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Resumo

As luas de Jupiter Io, Europa e Ganimedes estao em uma condicao de ressonancia 1:2:4.
Nesse trabalho iremos investigar as condi¢oes durante a formacao das luas para tentar
determinar como elas interferiram ou nao na captura em ressonancia das luas. Particular-
mente, se a migragao do tipo I ou a forca de arrasto hidrodinamica sao determinantes para
essa captura. Com esse objetivo, escrevemos dois codigos que simulam as luas e Jupiter,
em um ambiente de duas dimensoes, com um disco evanescente no tempo simulando o
disco circumplanetéario. O cédigo tem como dados de entrada as condicoes atuais das luas
e a densidade do disco, regredindo no tempo um milhao de anos, o tempo estimado de
duracao do disco. Na simulacao da migracao de tipo I, encontramos que as luas foram de
uma érbita mais exterior para uma orbita mais interior, reduzindo seus periodos. Porém,
seus semieixos maiores e periodos no tempo t = 0 nao eram muito diferentes dos atuais,
indicando que a migracao do tipo I nao é o fator mais determinante na captura em
ressonancia das luas. Na simulacao da forca de arrasto hidrodinamica, Europa foi de uma
condicao de ressonancia 5:2 com Ganimedes para uma 4:2 devido a interagao com o disco.

Portanto, a forca de arrasto é suficiente para capturar as luas em ressonancia.

Palavras-chave: Luas Galileanas. Ressonancia. Orbitas. Simulacoes Computacionais.



Abstract

The Jupiter Moons Io, Europa and Ganymedes are in a 1:2:4 state of resonance. In this
work we will investigate the conditions in which the moons formed to try to determinate
if they interfered or not in the moons capture in resonance. Particularly, if the type I
migration or the hydrodynamic drag force are determinant to this capture. With this
objective, we wrote two codes that simulate the moons and Jupiter, in a two dimensional
environment with a evanescent in time disc simulating the circumplanetary disc. The code
have as input the actual conditions of the moons and the disc density, retreating in time
a million years, the estimated time duration of the disc. In type I migration simulation,
we found that the moons went from an outer orbit to a inner one, reducing their periods.
However, their semi-major axis and periods in time ¢ = 0 were not so different than the
actual ones, indicating that type I migration is not the most determinant factor of the
moons capture in resonance. In the hydrodynamic drag force simulation, Europa went
from a resonance condition of 5:2 with Ganymede to a 4:2 due to the disk interaction.

Therefore, the drag force is enough to capture the moons in resonance.

Keywords: Galilean Moons. Resonance. Orbits. Computer Simulations.
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1 Introducao

1.1 O Sistema Solar

Damos o nome de Sistema Solar ao sistema formado pelo Sol e a todos os corpos
ligados gravitacionalmente a ele. O Sol é uma estrela da sequéncia principal do diagrama
de Hertzprung-Russel, de tipo espectral G2, localizada no braco de Orion da Via-Léctea,
a cerca de 26 mil anos-luz do centro da Galdxia. O Sol detém a maior parte da massa do
sistema, cerca de 99,85%, sendo que o restante estd distribuido entre planetas, planetas

anoes, satélites e inlimeros corpos menores.

1.1.1 Formacao do Sistema Solar

Estima-se que o Sistema Solar tenha se formado a cerca de 4,55 bilhoes de anos, quando
houve o colapso gravitacional de uma grande nuvem molecular composta principalmente
de hidrogénio (~ 75%) e hélio (21-24%), mas que também continha tragos de outros
elementos quimicos na forma de outras moléculas e graos de poeira formados por estrelas

de geracoes anteriores a do Sol.

Nuvens moleculares sao estruturas estaveis, em que a pressao do gas e poeira se
contrapoem a forca gravitacional. Porém, podem ocorrer eventos, como explosoes de
supernovas, que perturbam as nuvens moleculares. Essas perturbacoes podem ser grandes
o suficientes para desfazer o equilibrio entre a pressao e a gravidade, fazendo com que
as nuvens colapsem. Durante o colapso, a nuvem pode se fragmentar e cada fragmento
formar uma estrela. O Sol foi uma das estrelas formadas a partir do colapso de uma grande

nuvem molecular primordial. A figura 1 ilustra esquematicamente o processo descrito.

