de poeira num disco nao turbulento.

A linha azul corresponde a uma particula inicialmente com raio 1 um, a linha vermelha
inicialmente com 0,1 pym e a linha amarela com 0.01 pm. As figuras superior e inferior
indicam, respectivamente, a altura da particula em relacao ao plano médio do disco e seu raio
s em funcao do tempo. Para a densidade do gds, foi usado o perfil de um disco isotérmico
(Equagao . Os parametros adotados para o disco foram: r = 1 UA, h = 3 x 10! cm,
Y =10% g/cm?, f = 1072, pp = 3 g/em? e vy, = 10° cm/s (Armitage, 2010).
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O escoamento turbulento, no qual as particulas se misturam de forma nao linear, isto
é, de forma cadtica, pode aumentar o tempo de sedimentagao; no entanto, nesta dis-
sertacao, trabalha-se apenas com discos laminares. Em geral, a inclusao da turbuléncia
ainda mantém tempos bem pequenos em relagao a evolugao dinamica do sistema.

Observagoes de discos protoplanetarios téem mostrado uma populagao de graos maior
do que o esperado (Furlan et al., 2006). Entender como esses graos sobreviveram nesse
longo periodo de tempo ainda é um desafio. Uma possivel explicacao para isso é a frag-
mentacao que pode ocorrer durante as colisoes. Mas, isso exige colisoes mais energéticas,
com velocidades da ordem de m/s, porém as velocidades tipicas encontradas nos modelos

sdo da ordem de cm/s.

4.2.2 Distribuicao radial de particulas solidas

Apos determinar que o tempo de sedimentacao é muito curto, podemos analisar a
distribuicao radial das particulas e calcular o tempo para ela cair na estrela, para isso
precisamos da velocidade orbital do gas, que pode ser obtida para um determinado perfil
de densidade superficial e de temperatura através da equagao de Euler (Equacao ,
para um fluido nao magnetizado e sem viscosidade, temos

o

. 1= .
o L (F-V)i= —-VP+ Vb 4,
5t+(v V) pV +Vo, (4.9)

onde ¥ é a velocidade, p é a densidade volumétrica do gas, P é a pressao e ® é o potencial
gravitacional. Considerando que o potencial gravitacional da estrela seja o dominante, a
componente radial da equagao acima implica uma velocidade orbital vy 5. dada por

V3 e  GM, 1dP
¢,gas + =

—_. 4.10
r r? p dr (4.10)

Como a pressao decresce com o aumento de r, o segundo termo do lado direito é
negativo, de modo que a velocidade orbital do gas é levemente menor que a velocidade
kepleriana de uma particula sélida no mesmo raio. Podemos quantificar essa diferenca

considerando uma lei de poténcia para a pressao na forma

P=F (1) - (4.11)

To
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num disco verticalmente isotérmico Py = pocZ, de maneira que a Equagao m pode ser

escrita na forma

2 1/2
Vg gas = UK (1 - n—;> , (4.12)
Uk

onde vk ¢ a velocidade kepleriana.
Para um disco cuja razao de altura é h/r = 0.05 e o perfil de densidade superfical do

gés X oc vt obtém-se n = 3 e

Vg gas == O, 996’UK . (413)

Analisaremos, portanto, as consequéncias fisicas da acao do arrasto aerodinamico num
disco cujo gas possui velocidade proxima da kepleriana.

Para uma particula pequena, o acoplamento com o gas serda muito forte (Qtge < 1),
o que faz com que a poeira seja varrida pelo gas igualando suas velocidades azimutais,
como esta velocidade é um pouco menor que a kepleriana, a forca centrifuga nao consegue
equilibrar a atracao gravitacional da estrela e, portanto, a particula espirala em direcao a
estrela.

Particulas grandes, nas quais o acoplamento nao é forte (Qtgi. > 1), também espiralam
em direcao a estrela, pois o arrasto aerodinamico, devido a pequena diferenca entre a
velocidade do gas e da particula, age como uma perturbagao ao movimento orbital do
corpo, levando a perda do momento angular.

E possivel descrever a taxa com que ocorre esse deslocamento radial em funcao do
tempo de fricgdo (Equagao das particulas no plano médio do disco. Um célculo mais
completo pode ser obtido em Takeuchi e Lin (2002). Considerando v, e vy, respectivamente,

a velocidade radial e azimutal da particula, a equacao de movimento sera da forma

2

dUT U¢ 1
dt = 7 - %<T - E(UT - Ur,gas) 5 (414)
€
d r
E(Tvsﬁ) = _E(UCE - v(b,gas) . (415)

Levando em conta que o momento angular especifico permanece préximo do kepleriano,

podemos escrever
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d d 1
E(T%) ~ UT%(TUk) = UK, (4.16)
0 que resulta em
1 tfricvrvK

(4.17)

/U¢ - U(j),gas ~ = 2 r

Isolando Qk (vk = Qkr) da Equagao e substituindo na Equacao[4.14] encontramos,
neglegenciando os temos de ordem mais alta

dv, vk 2k 1
P —777 + T(% — Vp,gas) —

— (U — Uy gas) (4.18)
tfric
c.2

Vg2

Desprezando d:l’; e substituindo o termo (vy — vy gas) da Equacao na , encon-

onden =n

tramos

(T/UK)tf_rilCUr,gas — MUK
(’UK/T)tfric + (T/UK)tf_rllc

E comum na literatura sobre formacao de planetesimais, o uso da grandeza adimensional

(4.19)

r =

denominada tempo de parada (7,), definida como

Tp = tfricQK ) (420)
de modo que a Equacao pode ser escrita na forma

1
Tp Ur,gas — UK

—1
Tp + Th

v, = (4.21)

A Figura mostra a razao da velocidade radial pela velocidade kepleriana em funcao
do tempo de parada para alguns parametros do disco num raio de 5 UA e um dado valor
de 7.

Podemos observar que, para particulas pequenas (7, =~ 0.1), o deslocamento radial
aumenta de forma aproximadamente linear com o tempo de parada, j4 para particulas
grandes (7, ~ 10), a velocidade radial decai linearmente com o tempo de parada. O pico
do grafico ocorre em v, == —5Mkeo tamanho correspondente a esse tempo de fricgao pode

ser obtido através da escolha do regime (Epstein ou Stokes). Para o regime de Epstein e
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Figura 4.2: Gréfico da velocidade radial das particulas no plano médio do disco em fungao do

tempo de parada. Foi adotado n = 7.5 x 1072 € v, gas/vk = 3.75 x 107°. Esses valores foram
obtidos para um disco com h/r = 0.05 e & = 1072 em 5 UA. Figura obtida em: |Armitage
(2010).

dados tipicos do disco em 5 UA, verificou-se que o deslocamento mais rapido ocorre para
s =~ 20 cm (Armitage, [2010)).

A Figura mostra o tempo minimo (¢, ), isto é, o tempo que uma particula com
velocidade maxima demora para cair na estrela, em funcao de sua posigao radial inicial.
Percemos que o tempo é extremamente curto - da ordem de 10® anos para distancias radiais
proximas de 10 UA.

Podemos entao destacar algumas caracteristicas interessantes. A primeira delas é que a
formagcao planetesimal precisa ser rapida, pois, se nao fosse assim, as particulas mais leves
iriam parar rapidamente nas regioes mais internas e seriam evaporadas pela estrela central.
Outra conclusao é que ocorre uma distribuicao de particulas ao longo do disco, havendo
locais onde ha um preenchimento de material e em outros seu esgotamento, dependendo
sobretudo do tamanho das particulas.

O modelo acima nao leva em consideracao o crescimento da particula durante seu
deslocamento radial, portanto, o proximo passo é considerar a coagulacao que ocorre em

razao da diferenciagao de velocidade entre as particulas de diversos tamanhos. Usando o
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Figura 4.3: Grafico do tempo de descolamento de uma particula com velocidade maxima em
fungao do raio do disco. Foi adotado ¥ o< 7~ e h/r = 0.025 (linha superior), h/r = 0.05

(linha intermediaria) e h/r = 0.075 (linha inferior). Figura obtida em: (2010).

mesmo procedimento do deslocamento vertical, no qual todas as colisdes sao consideradas

adesivas, obtém-se a taxa de crescimento de uma particula de raio s como

d
— =l fp. (4.22)

onde f é a razao entre a densidade da particula e do gas em z = 0 e p a densidade do
)Y

1
P Vanh

) r
> com o tempo para o deslocamento radial (tdes = —),

vy |

gas no plano médio do disco ( . No entanto, podemos comparar o tempo

d imento (¢ m

e crescimento = —
cres dm/dt

obtendo t. s < tges para particulas com um tamanho

3f (h\ ' X

Assumindo que o arranjo vertical ja tenha ocorrido e usando alguns valores tipicos

do interior do disco (f = 0.1, ¥ = 10® g/cm?, p,, = 3 g/cm?® e h/r = 0.05), encontra-se
s = 2 m. Isso mostra que particulas menores caem na estrela antes mesmo de poder crescer

o suficiente.



Secao 4.3. Formagao de planetas terrestres 95

A turbuléncia também pode ser um fator importante. Entretanto, estudos mostram
que sua inclusao é bem menos dramatica do que é para a distribuicao vertical, pois ela nao
altera a velocidade sub-kepleriana, responsével pelo deslocamento radial (Armitage, 2010)).

O modelo de coagulagao que usamos permitiu colisoes adesivas e o crescimento de
particulas num intervalo curto de tempo. Para particulas pequenas, da ordem de mm, esse
modelo parece ser razoavel, todavia, é dificil de aceitar que ele funcione para particulas
maiores, da ordem de metros, devido a altos valores para as velocidades relativas que
poderiam fragmentar as particulas em vez de permitir a coagulacao. A dificuldade de
obter informacoes observacionais também é um problema, gerando uma brecha no nosso
conhecimento sobre a formacao dos planetesimais.

Além disso, foi usada uma taxa de crescimento constante para todas as particulas.
Contudo, observacionalmente detectamos particulas pequenas nos discos, de modo que
elas precisam sobreviver ou se regenerar via colisoes erosivas. O tratamento matematico
que engloba essa situacao, entre outras, é a equacao de coagulacao desenvolvida por Smo-
luchowski (1916)). Todavia, essas relagoes mais complexas fogem do escopo deste trabalho.

A conclusao mais importante é que a analise da distribuicao vertical e radial de particulas,
de fato, revelou que a formagao dos planetesimais deve ocorrer numa escala de tempo muito

menor que a da formagao dos planetas terrestres.

4.3 Formacao de planetas terrestres

A analise acima permitiu revelar que a formacao planetesimal deve ocorrer de forma
rapida, de modo que podemos partir diretamente para o estudo da formacao de um nicleo
solido e de um planeta terrestre, que ocorre por meio da acrecao desses planetesimais.
Iremos considerar o caso de um protoplaneta de massa 0.01Mre., € 0 limite de massa do
nicleo como sendo de 10Mre.a, & partir da qual a acrecao de gas tem seu inicio.

Uma vez formados os planetesimais, a atracao gravitacional muitua passa a ser o pro-
cesso fisico dominante. A dificuldade no estudo desse sistema reside no grande niimero
de corpos interagindo entre si. Portanto, para as fases iniciais, costuma-se usar métodos
estatisticos similares aos usados na teoria cinética dos gases. Somente quando o nimero
de corpos diminui para uma ordem de centenas ou milhares, é que se torna possivel o uso

das simulacoes para N-corpos.



96 Capitulo 4. Formacao planetaria

Em geral, o tratamento estatistico envolve uma distribuicao de elementos orbitais ke-
plerianos f(e, ), no qual a longitude do pericentro e a longitude do nodo ascendente sao
tomadas como uniformes. Utilizando conceitos andlogos a distribuicao de velocidades num
gas e a distribuicao de Rayleight para uma populacao de planetesimais de massa m e

densidade superficial local >, obtém-se

NgZm_ e e P
f(e,z)—4m<€2><z.2> p[ @ <¢2>}’ (4.24)

onde (€?) e (i?) sao, respectivamente, os valores quadraticos médios para excentricidade e
inclinagao. E importante destacar que a exata conversao entre os elementos orbitais e as
componentes randoémicas da velocidade variam de acordo com o problema em estudo.
Para o processo de captura do planetesimal, é importante introduzir o conceito de
secao de choque (I'), definida como a drea que mede a probabilidade de uma colisao (in-
teragao) entre particulas ocorrer. A atragao gravitacional de um corpo massivo iré defletir
a trajetoria de um corpo que se move em sua direcao resultando em uma secao de choque
maior, numa espécie de “focalizagio gravitacional”. Considere a Figura [£.4] na qual dois
corpos de massa m movem-se com velocidade relativa ¢ numa trajetoria cujo parametro de
impacto, ou seja, a distancia perpendicular entre o vetor velocidade do projétil e o centro

do objeto do qual estd se aproximando, é b.

R = e

a2

Figura 4.4: A atracdo gravitacional pode tornar a se¢do de choque maior, desde que a
velocidade randomica seja menor que a velocidade de escape de sua superficie. Figura obtida
em: |Armitage| (2010).

Definindo o momento de maior aproximacao como aquele em que 0s corpos possuem
uma separacao R. e velocidade méaxima v,.y, & equagao de conservagao de energia, no

referencial do centro de massa, fornece
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o, 5 Gm?
—mo® = muj,. —

max
4 R.

(4.25)

Como nao ha componente radial no ponto de maior aproximagao, a conservagao do

momento angular permite escrever

156
VUmax — =1 0 .
°R.”

Definindo a soma dos raios dos corpos como Ry; entao, se R. < Rs, haverd uma colisao,

(4.26)

caso contrario, nao. O maior valor do parametro de impacto necessario a colisao ocorre

quando R, = Ry, logo

4GmR;
Ve = 24— (4.27)
o
4G
Expressando em termos da velocidade de escape v2, = Tm’ temos
2 2 Ugsc
b: o = R2 (1 + ?> . (4.28)
Portanto, a secao de choque é descrita por
02
I =nR? <1 + 2) : (4.29)
o

A equacao acima s6 levou em conta a forga gravitacinal mitua entre os corpos. No
entanto, a atragao gravitacional da estrela também pode ser importante e, neste caso,
torna-se necessario considerar o problema de trés corpos. Uma estimativa para a condicao
no qual o tratamento para o problema de trés corpos se torna importante, é obtida usando
o conceito de esfera de Hill, cujo raio define uma regiao dentro da qual a gravidade do
protoplaneta, com massa M, e semieixo maior a, domina sobre o campo gravitacional da

estrela de massa M,, sendo seu valor dado por

_ Mp 1/3
Ry = <3M*) a. (4.30)

Dentro da esfera de Hill, o problema de dois corpos é uma aproximacao adequada para
a dinamica dos corpos. Usando a Equacao [4.30| utiliza-se uma velocidade caracteristica,
definida como a velocidade orbital ao redor do protoplaneta numa distancia igual ao raio

de Hill, assim



98 Capitulo 4. Formacao planetaria

G,
Ru

Se a velocidade relativa randomica o do planetesimal é maior que a velocidade de Hill

VH =

(4.31)

(0 > wvn), entdo a taxa com que eles entram na esfera de Hill e colidem é determinada
pela dinamica de dois corpos. No entanto, se ¢ < vy, a atracao gravitacional da estrela
precisa ser considerada. O tratamento que utiliza a dinamica de dois corpos falha para
planetesimais em baixo regime de velocidade randomica, pois o tempo de interagao com o
protoplaneta deixar de ser desprezivel em relacao ao tempo orbital.

Inicialmente, vamos analisar cada regime separadamente, fornecendo a base para o
entendimento de um modelo mais complexo, que serd utilizado para a formacao do nicleo

solido.

4.3.1 Crescimento do planeta no regime de dois corpos (o > vy)

Podemos obter um resultado simples para a taxa de crescimento de um protoplaneta
no dominio de dois corpos. Considere um corpo de massa M, e raio R, imerso em um
enxame de pequenos planetesimais movendo-se com velocidade relativa o (Figura . A
taxa de crescimento do corpo pode ser estimada através de um modelo conhecido como

particula em uma caixa, como igual ao produto da densidade do enxame de planetesimais,

da velocidade relativa e da se¢ao de choque (Equacao 4.29). Logo

M, 2
2 — pusr R (1 + 1;2) . (4.32)

Podemos obter a densidade do enxame de planetesimais através da relacao

Ym
2h,

onde ¥, é a densidade superficial de planetesimais (ou densidade superficial de sélidos) e

Penx (4.33)

hy a escala de altura que pode ser aferida como

h ag g ag
p
a vk afd PO

Substituindo as rela¢oes acima na Equagao obtém-se

(4.34)

de_ﬁ
dt 2

2
S R (1 + UQ) . (4.35)
g



Secao 4.3. Formagao de planetas terrestres 99

® ST T e o T T e T s AT
’ | #
e .- ' bt FPenx e ﬁl
.
l ° o T
B
4': ______ !_l g 9 - e o !
i iubaiaiaieieds _alebe bbbl et - i
'l j y I L ' @
, o 1 { ! ! 2h
i i I i 1 e . B
i : [ i
L e il ._Je ® I !
: L 1 i i i
i H i i |
e b ! 1 @ 0 R ]
bl H L] ]
1 \ { [ ] L] i H
H 4 ! . Fa L) o
. e e ik bbbl b
' o ® L o
® : e < — ! e [ ]
P ] odt b
. - ®
A - . ¥

Figura 4.5: Enxame de planetesimais.

onde o pré-fator numérico /3 surge porque a velocidade relativa é considerada isotrépica
(Lissauer, |1993)).

E possivel explorar duas solucoes simples que podem nos ajudar a compreender modelos

2

. . . . . v p
mais complexos. A primeira assume que o fator de foco gravitacional F, = (1 + ﬁ) é

2
o
constante e que a densidade superficial de planetesimais nao muda com o tempo. Usando

M, = d%Ri, em que d é a densidade do protoplaneta, a Equacao [4.35( pode ser escrita

na forma

dRy  V/3E,0
a 8 d

cuja integral mostra que o raio cresce numa taxa linear (Ry o t), desde que a densidade

Fy, (4.36)

do protoplaneta seja mantida constante.

A Equacao descreve um crescimento muito lento, por exemplo, um corpo de den-
sidade d = 1 g/cm® numa distancia de 5.2 UA, levaria cerca de 10 milhoes de anos para
atingir um tamanho de 100 km, tempo maior que a vida 1til do disco. Concluimos, entao,
que a construcao de corpos maiores exige maior foco gravitacional e, portanto, uma maior
secao de choque.

Assim, o proximo limite a considerar é ve,. >> 0, que resulta na maior secao de choque

2
v 2G M,
possivel, a qual fornece Fy ~ = =

3 2—p, e a taxa de crescimento torna-se
o 02 R,

dM, _ V/31GE,Q MR, ~ 2.5m23GE L0

dt o2 o2pi/?

MY = kMY (4.37)
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na qual k serd constante desde que as propriedades do enxame de planetesimais sejam

mantidas fixas, ou seja, o crescimento do protoplaneta nao muda a velocidade de dispersao,

nem consome uma fragao significativa de planetesimais. Devido a dependéncia da massa
4/3 ) . S

na forma M;,’”, percebemos que um corpo mais massivo cresce mais rapido que um menos

massivo, fenémeno conhecido como runaway growth. Integrando a Equacao [£.37], obtém-se

1
(Mg = wty

Observe na equagao acima que o planeta alcanca uma massa infinita num tempo finito

M, (t) = (4.38)

(t=M, 1/3 /Ek'). Na realidade, a taxa de crescimento diminui pelo fato de a velocidade de
dispersao dos planetesimais aumentar a medida que ocorre o crescimento, evitando assim
essa singularidade.

A analise acima mostra que o foco gravitacional adequado permite a formacao, dentro
do regime de dois corpos, de nucleos solidos grandes num tempo menor que o tempo de

vida do disco.

4.3.2  Crescimento do planeta no regime de trés corpos (o < vy)

No regime de trés corpos, a analise é mais complexa, sendo usual o tratamento apro-
ximado com base no artigo de |Greenberg et al.| (1991). Vamos dividir o cdlculo em duas
partes: na primeira, estimamos a largura da zona na qual os planetesimais podem ser desvi-
ados para trajetorias que entram na esfera de Hill, denominada de zona de alimentagao, e,
na segunda, avaliamos a fracao de planetesimais que entram e colidem com o protoplaneta.

Para estimar a largura da zona de alimentacao, vamos considerar um planetesimal em
uma érbita circular a + Aa que, ao ser perturbado, passe préximo do protoplaneta de raio
orbital a. O efeito gravitacional dominante ocorre enquanto a separacao entre os dois é
2Aa 2Aa 4 I
— =——=—. Isso
|dv| %QA@ Q
permite obter a mudanca de velocidade do planetesimal em decorréncia do impulso do

menor que Aa, esta condicao continua durante o tempo 6t =

protoplaneta. Da definicao de impulso de uma forga, temos

4 GM,
MOV R Fapay 0t = 00 & Q (Cia;.

A mudanca de velocidade necesséria para o planetesimal passar pela érbita do planeta

é ov ~ QAa, que substituido na Equagao [£.39] fornece

(4.39)
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4G M
Aa® =~ (;2 P (4.40)
Usando Q% = 3 * a relacdo acima nos dé a largura da zona de alimentacéo
a
AN /3
Aa = ( Mp) = a~ 23Ry (4.41)

onde Ry é o raio de Hill (Equagao [4.30)).

Figura 4.6: Trajetéria de particulas em orbitas circulares préoximas de um protoplaneta,
considerando o problema de trés corpos. Particulas muito préximas sao desviadas em Orbitas

do tipo ferrradura diminuindo a zona de alimentacdo. Figura obtida em: |Armitage, (2010).

Planetesimais dentro da regiao (a—Aa) e (a+Aa) podem ser desviados para drbitas que
se aproximam do protoplaneta. No entanto, as solugdes do problema de ressonancia 1/1 e
simulagoes numéricas, usando as equacoes de Hill para uma particula teste na vizinhaca do
planeta, mostram que trajetérias muito préximas do planeta possuem formato de ferradura
que nunca encontram a esfera de Hill, reduzindo a zona de alimentacao (Figura .
Portanto, o planetesimal que pode fazer parte da zona de alimentacgao esta numa distancia
proxima de %Aa do protoplaneta (Greenberg et al., [1991). A velocidade relativa média de

aproximacgao (o) desse planetesimal, no referencial do protoplaneta, é dada por

ds?

da

ZA@ = gQAa : (4.42)

o =a

Portanto, o fluxo de planetesimais que sao desviados, sera
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dMy 9
= —QAaY, A 4.4
o 3 aXmAa , (4.43)

que pode ser considerado, com boa aproximacao, igual ao fluxo que entra na esfera de Hill

ao redor do protoplaneta.

Uma vez que entram na esfera de Hill, a secao de choque com o protoplaneta pode ser
obtida usando a dinamica de dois corpos.

A geometria simples, retratada na Figura .7, na qual a espessura da zona de ali-
mentacao é inferida como 2ai, e i é a inclinacao dos planetesimais, permite estimar a
fracao de planetesimais que entram na esfera de Hill e terao impacto com o protoplaneta.

Esta fragao (adimensional) é dada por

r
~ 4.44
I~ @R @an (4.44)
z f‘.—‘.__-‘-""-.
// \\
/( RH \\

2ai

Raio de /
N\ Captura

Figura 4.7: Uma visao de perfil mostrando o fluxo de planetesimais dentro da esfera de Hill

do protoplaneta no regime de trés corpos. Figura obtida em: (2010)).

A relagao acima pode ser usada desde que a espessura da zona de alimentagao seja

maior que o raio de captura definido por

N
Rcaptura = Rs (1 + %) 5 (445)

enc

onde vg,. € a velocidade de encontro do planetesimal com o protoplaneta. Considerando

a taxa com que o protoplaneta cresce, via acrecao de planetesimais, como o produto da
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fracao com o fluxo de entrada de massa na esfera de Hill, obtemos
dM, 9 (Aa)?

dt 32 aiRy

Esta expressao ¢é similar a obtida no regime de dois corpos (Equagao 4.37). No entanto,

2
S B2 <1 + ”—) (4.46)

2
Vene

hé diferencas importantes: primeiramente, no foco gravitacional nao aparece a dependéncia

da velocidade randomica dos planetesimais, mas da velocidade de escape e da velocidade

2
enc

2

2/3 .
de encontro, como v, o< R% Mp/ , enquanto vz, o< M}, ocorre um cancelamento parcial

da dependéncia de massa no termo do foco gravitacional. Segundo, ha uma dependéncia

- . . 1 .
explicita com a espessura vertical do enxame de planetesimais dtp x — |, caso o disco
i
seja muito frio, pode ocorrer uma zona de alimentagao muito fina necessitando de analise
complementar.
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Figura 4.8: Dependéncia do foco gravitacional em funcao da razao da velocidade de escape
e da velocidade de dispersdo dos planetesimais. A massa do protoplaneta é fixa e varia-se a
velocidade de dispersdo. Figura obtida em: [Armitage, (2010).

Como os parametros que controlam a taxa de crescimento sao diferentes em cada regime,
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nao ha uma consenso sobre as regices de transicao, além disso, os métodos computacionais
mostram que a transicao é muito ténue. A Figura mostra a dependéncia da secao de
choque com a razao Ve /0, na qual assume-se v fixo, enquanto o varia mantendo e = 2i
cosntante (Greenberg et al. [1991). Nesse caso, quatro regimes podem ser identificados:
para % < 1, o foco gravitacional ¢ irrelevante, e o crescimento ocorre no regime de
dois corpos com a secao de choque geométrica. Uma vez que % > 1, ainda dentro do
regime de dois corpos, o foco gravitacional torna-se importante e aumenta linearmente
com %. Saindo do regime de dois corpos, o foco gravitacional aumenta mais lentamente.

Finalmente, o disco torna-se fino o suficiente, de modo que a secao de choque torna-se

constante.

4.4 Modelo computacional para formacao de um nicleo soélido

A anadlise acima mostrou que a excentricidade e a inclinacao dos planetesimais podem
influenciar a taxa de acrecao, fazendo-a oscilar entre o regime de dois ou trés corpos,
dependendo das condigoes do enxame de planetesimais e da interagao destes com o gas do
disco, com o protoplaneta e até mesmo com outros planetesimais.

Um modelo analitico mais acurado pode ser construido utilizando dois métodos equi-
valentes: o primeiro trata de um formalismo cinético baseado em adicionar um termo
colisional na equacao de Boltzmann, descrevendo a evolucao da densidade do espaco de
fase dos corpos (Hornung et al., [1985; [Stewart e Wetherill, [1988)); o outro modelo uti-
liza um formalismo baseado no tratamento de trés corpos utilizando as equacoes de Hill
(Idaj, [1990). As duas aproximagoes podem ainda ser melhoradas com o uso da integracao
numérica do problema de trés corpos (Stewart e Iday, [2000).

Esses modelos dependem do calculo da excentricidade e das inclinacoes dos planete-
simais que definem sua velocidade relativa. Nesta dissertacao, iremos trabalhar com as
relacoes obtidas para a situacao mais comum, na qual a velocidade de dispersao dos pla-
netesimais é controlada pela relacao entre o impulso do protoplaneta e o arrasto do gés.

Considere um protoplaneta de massa M, e raio R, numa 6rbita circular em torno da
estrela com semieixo maior a e velocidade angular €2, crescendo via acrecao de planetesimais
de raio r,, e massa m. Para descrever a transicao entre o regime de dois e trés corpos, é

comum utilizar a excentricidade e a inclinacao na forma normalizada
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€ =ae/Ry (4.47)

i =ai/Ry , (4.48)
no qual Ry é o raio de Hill do corpo (Equagao 4.30)).
Utilizando a distribuicao de Rayleigh para o enxame de planetesimais, [Inaba et al.