Conforme a nuvem molecular que formou o Sol diminuia seu tamanho, por conservagao
de momentum angular, rotacionava cada vez mais rapidamente. A massa concentrada no
centro de massa da nuvem formou uma proto-estrela, consideravelmente mais quente
que o restante da nuvem molecular. A conservagao de momentum angular fez com que
a nuvem de gas e poeira se achatasse em um disco ao redor da proto-estrela, o que é

chamado de disco proto-planetario.
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Supernova envia ondas de choque

Ondas de choque perturbam
a nuvem molecular

- » .
/1

Criando pontos de densidade
onde podem se formar estrelas

A nuvem colapsa devido a
atracdo gravitacional

Figura 1 — Descrigao esquematica do colapso de uma nuvem molecular. Uma explosao de

supernova emite ondas de choque que perturbam o equilibrio de forcas internas
da nuvem, gravidade e pressao, fazendo com que ela colapse gravitacionalmente.

Em regioes de maior densidade pode ocorrer a formagao de estrelas. (Fonte:
Woolfson (2014), adaptada.)

Dentro do disco, a friccao dos graos de poeira com moléculas de gés e processos de
fotoionizagao, arrancaram elétrons dos atomos dos graos de poeira. A atracao eletrostética
entre os graos favoreceu a formagao de aglomeracoes de particulas de poeira que se preci-

pitaram na dire¢ao do plano médio do disco concentrando-se numa espécie de “carpete
de poeira”, como ilustrado na figura 2.

Carpete de Poeira

!

Figura 2 — Particulas de poeira se precipitaram gravitacionalmente sobre plano médio do
disco, formando um “carpete de poeira”. (Fonte: Woolfson (2014).)

Com o aumento da densidade de material no carpete de poeira, por¢oes desse material
se compactaram formando planetesimais, objetos sélidos com tamanhos que podiam
chegar até ~200 m. Aglomeragoes dos primeiros planetesimais formaram planetesimais com

tamanhos de até 10 km. Colisoes entre esses levaram a formacao de objetos maiores, com
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diametros que podiam chegar a 100 km que, por sua vez, colidindo entre si, deram origem
a muitos objetos ainda maiores, com diametros da ordem de milhares de quilometros,
comparaveis em tamanho com a Lua. Esses foram os embrioes planetarios ou proto-
planetas que, apds colidirem entre si e acretarem mais matéria do disco, se tornaram os

planetas que conhecemos.

A composi¢ao dominante dos planetas esta relacionada com a regiao em que se formaram
dentro do Sistema Solar. Préximo ao protossol, sob mais altas temperaturas, sé foi possivel
a formagao dos planetas rochosos - Mercirio, Vénus, Terra e Marte - constituidos
principalmente por materiais com alto ponto de fusao. Os planetas gasosos - Jupiter,
Saturno, Netuno e Urano - sao compostos principalmente por materiais com baixo ponto
de fusdo (H e He, além de dgua, metano e amonia) e se formaram em regioes mais distantes
e frias, onde esses materiais existiam em maior abundancia e podiam se condensar, fazendo

com que tivessem uma massa significativamente maior do que a dos planetas rochosos.

1.1.2 Componentes do Sistema Solar

Além do Sol, os componentes do Sistema Solar podem ser subdivididos em quatro
categorias: planetas, planetas anoes, corpos menores e satélites. Como nosso objeto de

estudo sao satélites, os definiremos com maior profundidade na segao 1.2.

1.1.2.1 Planetas

Conforme a Resolugao B5' da Unido Astronomica Internacional (UAT), de 2006 , um
planeta é um corpo que (1) orbita diretamente o Sol; (2) possui massa suficiente para sua
gravidade arrendondé-lo ao atingir equilibrio hidrostatico, porém nao suficiente para que
ocorram reagoes termonucleares em seu interior; e (3), que seja o objeto gravitacionalmente
dominante em sua 6rbita. Por essa defini¢ao, sao oito os planetas no Sistema Solar: Merctrio,
Venus, Terra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano e Netuno. Na tabela 1, sao apresentados
alguns dados sobre os 8 planetas: massa, raio médio, comprimento do semieixo maior da
6rbita, periodo orbital, inclinagdo do plano orbital e excentricidade da orbita. Na figura 3,

¢ mostrada uma representacao da escala de distancia entre as orbitas dos planetas.