(2000) mostram que o crescimento do protoplaneta ¢é descrito pela relagao

dM, (275, R}
_ (HEm ) p 4.49
dt ( Porbital ) ! ( )

onde Y., é a densidade superficial dos planetesimais no local onde ocorre a acrecao, também

denominada densidade superficial de sélidos, e P, € 0 periodo orbital do protoplaneta.
A taxa de colisao P, mede a probabilidade de o planetesimal ser acretado e depende da
velocidade relativa entre o planetesimal e o protoplaneta, que, por sua vez, tem relacao
com a inclinacdo (i) e a excentricidades média (¢) dos planetesimais. De acordo com [naba
et al.| (2000), a taxa de colisao média pode ser aproximada por

Peon = min(Prcq, (Pygy + Pow) %) (4.50)
onde Pred,Phigh © Pow sao os diferentes regimes encontrados para as diferentes velocidades

dos planetesimais, o que permite diferentes taxas de colisoes. Esses regimes sao descritos

pelas equagoes

<R+ Tm)2 6RH[G(6)
Pay = o tm)” 2imial?) ) 4.51
high 27TR12{ F(/B) + (R + Tm)€2 ( )
R+ry)? 232R
med = (Bt ) ~,) (17.3 + i ) (4.52)
4 R R+
(§
Rtr, 1/2
Plow =113 ( rr ) . (453)
Ry

O limite para altas velocidades (Ppign) ¢ mais apropriado para ¢,1 > 2, para médias
velocidades (Ppeq), para 0.2 < é,1 < 2, e baixas velocidades (Piy), para é,1 < 0.2. O

pardametro (8 é definido como 8 = i/é, enquanto as funcoes Ip(3) e I(f) pelas relacoes
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e B*E(0)

[F(ﬁ)_g/o 7 - g oy
! K ()

Iy (B) —8/0 ﬁ2+(1—52))\2d)\’ (4.55)

onde E(f) e K(#) sao integrais elipticas, respectivamente, de primeira e segunda ordem
1
e 0= 5\/3 — 3X2. O modelo numérico, que iremos implementar no MATHEMATICA,

utiliza relagoes aproximadas para as relagoes acima (Chambers|, 2006)), descritas por

Ie(8) = 1+ 0.9592583 + 0.772543°
VT B(0.13142 + 0.122953)

(4.56)

1+ 0.3996/
£(0.0369 + 0.0483333 + 0.0068732)

As relagbes sao aparentemente complexas, mas mostram uma dependéncia da excen-

Ic(B) =

(4.57)

tricidade e da inclinacao dos planetesimais, que combina com a descricao dos regimes
anteriores. No regime de altas velocidades (Equagao , a velocidade de dispersao, que
depende de 1/é?, entra pelo termo do foco gravitational; no caso de velocidades inter-
mediarias (Equagao , a dependéncia com 1/i é mantida de forma similar a equacao
para o regime de trés corpos (Equagcao , e, finalmente, para o caso de um disco frio com
velocidades baixas (Equagao , nao ha dependeéncia da excentricidade ou da inclinagao,
como era esperado.

Todavia, para facilitar os cdlculos numéricos, iremos fazer algumas simplificacoes. Pri-
meiramente, podemos escrever o raio de Hill (Equagao [4.30)) em funcao da densidade do

4
protoplaneta (e.g. d = 5.5 g/cm?®) usando a relagao M, = d%R?’, logo

R adddm\ V3
?H:CZ<9M ) ' (4.58)

Considerando a equacao acima e a situacao na qual R > r,,, as probabilidades, dadas

pelas Equagoes [4.51] [4.52| e [4.53] podem ser escritas na forma

Fhien = 272 (IF(ﬁ) e
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1
Pred = ——= (17.3 + 232¢) (4.60)
472y

Pow = 11.3¢71/2 (4.61)

Para o calculo das excentricidades e inclinagoes dos planetesimais, foi utilizado um
dos modelos apresentados por Fortier et al.| (2013)), no qual o impulso nos planetesimais,
produzido pelo protoplaneta, é instantaneamente balanceado pelo arrasto do gas. Obtém-
se entao uma aproximagao para excentricidades na forma

B m1/15M;/3pI2)/15
Ceq = 1.7 75 73 . (4.62)
b1/5CD p1/5M* aql/b

Usando a definicao do raio de Hill, a relacao acima pode ser escrita na forma

2/15
oo = 245007 LA (4.63)
e b1/5C]13/5p1/5a1/5 a

Isso permite escrever a excentricidade reduzida de equilibrio (€.q = aeeq/Ru) como

2/15
m1/15pp/

bl/5Cé/5p1/5a1/5

, (4.64)

Eoq = 2.

onde p, = 5.5 g/cm?® é a densidade volumétrica do bulbo de planetesimais ao redor do
protoplaneta, b = 10 é a largura do raio de captura em funcao do raio de Hill, Cp =
1 é o coeficiente de arrasto, p é a densidade volumétrica do gds na regiao onde estda o
protoplaneta e depende do modelo de disco considerado, a é o semieixo maior e m é a
massa dos planetesimais (m = dpl%rrfn), onde dp ¢ a densidade dos planetesimais que
sao considerados homogéneos e sempre do mesmo tamanho. Devido a presenca da linha
de gelo, definida nesta dissertacdo como a distancia na qual a temperatura permite a
condensagao de compostos de hidrogénio, usaremos os valores de d,; = 1 g/cm? para além

da linha de gelo e dj,) = 3.2 g/cm?® para dentro da linha de gelo. Para a inclinagao reduzida,

a situagao de equilibrio fornece

g = %q , (4.65)

que permite escrever 3 = 0.5 (Fortier et al., 2013).
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No entanto, nao estd claro se os planetesimais podem ser considerados sempre nessa
condicao, especialmente devido ao fato de o arrasto depender de sua massa, além disso, o
disco pode ser afetado pela migracao do protoplaneta e pela sua prépria evolugao. Todavia,
os calculos de Fortier et al. (2013) mostram que ha boa concordancia entre a situacao de
equilibrio e modelos mais complexos, nao havendo uma mudanc¢a muito brusca no tempo

de formacao do protoplaneta.

4.4.1 Modelos de discos protoplanetarios usados no modelo computacional da formacao

planetaria

Tendo em vista os pressupostos tedricos apresentados, podemos obter a taxa de acrecao
para a formacgao de um ntcleo sélido de acordo com alguns parametros do disco proto-
planetario. Para isso, usaremos os principais modelos de discos utilizados nos estudos de
formacao planetaria, inclusive o modelo computacional para o disco de acre¢ao obtido no
Capitulo 3.

A Equacao referente a taxa de acrecao, depende da densidade superficial de plane-
tesimais (X,,) do local onde se formam. Na maioria dos trabalhos de formagao planetéria,
essa densidade é considerada proporcional a densidade superficial do gas no plano médio
do disco protoplanetéario (X), que, por sua vez, é obtida de um modelo para o disco ou
por diferentes métodos observacionais. Nesta dissertacao, a estimativa para a densidade

superficial de planetesimais é descrita pela relacao

Ym = fo/afri (4.66)
onde fp,q ¢ a razao entre a quantidade de gds e de poeira no disco que, normalmente,
considera-se em escala com a metalicidade da estrela, variando de 0.03 até 0.125, sendo
Jry1 um fator que leva em conta o grau de condensagao de elementos pesados. Seguindo
Fortier et al| (2013), usaremos fg;; = 0.25 dentro da linha de gelo e fg;1 = 1 para além
da linha de gelo. Essa descontinuidade ocorre devido ao material do disco externo ser
evaporado em regides mais internas do disco. A localizacao da linha de gelo foi computada
a partir do modelo para o disco de acrecao descrito no Capitulo 3, através da temperatura
e pressao no plano médio do disco. O valor encontrado para a distancia da linha de gelo a
estrela, num disco com « = 7 x 1072, foi de 3.5 UA. Modelos mais precisos, que levem em

conta a sublimacao, podem utilizar um valor diferente. Além disso, vamos assumir que a
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linha de gelo nao evolui com o tempo. O estudo a seguir compara trés modelos diferentes
para o disco.

O primeiro modelo de disco é uma lei de poténcia obtida para a Nebulosa Solar, que
tem como base a distribuigao de material do nosso Sistema Solar (Weidenschilling, [1977)).
Para esse disco, obtém-se um perfil de densidade superficial para os sélidos que varia com
r~=3/2 cuja normalizacao é dada por Hayashi (1981). Nesse modelo, a densidade superficial

de gés ¢ descrita pela relagao

_3/2
S = 1.7 x 10° (NLA) g/cm? (4.67)

e a densidade superficial de solidos p01E|

S(rocha) = 7.1 ()" gjem? 3.5 UA 4.68
m(rocha) = 7. (1 UA) g/cm” para r < 3. : (4.68)
e
roo\-3/2
Ym(rocha/gelo) = 30 (1 UA> g/cm? para r > 3.5 UA (4.69)

Estas distribuigdes sdo mostradas na Figura[4.9 Embora haja diversas razoes para sus-
peitar que essa distribuicao nao reproduz as condicoes iniciais que deram origem ao nosso
Sistema Solar, e muito menos a de sistemas extrassolares, ¢ uma relagao costumeiramente
usada nos estudos de formacao e migracao planetaria e podemos usa-la para comparar o
tempo de formacao planetaria entre os modelos.

O segundo modelo é baseado em medidas observacionais para o perfil de densidade

superfical de gas, descrita por

Mdisco a - a .
Y= (2 q)—dsco (T} exp |- — : 4.70
( 7)27m2‘7ag <a0) P [ (ac) 10

onde qg é igual a 5.2 UA. A massa do disco (Maisco), 0 raio caracteristico (ac) e a lei de
poténcia () foram extraidas de Andrews et al| (2010) e seus valores estao descritos na

Tabela [4.11

! No modelo original, a linha de gelo é colocada em 1 UA, nesta dissertacdo, foi usado 3.5 UA com o

propdsito de facilitar a comparagao entre os modelos dos discos.
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Figura 4.9: Densidade superficial do gés (linha superior) e de sélidos (linha inferior) em

funcao do raio para Nebulosa Solar seguindo a normalizagdo de Hayashi| (1981). A linha
vertical denota a localizacao da linha de gelo.

Tabela 4.1 - Medidas observacionais de |Andrews et al.| (2010])

Disco Maisco(My) ac(UA)  ains(UA)  ~

1 0.029 46 0.14 0.9
2 0.117 127 0.16 0.9
3 0.143 198 0.10 0.7
4 0.028 126 0.10 0.4
) 0.136 80 0.10 0.9
6 0.077 153 0.12 1.0
7 0.029 33 0.10 0.8
8 0.004 20 0.10 0.8
9 0.012 26 0.10 1.0
10 0.007 26 0.10 1.1
11 0.007 38 0.10 1.1

12 0.011 14 0.10 0.8
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Esses perfis foram obtidos para estrelas de 0.3 até 1.3Mg e, portanto, assumiremos
que é um perfil comum para discos presentes em estrelas similares ao Sol. O calculo da
densidade superficial de planetesimais é feito com a Equacao [4.66] A Figura mostra
o perfil da densidade superficial de gés e de sélidos para os dados da primeira linha da

Tabela [4.1]

T T L T T T T T T T T T T T T T T
10 T <
N ~ E
= C N i J
o = — Gas 4
=2 T
T — T~
o B T
= TTe—— T
g Wg — ~ E
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- ~ N
o T
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8 ~_
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Figura 4.10: Densidade superficial do géds (linha superior) e de sélidos (linha inferior) em
funcéo do raio para as medidas observacionais de |[Andrews et al.| (2010) utilizando os dados
para o disco 1 da Tabela A linha vertical denota a localizacao da linha de gelo. Foi
utilizado fp,q = 0.03.

O terceiro modelo para o disco é o estado de equilibrio para um disco de acrecgao,
descrito no Capitulo 3, para a = 7.5 x 1073. Devido ao alto custo computacional do
modelo, foi feito um ajuste utilizando método dos minimos quadrados para obter uma
funcao que descreve a densidade superficial e volumétrica do gas no intervalo de 1 UA até

10 UA[|(Figuras e [4.12)).

! Fora desse intervalo, o ajuste exponencial ndo serd o mais adequado, necessitando de um ajuste

polinomial ou em lei de poténcias. Para valores de r < 1 UA as diferencas serdo bastante significativas.
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Figura 4.11: Ajuste de uma curva exponencial para a densidade superficial do gas em fungao
do raio (1 UA até 10 UA) num disco de acre¢ao em equilibrio.
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Figura 4.12: Ajuste de uma curva exponencial para a densidade volumétrica do gds em
funcao do raio (1 UA até 10 UA) num disco de acregdo em equilibrio.
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As funcgoes obtidas sao

S = —0.487939 + 67.1157 exp(—0.19151r) (4.71)

p = 3.48091 x 107'% 4 1.68482 x 107'? exp(—0.792697r) (4.72)

4.4.2 Resultados obtidos

Dada uma distancia r, podemos, com o modelo de acre¢ao descrito pela Equagao [4.49]
obter numericamente a taxa de crescimento do exoplaneta e, consequentemente, o grafico
da massa em funcao do tempo para cada modelo de disco apresentado.

A Tabela[4.2]resume os parametros encontrados para cada modelo de disco em r = 3 UA
er =6 UA, que serao as regides analisadas. No modelo da Nebulosa Solar e no modelo
baseado em dados observacionais, que denominaremos hibrido, nao é possivel obter a
R
V2rh

obtida pela integracao da Equagao |3.11| num disco verticalmente isotérmico, definiremos

densidade volumétrica do gas p, por isso, foi utilizada a relacao p = , essa relacao é

h como 0.057. O modelo da Nebulosa Solar ja oferece uma estimativa para a densidade
superficial de sélidos (Equagao e , enquanto para os outros dois modelos foi

utilizada a Equacao [4.66]

Tabela 4.2 - Resumo de dados para cada perfil do disco

Y(g/cm?) ¥p(g/cm?®)  p(g/cm?)

Nebulosa Solar (3 UA) 327.2 1.4 5.8 x 10711
Nebulosa Solar (6 UA) 115.7 2.1 1.1x 10713
Modelo hibrido ( 3 UA) 235.6 1.8 4.2 x 1071
Modelo hibrido ( 6 UA) 119.3 3.6 1.1 x 1071
Disco de acregao com « constante (3 UA) 37.3 0.27 1.9 x 10711

Disco de acregao com « constante (6 UA) 20.7 0.62 4.9 x 10712
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A Figura mostra os graficos da massa em funcao do tempo para cada modelo
de disco, considerando o crescimento de um protoplaneta de 0.01Mrerra até 1Mpera. A
primeira caracteristica que notamos em todos os graficos é que o crescimento depende
do tamanho dos planetesimais, sendo que o protoplaneta cresce mais rapido numa regiao
de planetesimais menores. Isso se deve ao fato de os planetesimais maiores serem menos
afetados pelo arrasto do gas, mantendo altos valores para suas inclinagoes e excentricidades,
dificultando a acrecao. Em todos os casos, o tempo para o protoplaneta alcancar 1Mrepa
foi maior que o tempo tipico da vida do disco, que é menor que 10 x 10° anos. Para a
formacao de um planeta rochoso, isso nao é um problema, ja que o tempo de vida do
material sélido é extremamente maior. No entanto, para a formacao de um planeta gasoso
este ¢ um ponto de dificuldade, pois nao haveria gas remanescente no disco para a formacao
de seu envelope.

A comparagao entre os modelos também fornece algumas caracteristicas interessantes.
No modelo para o disco de acrecao (Figura MC), obteve-se 0 maior tempo necessario
para a formacgao de um nicleo sélido de 1Mr,,, para ambas as regioces, 3 UA e 6 UA. Isso se
deve ao fato de o decaimento da densidade superficial e volumétrica do gas ser exponencial
(Equagao e , que influencia no arrasto sofrido pelo planetesimal. Com excegao
do modelo da Nebulosa Solar, o tempo de formacao em 6 UA foi menor que em 3 UA, isso
se deve ao decaimento do perfil de densidade do gas ser compensado pela presenga maior
de material sélido (fgr/1), pois, no modelo da Nebulosa Solar, a estimativa de sélidos foi
feita com base nas medidas do nosso Sistema Solar (Weidenschilling, [1977), que resulta nas
Equagoes e a0 passo que, nos outros modelos, a estimativa foi feita com base na
Equacao4.66, De fato, as medidas referentes a quantidade de material s6lido, normalmente
feitas por estimativa, sao um fator sensivel nos modelos de formagcao planetaria, o que torna
necessarios maiores vinculos observacionais ou modelos computacionais mais complexos que
levem em conta a sedimentacgao, a aglutinacao e a evolugao da poeira no disco. De fato,
os perfis obtidos para a densidade superficial de sélidos podem ser um fator de dificuldade
para explicar a formacao de planetas gigantes dentro desse cenario, visto que o tempo para

a formagao do nicleo pode ser bem superior ao tempo de vida do disco.
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Tanto no modelo para a Nebulosa Solar, quanto no hibrido, a densidade volumétrica,

X
\V2mh

disco verticalmente isotérmico, além de um valor ad hoc para a razao de altura (h = 0.05r),

obtida na relacao p = , que leva em conta a integracao da densidade superficial num
¢ um fator a ser melhor explorado. De fato, vinculos observacionais ou uma modelagem
computacional mais completa, que leve em conta outros processos fisicos, pode revelar uma
mudanga brusca nesse perfil de densidade volumétrica do gés.

Por fim, no modelo computacional foi utilizado v = 7 x 1073 e uma taxa de acrecao
de M = 107 M /ano. Primeiramente, ndo hé razao para acreditar que o parametro
« seja constante ao longo do raio do disco, e modelos mais recentes ja levam isso em
consideracao, ademais, a taxa de acrecao pode variar sensivelmente ao longo do tempo
de vida do disco. As alteracoes desses parametros e a inclusao de um modelo considere
a distribuicao de poeira podem alterar significativamente os valores encontrados para a
densidade superficial e volumétrica do gas e até mesmo as curvas desses perfis.

A evolugao da linha de gelo também pode ser um fator importante, de fato, a simples
mudanca da densidade dos planetesimais e da razao de poeira para regioes dentro e fora
da linha de gelo foi um fator diferencial que permitiu compensar a queda na densidade
superficial e volumétrica do gas. No entanto, esse excesso de material presente na regiao
além da linha de gelo, ao que tudo indica, nao é capaz de explicar, por si s0, a formacao
de um ntcleo sélido em tempo suficiente para a formacao de um planeta gigante. Necessi-
tamos, portanto, de outros mecanismos que possam acelerar esse processo, um deles pode

ser a migragao planetaria que sera explorada no préximo capitulo.

4.5 Sumario

A formacao planetaria ocorre, dentro do cenario de acrecao, em trés grandes fases: a
formacao dos planetesimais devido principalmente ao arrasto aerodinamico, a formagao de
um nucleo sélido através da acrecao de planetesimais e, finalmente, a acrecao conjunta de
gas e planetesimais que resulta na formacao de um planeta gigante.

Vimos, através do cédlculo do tempo de sedimentacao vertical e deslocamento radial de
particulas de poeira, que a formacao de planetesimais precisa ocorrer de forma rapida, de
modo que as particulas nao caiam na estrela. Além disso, a forca de arrasto também é

responsavel pela distribuicao de material no disco. O estudo da formacao dos planetesimais
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foi suficiente para detectar essas duas caracteristicas, mas é incompleto no que tange
a formacao de planetesimais maiores, quando surge a necessidade de ferramentas mais
complexas, que abrajam outros processos fisicos importantes. Vale ressaltar que este ainda
¢ um campo em estudo e que precisa ser analisado com maior profundidade, dado que
observagoes de discos protoplanetéarios indicam uma concentracao de poeira muito maior
do que o esperado.

Com esses planetesimais formados, a forga gravitacional mutua passa a ser o processo
fisico dominante. No entanto, devido ao grande nimero de planetesimais uma abordagem
estatistica se torna necessaria e, em vez do alto custo computacional da interacao N-corpos,
em geral, é preferivel utilizar uma distribuicao de Rayleight para os parametros inclinagao
e excentricidade, uma vez que especificam a velocidade de colisao desses planetesimais com
o protoplaneta.

A anadlise do processo de colisao resulta numa secao de choque influenciada pela gra-
vidade do protoplaneta (regime de dois corpos) e até mesmo pela estrela (regime de trés
corpos). Em ambos os casos, foi possivel obter uma taxa de acre¢do que poderia resultar
na formacao de um ntcleo solido. No entanto, a dificuldade de separar os dois processos
que acontecem de forma diferente a medida que o protoplaneta cresce, expandindo seu
raio de Hill e esvaziando a zona de alimentacao dos planetesimais, levou a construcao de
um modelo mais sofisticado, dado pela Equacao [4.49] que, com algumas simplificacoes,
permitiu obter numericamente o aumento da massa do protoplaneta com o tempo.

Todavia, para obter o grafico da massa em funcao do tempo de acrecao do protoplaneta,
é necessario obter o perfil de densidade superficial e volumétrica do gas, assim como o perfil
de densidade dos solidos na regiao na qual o protoplaneta esta sendo formado. Para isso,
usaram-se entao trés perfis diferentes para os discos protoplanetarios. O primeiro perfil
utilizado foi o da Nebulosa Solar, obtido por Weidenschilling (1977) através de dados do

nosso Sistema Solar, e que resulta nas Equacoes .67}, [£.68 e .69, com excecao do valor

da distancia da linha de gelo em que usamos 3.5 UA para facilitar a comparagao com os
outros modelos. O segundo modelo foi baseado nos dados observacionais de Andrews et al.
(2010) e resulta na Equagao m para a densidade superficial de gas. Esses dois modelos
nao fornecem os valores para a densidade volumétrica do gds, neste caso, foi utilizada

>
V2mh

verticalmente isotérmico, além de um valor ad hoc para a razao de altura que adotamos

a relacao p = que leva em conta a integracao da densidade superficial num disco
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como 0,05r. Por fim, o tdltimo perfil utilizou os valores numéricos obtidos para um disco
de acrecao em equilibrio (Capitulo 3), do qual foi possivel, pelo método dos minimos
quadrados, obter as Equagoes e para, respectivamente, a densidade superficial
e a densidade volumétrica do gés. Para os dois tltimos perfis, foi necessario estimar a
densidade de sélidos, seguindo [Fortier et al.| (2013), usamos a Equagcao para obter esse
valor.

Levando em conta as consideracoes descritas, foi possivel obter os graficos da Figura
para o crescimento de um protoplaneta de 0.01Mmrera até 1Mrera, em 3 UA e 6 UA. A
primeira caracteristica encontrada é a dependéncia do tempo de formacao do protoplaneta
com o tamanho dos planetesimais, que pode resultar numa diferenga de até duas ordens de
grandeza no tempo final de formacao. Além disso, levando em conta as limitacgoes fisicas
de cada modelo, o excesso de material presente na regiao além da linha de gelo, nao foi
suficientemente capaz de compensar a queda brusca que ocorre na densidade superficial do
gas, que ¢ a responsavel, através do arrasto, por diminuir as velocidades dos planetesimais
e aumentar a taxa de acrecao. Em todos os gréficos, o tempo de formacao foi maior que o
tempo de vida do disco, o que nao configura um problema para a formacao de um planeta
terrestre, mas é um ponto de dificuldade para planetas gigantes, ja que nao havera gas
remanescente no disco protoplanetario para a formagao de seus envelopes.

Vale a pena ressaltar a sensibilidade do modelo de acrecao com relacao a densidade de
solidos, que demanda, portanto, dados observacionais mais confiaveis ou modelos numéricos
mais complexos, que tornem possivel obter uma distribuicao melhor desse material ao longo
do disco. De fato, os modelos aqui utilizados sao bem simples e desconsideram alguns pro-
cessos fisicos importantes como a irradiacao da estrela, a conducgao de calor e a conveccgao.
Modelos mais complexos, como de |D’Alessio et al. (1998)), indicam que a poeira muda
drasticamente o cenario fisico do disco, portanto, espera-se, em trabalhos futuros, o uso de
modelos mais sofisticados, como o cédigo ANDES (Akimkin et al., 2013), que é pioneiro
em considerar a influéncia da evolucao da poeira na estrutura do disco, combinando os
detalhes computacionais do campo de radiagao com o modelo de crescimento da poeira,
fragmentacao e sedimentacao. Isso permitird obter valores mais realistas para a densidade
de gas, perfil de temperatura e uma melhor estimativa para a densidade superficial de

solidos.



Capitulo 5

Migracao planetaria devido a interacao com o disco de

gas

5.1 Introducao

O modelo de acrecao indica que a formacao de planetas gigantes ocorre, preferencial-
mente, em regioes externas do disco protoplanetario, onde hé disponibilidade de material
que justifique sua constituicao. No entanto, a deteccao de exoplanetas revela érbitas
em regides mais proximas a estrela, sendo esses exoplanetas denominados de Jupiteres-
quentes. Um dos mecanismos responsaveis pela evolucao desses sistemas planetdrios é,
provavelmente, a migracao em razao da interagao com o disco de gas, cuja descricao é o
objetivo deste capitulo.

A migracao devido a interagao com o disco tem origem na mudanca de momento angular
que ocorre mediante o torque entre o planeta e o gas do disco. Nenhum torque é exercido
em um disco axissimétrico, de modo que a migragao sé ird ocorrer pela perturbacao do
planeta, ou mediante outro processo, como a turbuléncia, que seja capaz de gerar uma
estrutura nao axissimétrica para o disco. O torque entre o planeta e o disco pode levar
nao apenas a mudanca do semieixo maior, como também da excentricidade e inclinacao
da orbita planetaria. Nesta dissertacao, nos limitaremos a mudanca do semieixo maior.

Considere um referencial fixo centrado na estrela, chamado heliocéntrico, no qual um
elemento de fluido gira com velocidade angular €2 e o planeta com velocidade angular €2,,,
ambas descritas pela terceira lei de Kepler. Considere agora um referencial de corrotacao,
que consiste num sistema de coordenadas centrado na estrela que gira, com velocidade
angular €2,, de maneira que o eixo x sempre apontara para o planeta e o eixo z na direcao

do momento angular. Nessa referéncia, a velocidade angular do elemento de fluido é
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| @ —Q, |, o médulo se justifica pois, em 6rbitas externas ao planeta, a velocidade angular

do elemento de fluido é menor que a do planeta e em Orbitas internas é maior. O tempo
2

| Q- Qp |

O planeta perturba o elemento de fluido gerando nele uma oscilagao em torno da sua

entre duas conjuncgoes, ou periodo sinddico, ¢ dado por

orbita nao perturbada, a amplitude dessa oscilagao sera maior nos locais em ressonancia
com o periodo sinddico. Cria-se entao, uma onda espiral de densidade, fixa no referencial
girante, que comprime diferentes partes do disco em diferentes momentos. Esta onda se
propaga no sentido contrario ao do movimento do planeta na parte externa do disco e no
mesmo sentido na parte interna (Figura . Uma descrigao didética sobre a formagao

das ondas espirais pode ser encontrada no Capitulo 2.

Figura 5.1:  Simulacdo computacional obtida com o programa FARGO mos-

trando bracos espirais gerados pela pertubagao do planeta no disco pro-
toplanetario e que leva ao cendario da migragao tipo 1. Figura obtida em:
<http://www.maths.qmul.ac.uk/ masset/moviesmpegs.html>. Acesso em: 24 jan.
2014.

A compressao gravitacional do material do disco gera uma atragao gravitacional entre
o planeta e o elemento de fluido. Voltando ao sistema heliocéntrico, no disco externo,
ocorre uma forga na direcao da rotagdo kepleriana (torque positivo), acelerando o disco
que, consequentemente, sofre um deslocamento para longe da estrela. Da mesma forma,
o torque de reacao do fluido desacelera o movimento de translagdo do planeta (torque
negativo) que, como resultado, se desloca em direcao a estrela. Para o disco interno,
ocorre o oposto, o planeta exerce um torque negativo que desacelera o elemento de fluido

e, consequentemente, o planeta sofre um deslocamento para fora devido ao torque de reacao
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positivo do disco interno que aumenta sua velocidade.

Conforme veremos neste capitulo, o efeito do disco externo no planeta é sempre maior
que o do disco interno; como consequéncia, o torque resultante é negativo e proporcional
ao quadrado da massa do planeta. Portanto, seu momento angular especifico decai a uma
taxa proporcional a sua massa, configurando a migracao de tipo 1.