1 Fonte: (https://www.iau.org/static/resolutions/Resolution GA26-5-6.pdf), acesso em 08/05/2021.


https://www.iau.org/static/resolutions/Resolution_GA26-5-6.pdf
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Plancta Massa Raio  Semieixo Maior Periodo Inclinagao Excentricidade
(x10%*kg)  (km) (x10'6km) (anos) (graus)

Merctrio 0,330 2439,4 0,579 0,240 7,00487 0,20563069
Veénus 4,867 6051,8 1,082 0,615 3,39471 0,00677323
Terra 5,972 6371,0 1,495 1 0,00005 0,01671022
Marte 0,641 3389,5 2,279 1,880 1,85061 0,09341233

Jupiter 1898,187 69911 7,784 11,862 1,30530 0,04839266

Saturno 568,317 58232 14,267 29,447 2,48446 0,05415060

Urano 86,812 25362 28,709 84,016 0,76986 0,04716771
Netuno 102,412 24622 44,982 164,791 1,76917 0,00858587

Tabela 1 — Dados fisicos e orbitais dos planetas. (Fontes: (https://ssd.jpl.nasa.gov/
?planet_phys_par) e <(http://www.met.rdg.ac.uk/~ross/Astronomy/Planets.
html), acesso em 07/05/2021.)

Pluto

Mars

e

Venus

Mercury

Figura 3 — Representacao, em escala, das érbitas dos planetas e do planeta anao Plutao.
Os planetas rochosos, Mercirio, Vénus, Terra e Marte, se formaram em uma
regiao proxima ao Sol, quente, enquanto que os planetas gigantes, Jupiter,
Saturno, Urano e Netuno se formaram em uma regiao mais distante e fria.

(Fonte: Woolfson (2014).)

1.1.2.2 Planetas Andes

A Resolugao B5 da UAI introduziu a categoria de planeta ando que compreende corpos
que possuem todas as caracteristicas de um planeta, exceto a caracteristica (3), nao sendo
os objetos que dominam gravitacionalmente suas orbitas. Plutao foi reclassificado como

planeta anao, junto com Ceres, Haumea, Makemake e Eris.


https://ssd.jpl.nasa.gov/?planet_phys_par
https://ssd.jpl.nasa.gov/?planet_phys_par
http://www.met.rdg.ac.uk/~ross/Astronomy/Planets.html
http://www.met.rdg.ac.uk/~ross/Astronomy/Planets.html
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1.1.2.3 Corpos Menores

Todos os demais corpos do Sistema Solar que nao sao planetas, planetas andes e nem
satélites, sao classificados como corpos menores. Isto inclui os micrometeoroides (poeira),

meteoroides, asteroides, cometas e centauros:

e Meteoroides sao quaisquer corpos rochosos ou metalicos que possuam de dez
microns a um metro de tamanho. Os meteoroides sao, em sua maioria, fragmentos
de cometas e asteroides, mas alguns sao fragmentos ejetados de planetas ou satélites

apods colisoes com outros corpos menores.

e Asteroides sao corpos rochosos que orbitam o Sol. Possuem de um metro a centenas
de quilometros de diametro. Se diferem dos cometas por nao sofrerem desgasamento.
Sao os planetesimais remanescentes que se formaram no inicio do Sistema Solar.

Exemplos de asteroides sao Vesta, Pallas e Hygiea.

e Cometas sao formados principalmente por gelos de agua e amonia. Quando se
aproximam do Sol se aquecem, vaporizando o gelo da sua composigao. Assim ocorre
o desgasamento que forma a sua cauda caracteristica. Exemplos de cometas sao o

Cometa Halley e o Cometa McNaught.

e Centauros sao objetos cujas orbitas cruzam a érbita de dois ou mais planetas
gigantes. [sso faz com que tenham uma érbita instavel, os diferenciando dos asteroides.
Possuem caracteristicas tanto de asteroides quanto de cometas, por isso o nome

centauro, da mitologia grega, um ser metade cavalo e metade homem.

e Micrometeoroides ou poeira sao particulas com menos de dez microns, remanescen-
tes do disco protoplanetario ou particulas liberadas por corpos maiores, especialmente
cometas, ao longo de suas trajetérias. A maior parte das “chuvas de meteoros” ocorre

quando a Terra cruza um desses rastros cometarios.

1.2 Satélites e Sistemas de Satélites

Um corpo que orbita um planeta, um planeta anao ou mesmo qualquer corpo menor
do Sistema Solar é denominado satélite natural ou, simplesmente, satélite. O termo
“lua” também é empregado, fazendo referéncia ao satélite natural da Terra, a Lua, que é o

prototipo para essa classe de objetos.

No Sistema Solar, com excecao de Mercurio e Vénus, todos os demais planetas possuem

satélites naturais, sendo que todos os quatro planetas gigantes possuem multiplos satélites,
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formando sistemas de satélites. Na tabela 2 sao listados o nimero de satélites de cada

planeta, conhecidos até o presente.

Planeta  Numero de Satélites

Mercurio —
Veénus —
Terra 1
Marte

Jupiter 79
Saturno 82
Urano 27
Netuno 14

Tabela 2 — Planetas e quantos satélites possui. Ter um satélite é relativamente comum
no sistema solar. (Fonte: ¢https://www.princeton.edu/~willman/planetary_
systems/Sol/), acesso em 05/05/2021.)

Devido a grande diversidade de satélites encontrados no Sistema Solar, as teorias que
explicam a formagcao e/ou a origem de satélites sao diferentes para cada caso. Temos trés

principais teorias para a formacao de satélites:

1. Formacgao a partir de colisao proto-planetaria

A Lua possui um tamanho grande, se compararmos com o da Terra, a maior relacao
entre raio do planeta e raio do satélite do Sistema Solar. Para explicar o tamanho do
nosso satélite, a teoria mais aceita é da “grande colisao”. Havia mais de um proto-
planeta em Orbitas proximas, entao houve uma colisao entre esses proto-planetas em
um evento cataclismico. A maior parte do material ficou no corpo que viria a ser
a Terra e uma parte menor, cerca de 1/80 da massa total, permaneceu em 6rbita,

condensando e formando o corpo que viria a ser a Lua.

2. Captura

Alguns satélites se parecem muito com asteroides, em sua composicao e formato.
Também possuem dérbitas mais irregulares. Isso sugere que eles eram originalmente as-
teroides que passaram préximos aos planetas e foram capturados gravitacionalmente,

tornando-se satélites. E o caso dos dois satélites de Marte, Fobos e Deimos.

3. Formacao conjunta

Durante a formacao planetaria, havia um disco circumplanetario no entorno do
planeta, semelhante ao disco protoplanetario ao redor da estrela. Nesse disco, ao
mesmo tempo em que se formava o planeta, as luas se formavam de forma semelhante

aos planetas no disco proto-planetario. As Luas Galileanas de Jupiter sdo exemplos


https://www.princeton.edu/~willman/planetary_systems/Sol/
https://www.princeton.edu/~willman/planetary_systems/Sol/
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de satélites que se formaram assim. Por ser de particular interesse desse estudo, esse

modelo de formacao sera abordado com maior profundidade no Capitulo 2.

1.3 O Sistema de Satélites de Jupiter

Jupiter possui 79 satélites conhecidos, divididos em luas regulares, que possuem
orbitas com pequena excentricidade e inclinacao, e luas irregulares, cujas orbitas tém
grande excentricidade e inclinacao e podem ser progradas ou retrogradas. Cada uma dessas
duas categorias ¢ subdividida em grupos de satélites de acordo com seus parametros
orbitais ou caracteristicas espectrofotométricas comuns. Algumas luas sao consideradas

casos distintos, nao pertencendo a nenhum grupo conhecido.

1.3.1 Luas Regulares

e Grupo Interno — grupo com quatro pequenas luas com diametros menores que
200 km e semieixo maior menores do que 230000 km. Sao elas Métis, Adrasteia,
Amalteia e Tebe.

e Luas Galileanas — grupo com as maiores luas, lo, Europa, Ganimedes e Calisto,

que serao objeto deste estudo e mais detalhadas na secao 1.4.