O torque “empurra” o disco externo para fora e o disco interno para dentro, efeito que
tende a dividir o disco. No entanto, o gas tende a ocupar essa regiao vazia e amenizar a
queda brusca. Este dois efeitos competem até que o planeta se torne massivo o suficiente
para abrir um gap ao redor de sua 6rbita (Figura . O planeta permanece preso a essa
regiao e, ao contrario da migracao tipo I, ele nao muda seu semieixo maior. Todavia, um
disco de acrecao evolui devido sua viscosidade e a parte interna é acretada, enquanto a
externa tende a se espalhar para fora do disco. Como a formacao planetaria ocorre entre
1 UA e 10 UA, que corresponde a parte mais interna do disco, estes sofrem uma migragao
em direcao a estrela. Essa migracao governada pela evolucao viscosa do disco configura a

migracao de tipo II.

Figura 5.2: Simulagao computacional obtida com o programa FARGO mostrando a abertura
de um gap no disco protoplanetario e que leva ao cenario da migracao tipo II. Figura obtida
em: <http://www.maths.qmul.ac.uk/ masset/moviesmpegs.html>. Acesso em: 24 jan. 2014.

Caso o gap seja parcial, o disco interno e o externo sao separados por uma leve de-
pressao, que pode ser preenchida por gas. O planeta pode, ao atravessar essa regiao,
capturar gas do disco interno e repassar para fora, transferindo seu momento angular para

o gés, configurando deste modo uma migracao do tipo runeway ou migragao tipo III
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(Figura , que pode ser para fora ou para dentro, dependendo das condicoes iniciais.
Neste cendrio, a taxa de migracao cresce exponencialmente e, apesar de ser saturada ra-
pidamente com o tempo, permite mudancas bruscas nas drbitas planetdrias
Papaloizou, [2003)).

Figura 5.3: Simulagdo computacional obtida com o programa FARGO mostrando a abertura
de um gap parcial no disco protoplanetério e que leva ao cenério da migragao tipo III. Figura
obtida em: <http://www.maths.qmul.ac.uk/ masset/moviesmpegs.html>. Acesso em: 24
jan. 2014.

Outros tipos de migracao vém sendo estudados, tais como a migracao estocdstica,
que ocorre em discos turbulentos para planetas que nao abrem um gap no disco (Nelson!
. A turbuléncia produz flutuagoes na densidade e, consequentemente, no torque entre
o planeta e o disco. No entanto, neste estudo, trabalhamos com o disco laminar, no qual
esse tipo de migracao nao acontece.

O grande problema dos processos migratérios é sua conciliagdo com o processo de
formacao planetaria. De fato, na migragao tipo I, os planetas menos massivos migram
rapidamente em direcao a estrela num tempo menor que o estimado para a vida do disco.
Isso implica que os embrioes dos planetas gasosos cairiam na estrela antes mesmo da fase
de acrecao do gés. A solugao usual para esse problema é introduzir fatores numéricos que
diminuem a taxa de migragao tipo I, e possibilitam que o planeta acrete gas até reunir
massa suficiente para abrir um gap no disco, passando a sofrer uma migragao de tipo II.

Os célculos para a abertura do gap também vém sendo alvo de pesquisas, visto que
seus valores nao coincidem com os resultados numéricos. Modelos que envolvem a massa

planetéria, a razao de altura do disco e a viscosidade possibilitam obter resultados mais



Secao 5.2. Derivagao do torque pelo método de aproximacgao impulsiva 123

eXPressivos.

As migracoes tipo I e II conseguem explicar a presenca de Jupiteres-quentes. No en-
tanto, surge a questao sobre como alguns planetas gasosos gigantes se mantém longe da
estrela, como ocorre no nosso Sistema Solar. Acredita-se que, sob certas condigoes, esses
planetas gigantes consigam dissociar sua migracao tipo II da evolucao do disco, diminuindo
sua taxa (Cridal, 2006). Questoes como essas ainda permanecem nas teorias migratérias
e serao exploradas neste capitulo, longe ainda de uma solucao definitiva, mas abrindo um

leque de opgoes para trabalhos futuros.

5.2 Derivacao do torque pelo método de aproximacao impulsiva

A principal ideia desse método, usado por |[Lin e Papaloizou (1979)), é trabalhar com
uma dinamica simples de dois corpos, na qual um elemento de fluido, em orbita circular
nao perturbada, é defletido pela acao gravitacional do planeta. Assume-se que esse en-
contro seja breve o suficiente, para que possamos considerar o movimento em linha reta,

desprezando a rotacao ao redor da estrela.

m > .-'j.'i'

Figura 5.4: O elemento de fluido de massa m passa préximo de um segundo corpo; o
parametro de impacto é b e a velocidade relativa entre os dois corpos é Av. Considerando a
interacao entre os dois fraca, de modo que o angulo de deflexao é pequeno, o impulso pode

ser calculado assumindo uma trajetoria nao perturbada.

A forga que age no elemento de fluido préximo do ponto de maior aproximacao (Figura

5.4]) é dada por

GM,m
2

Usando o teorema de Pitagoras e a defini¢cao para o cosseno, obtemos

F| = Fyaycos = cosf . (5.1)
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-3/2
, (5.2)

GM_,mb GM.m Avt\?
1% p 1+ =
(02 + (Aut)?)]3/2 b2

onde b é o parametro de impacto e Av é a velocidade relativa entre o elemento de fluido
e o planeta, que pode ser considerada constante préximo do ponto de maior aproximacao
(0 — 0= sinf — 0).

Pelo teorema do Impulso, podemos obter o acréscimo na velocidade perpendicular do

elemento de fluido

+oo +oo
|5le=/ ﬂdt GM/ [ (Am)

Resolvendo a integral, obtém-se

—3/2
dt . (5.3)

2G M,
bAv

A velocidade radial nao afeta o momento angular; no entanto, da conservacao de ener-

gia, o aumento da velocidade radial (dv, ) leva a uma diminuicao da velocidade tangencial
da particula (év)), alterando seu momento angular. Equacionando a energia cinética antes

e depois da interacao, obtemos

(Av)* = (6v1)* + (Av — duyy)* . (5.5)

Usando a Equacao e desprezando termos de 2° ordem, temos

1 [2GM,\°
(5?)” A (bA’U) . (5.6)

Assim, a mudanca de seu momento angular especifico serd

2G?M?
p) : (5.7)

0j = dyyr =
onde r é o raio da 6rbita do elemento de fluido ao redor da estrela (r = r, + b).

Considerando que, nesse intervalo de tempo, o planeta teve um movimento aproxima-

damente linear, podemos escrever

Av=r(Q—-1Q,) . (5.8)

Portanto, a Equacao [5.7] pode ser escrita na forma
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2
I )

Como o gas exterior possui velocidade menor que a do planeta, o decréscimo da com-

(5.9)

ponente paralela da velocidade relativa corresponde a um aumento do momento angular
do gas exterior, aumentando sua velocidade em relacao ao planeta. Da Equagao [5.9| con-

cluimos que:

e A interacao entre o planeta e o géds exterior aumenta o momento angular do gas e
diminui o do planeta, logo o planeta migra para dentro e o gés acaba se deslocando

para fora.

e A interacdao com o gas interior decresce o momento angular do gas e aumenta o do

planeta, logo o planeta migra para fora e o gés passa a se deslocar para dentro.

A Equacao fornece a perda do momento angular a cada encontro com o planeta, e
que ocorre a cada periodo sinddico. Logo, a taxa de perda do momento angular especifico

é dada por

5 57 @M
ot 2m/IQ—Qy T wrb2(Q— Q)2

O torque resultante ird, portanto, depender do efeito total entre a interacao do planeta

(5.10)

com o gas exterior e interior.
O torque total é obtido integrando a Equacao para todo o restante do disco. Para
isso, |Lin e Papaloizou| (1979)) fazem uma expansao em série de Taylor para (2, assim
ds? 3Q,

ND—Q . ~—b~———"Lp . 11
P drb 2rpb (5-11)

Dessa expansao no qual se considera b < rp,, obtém-se o torque total (T) integrando,

em coordenadas polares, de r = r, + A até o infinito, para qualquer A > 0. Logo

00 2T ¢ -
T = / / 0053y dgdb —
A Jo Ot

= 2m =Y. db =
/A 5

B /OO 27TZTPGQM3

A 3% )
214 [ __ 223
Trp2b ( 2rp>
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2772 [%S)
972 Jy v
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onde Y é a densidade superficial do gas.

A relac@o acima pode ser reescrita como

8 M ’ 402 7"3
- > (Mp) Srpp 3 - (5.12)

E importante perceber que o torque tende ao infinito quando r}, tende ao infinito; porém
essa singularidade é evitada, pois b~* tende a zero nessa situacao. Para o torque do disco
interno (de 7, até 0) basta inverter o sinal da relagao acima.

A Equacao deixa de ser valida no caso de aproximagoes muito lentas, portanto,
nao vale para todo A. De fato, se a velocidade relativa for menor do que a velocidade do
som, a influéncia do planeta ocorre antes do encontro, por causa dos efeitos de pressao.
Assim, [Lin e Papaloizou| (1979) estimam a distancia minima, com um fator de corregao,
como aquela para a qual a velocidade relativa é igual a velocidade do som, portanto,

Apin = & dQY/dr|™t, onde ¢, = h§) (segao , logo A = %h. Isso resulta num torque

devido a parte externa do disco, dado por

M,\® rs
T ~0.23 (Mp) zrﬁﬁgh—g : (5.13)

5.3 Derivacao do torque via ressonancias de Lindblad

O disco pode ser entendido como o equivalente a uma rede continua de osciladores
harmonicos, alguns dos quais sao ressonantes com o planeta. Nessas frequéncias, ocorrem
as maiores amplitudes de oscilacao. Efeitos ressonantes entre o disco e o planeta orbitando
a estrela mudam a estrutura e a evolucao do disco. Esses efeitos sao encontrados em
diversos mecanismos como no disco galactico (Lynden-Bell e Kalnajs, 1972)), discos de
acre¢ao em bindrias (Lin e Papaloizou, [1979), anéis perturbados por satélites (Goldreich e
Tremaine, [1980)), entre outros.

Nesta dissertacao, iremos obter o torque que levarda a mudanca de momento angular

num caso tipico, chamado ressonancia de Lindblad, que ocorre quando os movimentos
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m
m4+1’

médios das particulas do disco (frequéncia epiciclica) e o planeta estdo na razao

onde m é um numero natural. Seguiremos a mesma estrutura de célculo realizada por

Meyer-Vernet e Sicardy| (1987).
Vamos considerar um disco fino bidimensional, sem pressao e sem viscosidade, cuja

evolugao é descrita pela equagao de Euler (Segao [2.2.2)) e de continuidade (Segao [2.2.1)).

Portanto
(5.14)

5i - 3
b avi=-V(D, + D)

ot

(§]
% Vi =0, (5.15)

onde 1(r, 0,t) é a velocidade do fluido no ponto (r,8,0) no tempo ¢, X(r, 0,0) é a densidade

superficial do gas no disco e ®, e ®,, sao, respectivamente, o potencial da estrela central e

do planeta.
O potencial do planeta, assumido perfeitamente esférico, é dado por

(5.16)

Esse potencial pode ser escrito em termos de uma série de Fourier (Secao [2.3), como

m=+oo
Op(r,0,t) =Re Y By ()™t (5.17)
onde
MG 1/2
w:( = ) (5.18)
Tp

é a frequéncia orbital, e

O, (r) = — <GMP> b(™) (1> , (5.19)

1/2
2ry, Tp

em que M, é a massa do protoplaneta, r, ¢ o raio orbital e bY/r;) é o coeficiente cldssico de

Laplace, dado por
cos(mb) (5.20)

0
pm) _ 2/ _
= (L+p2—=2Bcosh)r

v T
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A influéncia do achatamento do planeta, a inclinacdo e a excentricidae afetam a res-
sonancia de Lindblad. No entanto, nesse estudo estamos mais interessados num estudo
inicial e nas consequéncias fisicas desse processo.

Para comegar, é importante linearizar as Equagoes diferenciais e usando a
teoria de pequenas perturbacgoes. Isso implica considerar qualquer uma das funcoes que
aparecem nas equagoes (densidade, velocidade e potencial) como a soma de uma fungao
conhecida mais uma pequena perturbacao. Por exemplo, a densidade superficial do gas
no disco pode ser considerada como g + ¥, em que Yy é o termo de ordem zero, ou
seja, a densidade que existe sem perturbacao e ¥; é uma perturbacao variavel no tempo,
muito menor que Y. Como a situacao sem perturbacao tem solucao conhecida, é possivel
reduzir o sistema eliminando os termos de ordem zero. Além disso, podemos desprezar o
produto entre quantidades pequenas, obtendo entao um sistema de equacoes diferenciais

linearizado na forma

o > - -
% + (@ V) + (5. V)up = —V, (5.21)
e
o > -
5—; +V.(Sott) + V.(S11p) =0 (5.22)
M\ 2 )
Como 2 = (Gr—g) e ug = rf, encontramos
5U17« 6ulr o 5@13
du1g ouyg 2 160,
0 Ty, =P 24
5t T eg 2T T ol (5.24)
e

(5.25)

521 (521 . EO (5(7“ulr) 51,619
TR r[ e o8

Podemos apresentar uma “solucao tentativa” tendo como base a perturbacao do pla-
neta, propondo, para o caso estaciondario, que as perturbagoes também sao periédicas na

forma
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m=+oo
Uy = Z ulrmeim(e_th) y (526)
m=-+00 .
Urp = Z Ui e’ (5.27)
e
m=-+00 .
Si= ) Tyt (5.28)
Como 5= —imwy, € 50 1m, isolando as variaveis perturbadas, temos
) dd,,
Ui = —% [(Q — wp)rW + 29%1 , (5.29)
1 dd,,
Wom = 57 {QTW +2m?(Q — Wp)q)m} (5.30)
e
) d(ruim) | .
Yim = _imr(QO— ) [ ( d?l" ) +@mu19m] , (5.31)
p

onde D = Q* — m*(Q — w,)?, que igualado a zero, define a ressonancia de Lindblad na

forma

0, = (%) W - (5.32)

Portanto, na ressonancia, a frequéncia perturbada sentida pelo elemento de fluido (2 —
wp) ¢ um submiltiplo da frequéncia natural €2 do elemento. O comportamento do disco,
proximo da ressonancia de Lindblad, é similar ao movimento forcado de um oscilador
harmonico préximo da condicao ressonante.