1.3.2 Luas Irregulares

Temisto — o satélite Temisto possui orbita entre luas galileanas e o grupo Himalia,

nao fazendo parte de nenhum grupo conhecido.

e Grupo Himalia — grupo de sete luas com érbitas de semieixos maiores entre
1190000 km e 12400000 km, com érbitas progradas e planos orbitais inclinados em
~ 28°, similares a lua Himalaia. Sao elas Leda, Ersa, Pandia, Lisiteia, Elara, Dia e

Himalaia, que d4 nome ao grupo. Supoe-se que essas luas tém origem comum.

e Carpo — o satélite Carpo também nao faz parte de nenhum grupo conhecido e

orbita isolado, préoximo a érbita dos satélites do grupo Ananke.

e Grupo Ananke — grupo de satélites com oOrbitas em sentido retrogrado e com

inclinagoes ao redor de 148°.
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e Grupo Carme — grupo de satélites com orbitas em sentido retrégrado e planos

orbitais inclinados em cerca de ~ 165°.

e Grupo Pasife — grupo de satélites com orbitas em sentido retrégrado nas regioes
mais externa do sistema de satélites de Jupter. E um grupo muito disperso. Discute-se

se a lua Sinope pertence a esse grupo ou se deve ser considerada um caso a parte.

e Valetudo — essa lua foi descoberta em 2016, mas sé anunciada em 2018, sendo

relativamente pequena, com um diametro de ~1 km.

1.4 As Luas Galileanas

Na tabela 3 sao mostrados alguns dados fisicos das luas galileanas, lo, Europa,
Ganimedes e Calisto, como raio em quilometros e em raios terrestres, massa e densi-
dade. A tabela 4 apresenta valores para alguns dos parametros orbitais das luas, o semieixo
maior em quilometros e em termos de raios de Jupiter, e sua excentricidade. E a tabela 5
fornece os perfodos das Luas, em dias e Perfodos de Io ? . Apds, segue uma breve introducao

as caracteristicas das luas.

. Raio Massa Densidade

Satélite (k) Em Rg ( x10%kg)  ( kg/m?)
Io 1821,5 0,286 89,3 3530
Europa 1560,8 0,245 48,0 3010
Ganimedes 2631,2 0,413 148.2 1940
Calisto 2410,3 0,378 107,6 1830

Tabela 3 — Dados fisicos das luas galileanas.

Satélite Semieixo Maior  Excentricidade
(kmx10%) (Ry)

Io 421.,8 5,91 0,004

Europa 671,1 9,40 0,009

Ganimedes 1070,4 14,97 0,001

Calisto 1882,7 26,33 0,007

Tabela 4 — Dados orbitais das luas galileanas.

2 Os dados apresentados nas tabelas desta secdo foram obtidos em: (https://nssdc.gsfc.nasa.gov/
planetary/factsheet /joviansatfact.html), acesso em 06,/05/2021.


https://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/joviansatfact.html
https://nssdc.gsfc.nasa.gov/planetary/factsheet/joviansatfact.html
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141 lo

Orbita: [o estd a uma distancia média de Jupiter de 421600 km, e possui um periodo
orbital de 1,769 dias. Io sofre perturbagoes gravitacionais de Europa e Ganimedes que
fazem com que se desvie de sua Orbita, porém é atraida gravitacionalmente por Jupiter
para sua Orbita regular. Essas perturbacoes gravitacionais ocasionam forcas de maré que
elevam a sua crosta solida em até 100 metros de altura. Também, devido as forgas de maré,

Io sempre mantém a mesma face voltada para Jupiter, assim como a Lua.

Interior: Io é o terceiro maior satélite de Jupiter, tem um tamanho um pouco maior
que a Lua e uma densidade de ~3,53 g/cm?®, muito acima da densidade tipica de outras
luas do Sistema Solar, indicando uma estrutura similar a de planetas rochosos, onde as

rochas de silicatos sao dominantes.

Superficie: A temperatura média em sua superficie é de -145° C, porém foi observado
um ponto com 17° C, provavelmente um lago de lava, por ser a lua com maior atividade
vulcanica do sistema solar. Devido a isso, nao possui registro de muitas crateras de impacto,

ja que sao rapidamente preenchidas por lava e erodidas.

Atmosfera: Possui uma fraca atmosfera, composta principalmente de diéxido de

enxofre.

1.4.2 Europa

Orbita: Assim como o, Europa sempre esta voltada com a mesma face para Jupiter.
Esta a uma distancia média de Jupiter de 670900 km e possui um periodo orbital de 3,551

dias.

Interior: Europa possui um diametro de cerca de 90% do tamanho da Lua. Estima-se
que em seu interior, abaixo de uma grossa camada de gelo de 15 km a 25 km, exista um
oceano de agua liquida. Devido ao aquecimento causado por forcas de maré exercidas por

Jupiter, pode ser geologicamente ativa em seu interior.

Superficie: A superficie é coberta por uma camada de gelo, o que faz com que tenha
um alto albedo. Praticamente nao ha crateras, porém é possivel observar rachaduras em
sua superficie. As forgas de maré de Jupiter fazem com que a crosta de gelo se quebre,
produzindo as rachaduras. A pouca quantidade de crateras nos indica que a crosta é

relativamente nova, com cerca de 40 a 90 milhoes de anos de idade.
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Atmosfera: Possui uma atmosfera ténue de oxigénio, com evidéncias de vapor de

agua.

Aspectos Interessantes: Devido ao seu possivel oceano interno, Europa recebe
bastante atencao da comunidade cientifica. A possivel presenca de fumarolas submarinas,
similares as existentes no fundo de oceanos terrestres, possibilitaria a existéncia de vida

microscopica quimiossintetizante em seu interior.

1.4.3 Ganimedes

Orbita: Ganimedes orbita a uma distancia média de Jupiter de 1070000 km, e possui
um periodo orbital de 7,154 dias. Assim como outras luas, mantém sempre com a mesma

face voltada para Jupiter, devido as forcas de maré.

Interior: Ganimedes é a maior lua do Sistema Solar. Possui um nucleo de ferro, que
gera um campo magnético, um manto rochoso ao redor do nticleo e uma crosta de gelo
com 800 km de espessura. Estima-se que ha uma boa quantidade de rochas misturadas ao

gelo mais préoximo a superficie.

Superficie: Na sua superficie, pode-se observar crateras, porém elas nao sao tao
profundas quanto em outros corpos celestes, possivelmente atenuadas pelo movimentos da

crosta de gelo que envolve o planeta.

Atmosfera: Ha evidéncias de uma fina atmosfera de oxigénio.

1.4.4 Calisto

Orbita: Orbita a uma distancia média de Jupiter de 1883000 km ao redor de Jupiter,
e possui um periodo orbital de 16,689 dias. Também mantém-se sempre com a mesma face

voltada para Jupiter.

Interior: Calisto é a segunda maior lua de Jupiter e terceira maior do Sistema Solar,
com um tamanho semelhante ao de Merctrio. Possivelmente possui um oceano salgado

abaixo de sua superficie. Tem a menor densidade dentre as luas galileanas, de 1,83 g/cm?.

Superficie: Sua superficie é extremamente antiga, com cerca de 4 bilhoes de anos,
possuindo o maior nimero de crateras no Sistema Solar. Isso evidencia a falta de atividade

geologica na lua, que destruiria o registro de crateras antigas.
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Atmosfera: Possui uma atmosfera extremamente fina de dioxido de carbono.

1.5 Ressonancias Orbitais

Se uma forca externa for aplicada em um sistema oscilante, que oscila em uma
frequéncia natural f,, o movimento oscilante do sistema sofrerd uma perturbacao,
ganhando ou perdendo energia dependendo da natureza da forga perturbadora e do
tempo ao longo do qual ela atua. Um caso especial ocorre quando a intensidade da
for¢a perturbadora também ¢é oscilante, tendo uma frequéncia f,. Nesse caso, a forca
perturbadora oscilante terd um efeito cumulativo sobre o sistema oscilante e a transferéncia
de energia para o sistema oscilante ao longo do tempo sera maxima quando a frequéncia
da forca perturbadora, f,, for aproximadamente igual a frequéncia natural de oscilagao do

sistema, f, ~ f,.

Uma situagao dessa natureza ocorre quando um adulto aplica um impulso (empurrao)
em um balanco com uma crianca toda vez que ele se aproxima. A forca oscilante com
fp ~ f, faz com que o balanco ganhe energia mecanica, aumentando a amplitude de seu

movimento.

Quando a frequéncia f, de uma forca perturbadora oscilante ¢é tal que faz com que a
amplitude de oscilacao do sistema perturbado aumente, diz-se que f, ¢ uma frequéncia
de ressonéncia e que o sistema “estd em ressonancia’. A frequéncia f, ~ f, é, portanto,
uma frequéncia de ressonancia do sistema, mas nao é a unica. Na verdade, qualquer
frequéncia f, que seja comensuravel em relacao a f, ¢ uma frequéncia de ressonancia do
sistema. As frequéncias f, e f, sdo comensuraveis quando a razao entre elas, f,/f,, pode
ser expressa por um numero racional, isto é, uma razao entre dois niimeros inteiros como
1/1,1/2,3/2,5/3, 17/11, etc. Generalizando, f, e f, sdo comensuraveis se