O préximo passo é o calculo do torque, que pode ser obtido pela relacao

T= —//dQF(Fx Vo, . (5.33)
Podemos linearizar o torque da mesma forma que fizemos com as equagoes da hidro-

dinamica, logo
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T, = — / / d*7(F x V)5 . (5.34)

Desenvolvendo a equagao acima, obtemos apenas uma componente k, dada por

0P
_ 2 p

Substituindo as variaveis perturbadas, ficamos com

00 2 m=-+o0 m=-+oo
T, = —/ / rdrdf Z im®,, e 0=wrt) Z Ny emO—wnt) (5.36)
0 0 m=—o0 m=—o0

A 1ltima integral pode ser resolvida com o uso do teorema de Parseval, logo

T,, = —4mm Im (/ drrElmq)m) , (5.37)
0

na qual o torque total foi denotado por T =3 """ T,,.
Queremos obter o torque gerado préximo da situagao de ressonancia, para isso, vamos
isolar a Equacao na forma
Q

Qpy — wp = £ | (5.38)
m

e substituir essa relagao nas Equacgoes e 5.30l Obtém-se entao a forma degenerada

i, A
“ TmD ( )
e
tom ~ £ (5.40)
onde A =2m®,, + rm%.
dr
Substituindo a relacao [5.40| na Equacao [5.31}, encontra-se
Z0 d(rulrm) mMuirm
Yim = —- + . 5.41
! imr(Q — wp) [ dr 2 (5.41)
Portanto, o torque préximo da ressonancia é dado por
o CDm d m > qu)m
T,, = 475 Re / (rtiarm) 4 o / mrm P\ (5.42)
o Q—w, dr o 2(Q—wp)
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Integrando a primeira integral por partes, temos

D, d(ruiem @\ > d P,
/ <TU1 )d/f’ - (—TUI ) - / TUlpm— ( ) dr 9 (543)
o Q—w, dr Q—-w, /, 0 dr \ Q) —w,
que substituido na Equagao [5.42| gera
> d P m®
T,, =473y R dr | —r— m + i m |- 5.44
e ([0 (575) s w0

Assumindo que uy,.,, varie suficientemente réapido préximo da ressonancia (€2 ~ €2,,), o
termo entre colchetes pode ser colocado fora da integral e calculado em r = r,,, ficamos

entao com

d d,, md,, e
T,, = 47 [—r% <Q > + 2 )] Re /0 Argpm (5.45)

m — Wp Q — wp

que, com o uso da Equacao [5.32] pode ser escrita na forma

Ar¥omA o0
T,, = WQi Re / drugrm, (5.46)
m 0

Substituindo na relagao acima a Equacao [5.39, obtém-se

. 471'20771142 I > dr

T — . 5.47
T'm o o D ( )
Fazendo uma mudanca de varidvel, de forma que x = . =7 =Tp — TnT e
T'm
expandindo D em torno de z, encontramos
GM dD(ry,)
D(rp)=——--—= -2~ — "y 5.48
(Tm) (Fm + To)® m dr z ( )
dr
Como dx = —, ficamos com
rm
dD(r,)
D(rp) ~rn, . 5.49
() & (5.49)
Portanto, a Equacao [5.47] pode ser escrita como
Ay ymA? > dx
m=——->-1 —, 5.50
rmD o /_ LT ( )
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Para eliminar a singularidade da integral, assumimos uma pequena perturbagao na

parte imagindria de wy,, de forma que w§ = wy(1 +ia’), logo

d 2
wp + i = wy, + 57‘% = or = —gio/rm . (5.51)

2

30/ , substituimos z por x¢ =

Consequentemente, para a primeira ordem, em que o =

T + 1o, temos entao

“ dx Oo (67 7T —1
Im /1 = —/1 mdm =-3 + arctan(—a ) . (5.52)

Assumindo a < 1, obtém-se

> dx
Im / — = —msgn(a) (5.53)
-1 i
A introdugao dessa pequena perturbagao imaginaria permitiu evitar a singularidade na

ressonancia em x = 0, pois a area total sobre a curva em forma de sino é independente de

«, como mostra a Figura [5.5

Firm (xe)
ol ~
-ia x=Re (x.)
Tlrnt‘lfxcl
1/a
a
0 I:RE {Icl_r

Figura 5.5: Uma pequena parte imaginaria a na frequéncia do satélite desloca a ressonancia
para fora do eixo real, de modo a evitar a singularidade na integragao. A densidade do torque,
proporcional a Im (1/z.) é bem definida, com uma janela Az ~ « e uma altura proporcional
a 1/, de maneira que a drea total (o toque) é independente de a. Isto funciona para o
caso em que a altura e a janela sao grandezas pequenas. Figura obtida em: [Meyer-Vernet e
Sicardy| (1987)).

Portanto, a Equacao [5.50] fica na forma
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. 47'('2 EomAQ
N ro,D

p

T,, sgn(a) . (5.54)

Para um disco kepleriano, temos € oc r~%/2, assim, da definicao de D(r) = Q% —m?(Q —

wp)?, obtém-se

dD 3 3
= —Z0%1 —m®) — Zm*Qu, . :
. 5 ( m*) 2m Wp (5.55)
Logo
dD 3
D=—=—0, [Qul—-m?)+m’w,| , (5.56)
dr 1,

que, com a Equacao [5.32, pode ser escrita como

3
D=+""0w, . (5.57)

Tp

Obtemos, finalmente, substituindo a Equacao [5.57] na Equacao [5.54, a férmula final

para o torque

471'220142

T, =+ 0%
3wy

sgn(a) . (5.58)

Expressao idéntica a obtida por |Goldreich e Tremaine| (1980) para um torque exercido
por um satélite num anel.

A magnitude de T,, para diferentes m é mostrada na Figura [5.6] Inicialmente, T,,
aumenta com o valor de m, todavia, depois de um certo valor de m, comeca a decrescer.
Esse pico, tradicionalmente conhecido como torque cutoff, ocorre devido a r,, nao tender
mais a 1, mas, sim, a r, + %h.

Assumindo que o torque dado pela Equacao seja aplicado na vizinhanca de 7, a
soma desses torques pode ser considerada uma funcao suave de r, cuja densidade é dada

por (Goldreich e Tremaine, (1980), na forma

d 32 - M\ ry
a(z T,) = nggn(r —1p) (Mp> Yri0? <Z> : (5.59)

onde K = [2K¢(2/3) + 2K1(2/3)]? = 6.35 (K, e K, sdo funcoes modificadas de Bessel),
mesmo resultado obtido usando o método de aproximagoes impulsivas, exceto por um fator

numérico de 2.83.
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Figura 5.6: Torque T,,, normalizado para Ty = mqXraQ2(h/r)3, para duas diferentes razoes

de altura do disco. Os tridngulos sdo usados para designar o torque interno e os diamantes

para os torques externos. Figura obtida em: Papaloizou et al.| (2007).

Portanto, o torque total é a integral da densidade do torque sobre todo o plano externo
e interno do disco. Dado que o torque, em cada ressonancia, ¢ nulo entre 7y, e 7, € que 7y,
se acumula em r = r, +2/3h para m — oo, a Equagdo deve ser integrada de A = %h
até oo. Isto permite escrever

r

_ 4 - MP ? 302 3
T = = Ksgn(r—7,) (M) S0 (A) . (5.60)

A Figura[5.6/também mostra que o torque, na ressonancia de Lindblad, no disco interno,
nao é exatamente o oposto ao disco externo, sendo o torque da parte externa do disco,
maior, em modulo, ao valor da parte interna. Esse diferenca gera um torque diferencial,
chamado de torque diferencial de Lindblad, que é proporcional a (h/r)?.

Uma andlise mais completa, que inclui a ressonancia de corrotacao e um disco tridimen-

sional, é descrita por [Tanaka et al.| (2002), que obteve a férmula analitica para o torque

entre o planeta e o disco, usada nesta dissertagao, e cuja a forma é dada por

M 2 h —2
Tiotal = —(1.364 + 0.541¢) <ﬁp) (—) 02 (5.61)

* r
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no qual h/r é a escala de altura e ¢ é o parametro usado para definir o perfil de densidade
superficial de gés no disco (X = Xor~9).

O torque total obtido depende da massa do planeta, portanto, o proximo passo é a
adaptacgao de um modelo computacional que combine a formagao planetaria com o processo
migratorio, para que possamos estudar como esses processos podem, juntos, explicar a
formagcao de um nucleo sélido num tempo coerente com a estimativa do tempo de vida do

disco.

5.4 Modelo computacional para formacao planetaria com a migracao
devido a interacao com o disco
Usando a Equacao [5.61] podemos analisar o efeito da migracao sobre a formacao pla-

netaria e vice-versa. Como o torque total tem sinal negativo, a velocidade da migracao

radial 7, é dada por

. (dLy,\ 7! Tiota
fp:Lp( p) — —op, ol (5.62)

dry L,
onde o momento angular do planeta L, é M,(GM,r,)"/2. Substituindo a Equacio m,

obtém-se a expressao

27+ 11g M, -
Tp )2 M*VG or , (5.63)

onde G é a constante gravitacional, h/r é a razao de altura (usaremos h = 0.057) e q e X
sao os parametros usados para definir o perfil de densidade superficial do gas (X = Xor~9).
O modelo de disco baseado na Nebulosa Solar j& possui esses parametros (Equagao .
No entanto, precisamos ajustar os melhores parametros possiveis, usando o método dos
minimos quadrados para o perfil de densidade superficial do gas do disco hibrido e do disco
de acrecao, discutidos no Capitulo 4. Os valores obtidos para cada tipo de disco do modelo
hibrido (Tabela sao mostrados na Tabela [5.1]

Como era de se esperar, o ajuste ¢ é proximo de v. Para o disco de acregiao (o = 7x 1073
e My = 1079 M, /ano), obteve-se Xy = 59.3 e ¢ = 0.58. Vale destacar que, devido a curva
de melhor ajuste para a densidade superficial do gas desse modelo ser a exponencial, os

parametros obtidos fornecem um ajuste bastante aproximado.
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Tabela 5.1 - Ajuste do modelo hibrido

Disco  Mgisco(My) ac(UA)  ain(UA) v Xo(g cm™2) q

1 0.029 46 0.14 0.9 657.5 0.94
2 0.117 127 0.16 0.9 876.7 0.92
3 0.143 198 0.10 0.7 271.2 0.70
4 0.028 126 0.10 0.4 27.6 0.41
5 0.136 80 0.10 0.9 1692.4 0.92
6 0.077 153 0.12 1.0 706.1 1.02
7 0.029 33 0.10 0.8 728.1 0.86
8 0.004 20 0.10 0.8 182.8 0.91
9 0.012 26 0.10 1.0 629.5 1.10
10 0.007 26 0.10 1.1 450.5 1.20
11 0.007 38 0.10 1.1 324.8 1.18
12 0.011 14 0.10 0.8 764.6 0.97

Resolvendo numericamente a Equagao com a |5.63| é possivel analisar a formacao
planetaria com a migracao em decorréncia da interacao com o disco de gas. A Figura
mostra o grafico da massa do protoplaneta, inicialmente com 0.01Mr.., em 6 UA, e seu
semieixo maior em funcao do tempo para cada perfil de disco. A simulagao é interrompida
quando o nucleo sélido atinge 10Mre, ou migre até r = 0.5 UA. Acima de 10 Mg, 0O
nicleo comega a acretar gas e o modelo de formacao utilizado deixa de ser valido, enquanto
os nucleos que atingem r = 0.5 UA serao considerados, devido a rapida migracao, perdidos
no envelope estelar.

A primeira caracteristica que se nota em todos os modelos de disco é que o planeta
migra rapidamente quando entra no regime de crescimento de tipo runaway, o que pode
ser explicado pela dependéncia da massa na Equacao [5.63] Isso é confirmado quando
compara-se a migracao dos planetas que crescem com planetesimais menores, que ganham
massa rapidamente, com os que crescem com planetesimais maiores, que demoram mais

para ganhar massa.
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O leve desvio, presente em algumas curvas, ocorre quando o planeta atravessa a linha de
gelo, onde ha uma diferenciacao da densidade dos planetesimais e na densidade superficial

de planetesimais (Equagao [4.66)).

100 T I | T T I T I T | T T

= Crescimento hidrostatico ——== |}/

Formaqéo do nucleo sohdo

BO

60

40

Massa (Mrema)

20 —

0 TS CEy i N ] ! ! ! ! | ! I
0 2x 108 4x108 6x108 8x 108

Tempo (anos)

Figura 5.8: Evolugao da massa do ntcleo sélido (linha sélida), envelope do gds (linha ponti-
lhada) e massa total (linha tracejada) em fungao do tempo. Neste modelo, um nicleo sélido
cresce em um raio fixo de 5.2 UA em um disco com densidade superficial de sélidos de 10
g cm ™2 e densidade superficial de gés de 7 x 10?2 g cm™2. Com esses parametros, é obtido um
tempo curto para a formagao do nicleo sélido. A divergéncia da linha tracejada é evitada na

prética devido ao esgotamento de material do disco. Figura obtida em: |[Armitage| (2010)).