Pty
fo p

onde p e ¢ sao numeros inteiros. Nesse caso, f, é uma frequéncia de ressonancia de grau
p e ordem g¢. Por exemplo, se f,/f, = 5/3, entéo f, ¢ uma frequéncia de ressonancia de

grau 3 e ordem 2, pois

5 3+2
3 3

7

Um corpo orbitando uma massa central, ¢ um sistema oscilante em duas dimensoes

cuja frequéncia orbital é f = 1/P, onde P é o periodo orbital. Sob efeito da forca de
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atracao gravitacional que a massa central exerce sobre ele, o corpo se mantém em uma

orbita puramente kepleriana se nenhuma outra forca atuar sobre ele.

Em sistemas em que varios corpos orbitam uma massa central, como é o caso dos
planetas que orbitam o Sol ou dos multiplos satélites que orbitam um planeta, as interacoes
gravitacionais entre eles causam perturbacgoes em seu movimentos orbitais, fazendo com
que sofram desvios em relacao as orbitas que teriam se nao fossem perturbadas. A forca
perturbadora que um corpo orbitante exerce sobre o outro é uma forca oscilante porque a
distancia entre eles varia a medida que os dois corpos evoluem em suas orbitas. Assim, se as
frequéncias f; e fy ou os perfodos orbitais P; e P, forem (aproximadamente) comensuraveis,

as Orbitas dos dois corpos serao ressonantes.

Esse é o caso de 3 das 4 luas galileanas, Io, Europa e Ganimedes. O periodo orbital de Io
¢ de 1,769138 dias. O periodo orbital de Europa ¢é de 3,51181 dias, o que é quase exatamente
duas vezes o periodo orbital de To (2,00739, para ser mais exato). E o periodo orbital de
Ganimedes é de 7,154553 dias, quase exatamente o dobro do periodo orbital de Europa
e quase exatamente 4 vezes o periodo orbital de Io (mais exatamente, 4,04409). Tem-se,
portanto, uma ressonancia de 1:2:4 entre os periodos orbitais das trés luas, conforme
mostrado na tabela 5. Calisto tem um periodo orbital de 16,689017 dia, o que corresponde

a 9,43341 vezes o periodo orbital de Io, nao sendo comensuravel.

Periodo Orbital

Satélite i Em Periodos de Io
(dias)

Io 1,769138 1,00000

Europa 3,551181 2,00729

Ganimedes 7,154553 4,04409

Calisto 16,689017 9,43341

Tabela 5 — Periodos orbitais das luas galileanas.

As ressonancias orbitais entre as trés luas galileanas nao é unico; ao contrario, o
Sistema Solar estd repleto de sistemas ressonantes. No sistema de satélites de Saturno,
as luas Minas e Tétis estao em ressonancia 2:1, Encelado e Dione, em ressonancia 2:1,
Titao e Hipérion, em ressonancia 4:3, além de outras. As luas Miranda, Ariel e Umbriel
de Urano também estao em ressonancia 1:2:4. As luas Caronte, Styx, Nyx e Hydra de
Plutao estao em ressonancias 3:4:5:6. As falhas de Kirkwood no cinturao de asteroides sao
resultantes de ressonancias com a Orbita de Jupiter. O que faz a Lua e diversos outros
satélites manterem sempre a mesma face voltada para o planeta em torno do qual orbitam
¢ uma condi¢ao de ressonancia entre seus periodos orbitais e seus periodos de rotagao

(ressonancia spin-érbita).
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Além disso, diversas condicoes de quase-ressonancia estao presentes no Sistema Solar,
como a quase-ressonancia de 1:2 entre as érbitas da Terra e de Marte; a quase-ressonancia

de 2:5 entre Jupiter e Saturno e de 2:3 entre Saturno e Urano, s6 para citar algumas.
1.6 Objetivos

A explicagdo para as ressonancias orbitais em sistemas como os das luas galileanas é
que as luas se formaram em locais distintos, em condigoes de nao ressonancia e mecanismos
fisicos envolvendo interagoes com o disco circumplanetario conduziram as orbitas para as
condicoes de ressonancia. O principal objetivo deste trabalho é investigar os mecanismos

fisicos que conduziram as luas galileanas para a condicao de ressonancia orbital.