Nessas figuras, consideramos o tempo de vida do disco bem alto, da ordem de 10® anos.
A ideia é verificar o valor da massa atingida nesse tempo e se os ntcleos sobreviveriam,
antes de cair no envelope estelar. Em geral, como indica a Figura obtida por [Pollack
et al.| (1996), o nicleo sélido atinje um tamanho de 10Me,, num periodo de, aproximada-
mente, 0.5 x 10 anos. No entanto, esse tempo é obtido sob determinadas circunstancias
que aceleram esse processo. De fato, Pollack et al.| (1996]) consideram que a inclinagao

dos planetesimais depende apenas da interacao com outros planetesimais, de forma que a

,UGSC

V3QRy'

tante e independente da massa do protoplaneta. Ja as excentricidades sao controladas pela

inclinagao normalizada foi prescrita como i = o que implica uma inclinacao cons-
interagado entre os planetesimais e o protoplaneta e variam entre é = (21,2). Portanto, se
e = 2i, o protoplaneta cresce num regime de runaway, pois a excentricidade e a inclinagao

nao dependem da massa do planeta. Essas condigoes fazem com que o crescimento do
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nicleo sélido seja bem mais rapido do que o modelo usado nesta dissertacao.

Percebe-se, para o modelo de Nebulosa Solar (Figura ), que os planetas, inicial-
mente em 6 UA e 0.01Mrpera sdo engolidos pela estrela num perfodo entre 107 — 5 x 107
anos e, dificilmente, atingiriam a massa de 10Mr., antes de cairem no envelope estelar.
Para distancias iniciais maiores para o protoplaneta, mais tempo demora o processo de
formacao, pois o menor valor para a densidade do gas implica um menor arrasto dos pla-
netesimais, o que, consequentemente, dificulta a acrecao. Isso mostra que, para o modelo
de acrecao utilizado, o perfil do modelo de Nebulosa Solar Minima, com essas condigoes
iniciais, nao permite a formacao de planetas gigantes, ja que eles nao conseguem atingir a
massa critica antes do tempo de vida do disco, da ordem de 107 anos.

O modelo hibrido (Figura [p.7B) apresentou caracteristicas similares ao da Nebulosa
Solar. O crescimento para planetesimais da ordem de 0.1 e 1 km foi um pouco mais
rapido, mas ainda insuficiente para permitir a formagao de nicleos massivos num periodo
de tempo adequado.

Por fim, com o modelo de acre¢ao (Figura ), foi possivel obter um ntcleo de 10
Mrerra sofrendo uma migracao de 6 até 3.5 UA, para planetesimais de 0.1 km, num tempo
préoximo de 1.5 x 107 anos. Entretanto, esse ainda é um tempo muito grande, nao havendo
mais gas remanescente no disco.

Todavia, os graficos da Figura foram obtidos usando certos parametros para o disco
(Tabela 7 o que nos leva a questionar como estes podem influenciar os resultados.
Vamos entao explorar a variacao dos parametros inicias e analisar a massa e o semieixo
final do planeta para quatro tempos distintos em cada perfil de disco. Os parametros
serao variados da seguinte forma: os raios dos planetesimais (1) serdo variados de 0.1,
0.2,...,0.9,1,2,...,9,10,20,...,90,100 km; a razao entre a quantidade de gés e de poeira (fp/c)
de 0.03 até 0.125 variando de 0.005; a densidade volumétrica do bulbo de planetesimais

3

(pp) serd 3 ou 6 g cm™°; o coeficiente de arrasto serd 0.5 ou 1, a densidade do protoplaneta

3 ¢ a largura do raio de captura (b) 5 ou 10. Os gréficos a seguir

(d) serd 4 ou 6 g cm™
representam, portanto, a situagao final do planeta (massa e semieixo maior) para cada
combinacao desses valores iniciais com distancias inicias de 3, 6 e 10 UA em cada perfil
de disco. Foi escolhida uma maior variacao para o raio do planetesimal e para a razao

de quantidade de gas e poeira devido serem os fatores mais sensiveis do modelo. Vale

lembrar que o perfil da Nebulosa Solar nao varia com fp,q; de qualquer forma, os outros
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parametros foram mantidos com a mesma variagao.

A Figura mostra as possibilidades obtidas para o modelo da Nebulosa Solar para
um protoplaneta inicialmente em 3 UA. Observa-se que o protoplaneta poderia atingir
uma massa de, no maximo, 0.12Mmera em um tempo de 2 x 10% anos, e sua migracao seria
muito ténue, indo de 3 UA para 2.9 UA. Aumentando o tempo para 4 x 10° anos, seria
possivel encontrar um planeta de 0.6Mre, em 2.5 UA. Tempos maiores cobrem um grande
espectro de massas e poderiam, para certos parametros, resultar na queda do planeta na
estrela. Vale ressaltar que a obtengao de massas da ordem de 1Mry,, SO seria possivel
para tempos de vida maiores que 4 x 10% anos. Outra caracteristica interessante é a rdpida
migragao, que impossibilita a formacao de planetas maiores que 5Mre., entre 1 e 3 UA.

Para um protoplaneta comecando em 6 UA (Figura [5.9B), nota-se que um tempo de
2 x 10% anos nao é suficiente para formar nicleos muito massivos, obtendo-se no maximo
a formacao de um ntcleo de 0.09Mre,, em, aproximadamente, 5.9 UA. Um tempo de
formacao de 4 x 10% anos nao melhora esse cendrio, obtendo-se, no maximo, um planeta
de 0.3Mrera em 5.7 UA. Tempos maiores, da ordem de 8 x 10° anos, permitem, sob a
condicao de melhores parametros, a formacao de um planeta de até 3Mrea em 2 UA. De
fato, esse é um forte indicativo que mostra que para o perfil da Nebulosa Solar, a migracao
¢ muito mais rapida que a taxa de acre¢ao do modelo considerado. Isso é um problema,
ja que torna impossivel a formacgao de um ntcleo, massivo o suficiente, num tempo habil
para a formagao de um planeta gigante.

Em 10 UA o cendrio é mais dréstico, ja que o tempo de vida de 8 x 10° anos permitiu,
para as melhores condicoes iniciais, a formacao de planetas de, no maximo, 0.1Mmua,
isso se deve principalmente a baixa densidade do gds que nao cria arrasto suficiente para
facilitar a acrecao de solidos.

No entanto, devemos ressaltar algumas caracteristicas que nao foram usadas nesta
dissertacao e que podem favorecer a formagao planetaria. A primeira delas se refere a
atmosfera planetaria, de fato, se considerarmos um protoplaneta capturando uma parte do
gas quando proximo de 0.5Mrea, essa atmosfera poderia favorecer uma maior captura de
planetesimais, levando a um processo de acrecao mais rapido. A segunda trata da imposicao
dos planetesimais numa situagao de equilibrio entre o arrasto e o impulso do protoplaneta
(Equagao , situagoes fora desse equilibrio, principalmente para planetesimais menores,

podem prover uma acregao mais rapida para o protoplaneta (Fortier et al., 2013]).
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Figura 5.9: Possiveis valores para a configuracao final do planeta (ou nucleo sélido) para o modelo da
Nebulosa Solar. Os pontos laranjas sdo obtidos para um tempo de 2 x 10 anos, os pontos azuis para um
tempo de 4 x 10% anos, os pontos vermelhos para um tempo de 6 x 10% anos e os pontos pretos para um
tempo de 8 x 10°. As distancias iniciais do protoplaneta sdo (A) 3 UA, (B) 6 UA e (C) 10 UA.
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Analisando agora a variagdo dos parametros para o modelo hibrido (disco de tipo 1 da
Tabela , obtemos a Figura Notamos que esse perfil de disco permite a formacao
planetdria numa ampla faixa de massas e semieixos, mesmo para um tempo de 2 x 10% anos
e um protoplaneta inicialmente em 10 UA (Figura mC) Foi possivel encontrar, para a
melhor condi¢ao dos parametros, um nicleo sélido de até 0.6 Mg, € de, aproximadamente,
10Mrera para distancias iniciais de 6 UA (Figura ) E interessante destacar que o
protoplaneta é capaz de crescer mais rapido em 6 UA do que em 3 UA, em consequéncia
da diferenciagao da densidade dos planetesimais e da fragao de sélidos que ocorre devido
a linha de gelo (Equagao . Assim, numa distancia inicial de 3 UA foi obtida, para a
melhor condicao dos parametros, uma massa de 5.5Mrera, num tempo de 2 x 10° anos.

Esse amplo aspecto obtido para esse modelo se deve principalmente a variacao da razao
entre gas e poeira (fp/c). De fato, com uma maior metalicidade do disco, a formacao
planetaria consegue ser mais rapida do que para o modelo da Nebulosa Solar, no qual a
quantidade de sélidos possui uma equacao com parametros fixos (Equacao e .

Para um protoplaneta, inicialmente em 3 UA, é possivel obter num tempo de 4 x 10°
anos, usando a melhor condicao de parametros possivel, um nicleo planetario de 10Mmrepra
em 1 UA. Para uma distancia inicial de 6 UA, no mesmo tempo e nas melhores condigoes,
obtém-se a mesma massa numa distancia, aproximada, de 1.5 UA. E se, inicialmente em
10 UA, uma massa de 4.6Mrgs em 6.7 UA.

Os pontos na linha horizontal de 10Mr,., de todos os graficos devem ser analisados
com mais cuidado, pois a simulagao ¢ interrompida quando o ntucleo atinge essa massa.
Logo, o ponto azul em 10Mre., indica que o nicleo atingiu essa massa entre 2 x 10° e
4 x 10% anos, pois nao sabemos o momento exato em que a simulacao foi interrompida.

Percebe-se entao que a grande vantagem desse modelo foi a possibilidade de usar me-
talicidades diferentes para o disco, de modo a tornar possivel uma acregao mais rapida de
que o processo de migracao tipo I, como podemos verificar em todos os graficos, nenhum
nucleo planetario caiu na estrela antes de atingir 10Mre,.. No entanto, essa acre¢ao nao
foi tao rapida quanto no modelo de [Pollack et al.| (1996)), que trabalha com uma faixa de
0.5 x 105 anos para obtencao de massas dessa ordem (Figura .

No modelo de disco em equilibrio (Figura , 0 cenario nao é tao promissor quanto
¢ no hibrido. De fato, com um tempo da ordem de 8 x 10° anos, sob a melhor condicao

de parametros, foi possivel obter apenas um nicleo planetario de 0.55Mrea para uma
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distancia inicial de 3 UA (Figura ), 1.2Mrera para uma distancia inicial de 6 UA
(Figura ) e 0.15Mreps para uma distancia inicial de 10 UA (Figura ), todos
com migracoes bem baixas. Para este perfil, as taxas de acrecao foram muito baixas, de
modo que, mesmo para tempos altos, nao foi possivel que o planeta entrasse no regime de
runaway, isso se deve, principalmente, ao decaimento exponencial da densidade superficial
do gas.

Entretanto, esse perfil nao pode ser descartado, pois diversas condicoes do disco podem
mudar esse cenario. Primeiramente, trabalhamos com um disco de acre¢ao com « constante
(a =7 % 107?), e, de fato, nada leva a crer que isso realmente ocorra. Além disso, foram
desconsiderados a radiacao da estrela e os mecanismos de aquecimento devido a poeira
do disco, que podem mudar radicalmente esse cenario. A taxa de acrecao que utilizamos
também foi constante (Mg = 10-9M /ano), e medidas observacionais mostram que essa
taxa evolui com o tempo de vida do disco.

Vale destacar que muitos estudos de formacao e migragao planetaria trabalham com
uma massa inicial maior para o protoplaneta, da ordem de 0.1Mre,,. Massas dessa ordem,
obviamente, sao capazes de acretar mais planetesimais e alcancar o regime de runaway mais
rapidamente, permitindo a formagcao de nucleos sélidos de 10Mre, €m tempos menores
que 2 x 10% anos. A falta de conhecimento, ou de modelos melhores, para a formacao de
planetesimais é um ponto que precisa ser melhor explorado para justificar massas dessa
ordem. De fato, a escolha de uma massa inicial de 0.01Mr e, usada nesta dissertacao,
tomou como base o trabalho de [Fortier et al.| (2013), todavia, ndo hé uma razao fisica que
possa ser usada para descartar massas menores ou maiores.

Os perfis dos discos utilizados neste estudo, mostram como o cenario de formacao
planetaria é sensivel aos parametros livres do problema. Muitos autores justificam o uso
de um fator numerico na taxa de migracao entre 0.1 e 0.01, com o intuito de obter,
principalmente para o perfil da Nebulosa Solar, uma taxa de migracao menor que a taxa
de acrecao, o que torna possivel a formacao de nicleos solidos maiores. Contudo, nao
hé nenhuma razao fisica para essa adaptagao. Principalmente, se levarmos em conta a
possibilidade do uso de modelos de acrecao mais complexos que possam mudar esse cenario.

De fato, o modelo hibrido mostra ser o perfil mais adequado, ou pelo menos, o que
possui melhor ajuste de parametros capazes de explicar a evolugao de sistemas planetarios.

Surge entao a necessidade de maiores vinculos experimentais ou modelos computacionais
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mais complexos, para obtencao de discos protoplanetarios que sejam capazes de fornecer

condicoes mais propicias para a formacao do nicleo sélido num tempo adequado.

5.5 Suméario

Primeiramente, foi feita uma descricao dos principais tipos de migracao em razao da
interacao do exoplaneta com o disco de gas. Entre elas, temos a migracao tipo I, que ocorre
por causa da perturbacao que o planeta gera no disco protoplanetario, criando uma onda
espiral de densidade responsavel por torques entre o planeta e o disco de gas. Esse torque
provoca mudancas dos parametros orbitais do planeta como, por exemplo, seu semieixo
maior.

O torque produzido pelo planeta tende a abrir um gap no disco. No entanto, o gas tende
a ocupar essa regiao vazia e a amenizar a queda brusca. Estes dois efeitos competem até
que o planeta se torne massivo o suficiente, de modo que a formacao do gap seja inevitavel
e o planeta entre na migracao tipo II. Nesse tipo de migragao, o planeta fica sujeito apenas
as condicoes de evolucao do disco, portanto, configura-se uma migracao mais lenta.

Caso o gap seja parcial, o disco interno e o externo sao separados por uma leve de-
pressao que pode ser preenchida por gds, nesse caso, o planeta é capaz de transferir seu
momento angular enviando o gas do disco interno para o disco externo, configurando uma
migracao runaway, chamada migracao tipo I1I. Essa migracao apresenta uma taxa que va-
ria exponencialmente, todavia, num tempo de dura¢ao muito curto (Masset e Papaloizou,
2003)).

Nesta dissertacao, trabalha-se com a migracao tipo I, para planetas com massas me-
nores que 10Mrera. Apresentamos entao uma deducao usando o método de aproximagcoes
sucessivas e, em seguida, uma dedugao usando as ressonancias de Lindblad. Essas deducoes
nao representam o cenario completo, mas fornecem as ideias iniciais para a compreensao
de métodos mais avangados, como o encontrado em [Tanaka et al. (2002).

Com a deducao do torque entre o disco de gas e o planeta, foi possivel obter a taxa de
migragao e estudar como esta afeta a formacao planetéria e vice-versa. Para isso, usamos
novamente os perfis de discos discutidos no Capitulo 4, sao eles: Nebulosa Solar, hibrido e
o modelo de disco de acrecao do Capitulo 3.

Usando as mesmas condicoes iniciais do Capitulo 4 e um tempo de 10® anos, obteve-se
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a Figura[5.7, que mostra a impossibilidade de se formar um nicleo sélido de 10Mrpey, numM
tempo menor que o tempo de vida costumeiramente adotado para o disco, que é da ordem
de 10 x 10° anos. No entanto, surge a questdao sobre como a variacao dos parametros
iniciais poderiam influenciar esse cenario.

As Figuras[5.9 e sao, justamente, a massa e o semieixo final do nticleo sélido,
que poderiam ser obtidos através da variagao dos parametros iniciais (descritos no capitulo)
para o perfil da Nebulosa Solar, hibrido e para o disco de acrecao do Capitulo 3, em quatro
intervalos de tempo diferentes.

A analise revelou, que o modelo hibrido possui o perfil mais propicio a formacao de
nucleos sélidos de 10Mre,, num tempo suficiente para que possa ocorrer a formacao de
um planeta gigante. De fato, foi possivel obter nicleos planetarios dessa ordem de massa
num tempo de 2 x 10% anos em diferentes distancias iniciais. Entretando, esse tempo ainda
¢ maior do que o sugerido por Pollack et al.| (1996), que utilizaram uma situagao especifica
para excentricidades e inclinacoes dos planetesimais, permitindo alcancar um cenario de
runeway NumM tempo mais curto.

Além disso, a andlise mostra que é possivel, através de maiores vinculos observacionais
ou modelos computacionais mais complexos, favorecer o cenario de acrecao de planetesi-
mais, evitando fatores numéricos nas taxas de migracao que aparecem sem uma justificativa

fisica plausivel nos modelos migratoérios.
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Capitulo §

Conclusao e perspectivas

A anadlise realizada nesta dissertacao mostrou que a compreensao de um cendrio global,
que envolve desde o disco protoplanetario até a acrecao de soélidos pelo protoplaneta, é
essencial para um melhor entendimento da formacao planetaria de nicleos sélidos e dos
processos de migracao.

As mudancas nos perfis de densidade do gés e dos sélidos, obtidas com cada modelo de
disco, mostraram a importancia desses parametros no modelo de formacao com migracao
planetaria, indicando a necessidade de observagoes ou modelos mais complexos para o disco
protoplanetario.

De fato, usando uma massa inicial de 0.01Mrea, 0 perfil de densidade para Nebu-
losa Solar, que varia com 7~ %/2, que é costumeiramente usado nos estudos de formacao
e migracao planetaria, nao foi possivel, com o modelo de acrecao adotado, obter ntcleos
massivos da ordem de 10Mr,;, em tempo habil para a formacao de planetas gigantes. Isso
ocorreu devido a rapida migracao de tipo I, que faz com que esses ntcleos caiam na estrela
antes de conseguirem obter massa suficiente para entrar na fase de acrecao de gas.

O modelo de Papaloizou e Terquem (1999) para o disco de acregao, descrito no Capitulo
3, nao melhorou esse cendario. A obtencao de um perfil para densidade volumétrica de gés
que decai de forma exponencial nao permitiu a entrada no regime de crescimento de ru-
naway num tempo adequado. No entanto, vimos que se trata de um modelo muito simples
que desconsidera alguns processos fisicos importantes tais como a irradiacao da estrela, a
conducao de calor e a conveccao, além disso, ele trata apenas do aquecimento devido ao
gas e utiliza valores tabelados para opacidade que precisam ser atualizados. Modelos mais
complexos, como o de D’Alessio et al.| (1998), indicam que a poeira muda drasticamente o

cenario fisico do disco e, inclusive, reproduz melhor as medidas observacionais.
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Com o modelo hibrido, que utiliza dados observacionais para a densidade superficial de
gas e uma estimativa para a densidade volumétrica do gas, foi possivel, com a mudanca
dos parametros livres, obter nicleos de 10Mrpeya num tempo da ordem de 2 x 10° anos,
em distancias de 3.5 UA. Isso mostra que é possivel obter ntcleos sélidos, massivos o
suficiente para iniciar acrecao de gas, sem que sejam engolidos pelo envelope estelar e sem
necessidade de acrescentar fatores numéricos, ad hoc, no modelo de migracao de tipo I.

Todavia, isso provoca novas questoes: serd a acrecao de gés rapida o suficiente, de
modo que o modelo permita que esse niicleo sélido se torne um planeta gigante sem que
caia na estrela? Quais as condig¢oes necessarias para esse nicleo, com atmosfera, adentrar
na migracao de tipo II?7 Quanto tempo levara para abrir o gap? Apds sofrer a migracao
de tipo II, esta serd lenta o suficiente para que o planeta nao caia na estrela? Essas
questoes serao exploradas num trabalho futuro, no qual a terceira fase, a acrecao de gas,
sera acrescentada ao modelo.

Além disso, alguns parametros do modelo de acrecao precisam ser melhor explorados.
A fragdo entre a poeira e o gas, por exemplo, é feita com base numa estimativa baseada
na metalicidade da estrela (Equagao , e necessita de um embasamento fisico mais
aprofundadado, principalmente no que se refere a condensagao dos elementos para além
da linha de gelo. A propria evolucao da linha de gelo pode ser um fator importante.
Espera-se, num trabalho futuro, o uso de um disco protoplanetario mais complexo, tendo
como ferramenta o cédigo ANDES (Akimkin et al. 2013), que é pioneiro em considerar a
influéncia da evolucao da poeira na estrutura do disco, combinando os detalhes computa-
cionais do campo de radiagao com o modelo de crescimento da poeira, em conjunto com a
fragmentacao e sedimentagao. Isso permitird obter valores mais realistas para a densidade
de gés e de poeira, assim como para a distribuicao de temperatura.

Os dados observacionais, obtidos com Atacama Large Millimeter Array (ALMA), po-
dem fornecer vinculos importantes para os modelos de formacao planetaria e, portanto,
perspectivas para trabalhos cientificos cooperativos. De fato, a deteccao de exoplanetas
em discos protoplanetarios através da interferometria infravermelha e submilimétrica abre
um enorme leque de possibilidades como, por exemplo, o estudo da abertura do gap na
migragao tipo Il e a perspectiva de obtencao de perfis mais detalhados para densidade
superficial e volumétrica do gas, parametros, que como vimos, sao essenciais para uma

modelagem mais completa da formagao e migracao planetaria. Como exemplo das poten-
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cialidades do ALMA podemos citar o estudo de Fukagawa et al.| (2013).

O tamanho dos planetesimais também se mostrou um parametro de importancia para
o tempo de formacao do ntcleo solido, no modelo nao hé uma diferenciacao de tamanho e
essa situagao precisa ser explorada.

O modelo utilizado nesta dissertacao representa a situagao de equilibrio entre a in-
teragao com o protoplaneta e o arrasto do gas, o préximo passo € sair dessa condigao e
utilizar equacoes diferenciais que descrevam o arrasto devido ao gas, a interagao do plane-
tesimal com o protoplaneta e a interacao entre os planetesimais.

Com o modelo computacional completo, serd possivel testar suas limitagoes e comparar
os tempos de formagao planetaria com o tempo de vida do disco protoplanetario.

Além disso, o uso de diversas condigoOes iniciais permitird comparar os resultados do
modelo com as principais medidas observacionais encontradas para os exoplanetas.

Outro ponto interessante serda a andlise da importancia dos processos migratérios no
cendario da formagcao planetaria e a obtencao de vinculos que indiquem caracteristicas im-

portantes para a compreensao do nosso Sistema Solar.
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Apendice






Apéndice A
Deducao dos parametros de Oorst’s

Em 1920, Bertil Lindblad e Jan Oort, estudando a rotacao do disco Galéactico, des-
cobriam que as estrelas movem-se, com relagao ao Sol, sistematicamente em funcao da
longitude galactica, introduzindo os valores A e B para parametrizar o campo de veloci-
dade local. Iremos usar o mesmo processo para estudar o campo de velocidade ao redor
de uma estrela.

Imaginemos um referencial inercial O localizado numa distancia Ry da estrela S e um
elemento massivo orbitando-a numa distancia r. A velocidade tangencial da estrela em

relagao ao ponto O é V(Ry) = Vp e a do elemento é V(R) (Fig. [A.1]).

)

Linha de
R R visada

a

Figura A.1: Em relagdo ao observador O, a estrela possui velocidade tangencial Vjy e o
elemento que a orbita possui velocidade V(R).

rsin o

Ry
Para obter a velocidade relativa do elemento em relagao a estrela, subtraimos vetorial-

Da Figura |A.1 obtemos: AR ~ Ry — R ~ rcosa e § ~

mente suas velocidades, como mostra a Figura [A.2]
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) L‘TF?J
AV .
Linha de .
visada

Figura A.2: Velocidade relativa do elemento em relagdo a estrela.

A diferenca vetorial de velocidade pode ser expressa em termos de duas componentes,
cujo modulo tem um valor aproximado de AV e #V,. Decompondo essas componentes na

direcao radial e tangencial a linha de visada, verificamos que seus modulos sao respectiva-

mente
V., = —0Vycosa+ AV sina (A.1)
e
Vi =60Vysina + AV cosa, (A.2)
onde
av av
AV =V(Ry) —V(R) ~ ARE ~ TCOS— (A.3)
Das equacoes |A.1| e |A.3| usando 0 ~ rsmoz, obtemos
0
Vo . av .
V,=——rsinacosa + —rsinacosa =
0 dR
av
=V, =rsinacosa (E — Ei) =

=V, = ARsin 2a,

em que

1 /dv W,
A= (22 20 A4
2 (dR RQ>RO7 (A.4)
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que é o primeiro parametro de Oort relacionado com o campo de velocidade radial.

Agora, considerando as equacoes |A.2[e|A.3| e usando 6 ~ rsma? obtemos
0
= E7°sm a+ —rcos’a =
B dR
1 d
=V = B —‘]; %) r(cos® o + sin® 04)—1—5 % —%(; r(cos® @ — sin” o) =
1 /dv VW v Vy
Vi==|—=+— e 2
R (dR * Ro) 3 (dR Ro) reosea =
=V, = BT+ATCOSQCY
em que
aw
A5
(dR ! Ro) (4.5)

é o segundo parametro de Oort e estd relacionado com a rotacao local ou vorticidade do

campo de velocidade.
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Apéndice B

Condicoes de fronteira para a estrutura vertical do

disco protoplanetario

Deduziremos aqui as condicoes de contorno usadas para o modelo computacional de

um disco de acrecao (3.7.1]).

N d
Usando a densidade 6ptica 7(z) = / prkzdz, obtemos d—T = pk, assim, podemos rees-
0 z
crever a Equacao [3.30 na forma
1dP dP 0?2
R L (B.1)
p dr dr K

Integrando a equagao, acima da superficie, até o infinito, no qual P = 0, obtemos

7(00) QQZ

P / L (B.2)
) R

Para um disco com atmosfera aproximadamente isotérmica, a principal contribuicao da

integral vem dos valores de z um pouco acima da superficie do disco, da ordem de ¢;/€2,
que é bem menor que h. Isso permite tomar Q%2 e x como aproximadamente constantes e
iguais a seus valores na superficie. Assim
Q2h7' AB
P, = , (B.3)

Ks

o0 7 . 7 . . . .
onde TAp = f , d7 ¢ adensidade 6ptica do disco. Como consideramos a atmosfera acima do
disco isotérmica, tomamos Taog < 1. Satisfeita essa condicao, os resultados nao dependerao
do valor de Tap.

A outra condicao de contorno é obtida integrando a Equacao |3.31| entre h e —h, logo

Fs,abaixo h 9
/ 6F—/ ZpI/Q2(5z. (B.4)

h

Fs,acima
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Como se trata de um disco simétrico no qual o fluxo no plano médio é nulo, obtemos

9 h
2F; = —QQ/ proz (B.5)
Ty
" oy
Usando a defini¢ao de viscosidade média (v) = / géz, podemos escrever
—h
92
2F, = ZLQ Y(v) . (B.6)
Como M = 3% (v), ficamos com

3MQ?

F
8

(B.7)

Por fim, a ultima condicao de contorno é uma expressao para a temperatura na su-

perficie. O fluxo radioativo na superficie pode ser escrito na forma

F,=F, —F_, (B.8)

em que o sinal negativo denota a orientacao do fluxo de acordo com o eixo z, que esta
orientado para cima.

Sendo a temperatura de fundo denotada por Tj,, podemos escrever F_ = oT}. Logo,

da Equacao [B.7], temos

_3MO?

F
+ 8

oTy . (B.9)

Outra expressao para I, pode ser obtida usando a densidade de energia dada por

_2F  2(F, +F)
_C_ C

Eq (B.10)

junto com a equagao de energia

V.F = pre(aT* — E) | (B.11)

onde F é o vetor que representa o fluxo de energia, E é a densidade de energia, ¢ é a

velocidade da luz e a = 4?" ¢ a constante de radiacao.
Em um disco fino, o gradiente de temperatura vertical é muito maior que o horizontal,

de modo que
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L SF 9

Substituindo a rela¢ao acima e a na [B.11] obtém-se

9acQ)
Sky

onde v foi expresso em termos de « através da relagao [3.34] Igualando as duas expressoes

F, = 20T}~ oT}} — (B.13)

obtidas para F',, obtemos a terceira e ultima condicao de contorno

7,0 .
RT3 hpaz—0. (B.14)

20(TH =T} — ————
of ) Sumpgks 8T

S
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