Com esse objetivo, vamos assumir um modelo para o disco circumplanetario e analisar
os dois mecanismos mais provaveis, o arrasto hidrodinamico que o disco exerce sobre as
luas e migracoes de Tipo I, afim de descobrir qual deles foi o principal condutor das luas

ao estado de ressonancia orbital.

Além disso, queremos investigar o quao rapido ou lento é o processo de captura em
ressonancia e como se deram as capturas: Io e Europa foram capturadas em ressonancia

primeiro ou foram Io e Ganimedes? Ou, talvez Europa e Ganimedes?

1.7 A estrutura do texto

No Capitulo 1, é feita uma breve introducao para contextualizar nosso objeto de estudo,
as luas galileanas e o problema central deste trabalho. No Capitulo 2, discute-se sobre
parametros orbitais, os diferentes modelos e mecanismos que atuaram na formacao das
luas de Jupiter e de seu disco circumplanetario, onde as luas se formaram. No Capitulo 3
comentamos sobre os cédigos utilizados neste trabalho. No Capitulo 4 sao apresentados
os resultados obtidos com os cédigos. Finalmente, no Capitulo 5, fazemos uma discussao

final e apresentamos nossas conclusoes.
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2 Modelos de Formacao e Evolucao

Dinamica
2.1 Principios Fisicos

Nesta secao sao apresentados alguns principios fisicos utilizados neste trabalho.

2.1.1 Elementos Orbitais

A érbita de um satélite em torno de um planeta pode ser perfeitamente descrita por

seis elementos orbitais:

e Excentricidade (e): descreve o “achatamento” da elipse. Pode variar de 0 (a
6rbita é um circulo) a menor do que 1 (6rbita eliptica). Um valor igual a 1 para

excentricidade indica uma 6rbita parabdlica e maior do que 1, uma 6rbita hiperbdlica.

e Semieixo maior (a): Valor médio entre a distancia maxima do corpo que orbita o

corpo central e o valor minimo da distancia.

e Inclinagao (i): Inclinagdo que o plano descrito pela 6rbita do satélite em relagao ao

plano de referéncia do planeta.

e Longitude do nodo ascendente ({)): Posicao angular do ponto onde a 6rbita do

satélite intercepta o plano de referéncia, ascendendo.

e Argumento de periastro (w): Posigao angular do semieixo maior da 6rbita eliptica,

sobre o plano orbital, medido a partir da Longitude do Nodo Ascendente.

e Anomalia verdadeira (): Posicao angular do satélite em um tempo especifico,

medido sobre o plano orbital e a partir do semieixo da drbita.

A figura 4 esquematiza as relagoes entre os elementos orbitais. O semieixo maior e a
excentricidade caracterizam a elipticidade da érbita. A longitude do nodo ascendente e a
inclinacao do plano orbital localizam o plano orbital no espaco, em relacao a um plano de
referéncia que contém a massa central e a uma direcao de referéncia sobre esse plano. No
caso do movimento de planetas e outros corpos ao redor do Sol, utiliza-se como plano de

referéncia o plano da ecliptica e a dire¢cao do ponto-y (ponto vernal). No caso de satélites
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orbitando um planeta, utiliza-se o plano equatorial e a dire¢cao do ponto-gamma como
referenciais. Sobre a 6rbita, a linha de referéncia é a direcao de periastro, isto é, a semirreta
da massa central ao ponto de maior aproximacao do corpo orbitante. O argumento de
periastro expressa a orientacao angular da direcao de periastro sobre o plano orbital, o
que descreve a orientacao da oOrbita eliptica sobre o plano orbital. Por fim, a anomalia

verdadeira expressa a posi¢ao do satélite em sua Orbita, em relacao a diregao de periastro.

Orbiting body

Point of closest
approach

_ node
0%in Pisces

Figura 4 — Como os diversos elementos orbitais se relacionam. (Fonte: (https://astronomy.
swin.edu.au/cosmos/O /orbital+elements), acesso em 04/05/2021.)

2.1.2 Perturbacao Gravitacional

Em um sistema simples, formado de dois corpos celestes ligados gravitacionalmente,
uma massa central M e uma massa menor m (m << M), pode-se descrever analiticamente
o movimento da massa m em relacao a massa central M. Porém, quando um terceiro corpo
é adicionado, ou n-corpos sao adicionados, torna-se impossivel resolver analiticamente o

problema resultante, exceto para alguns casos especificos com trés corpos.

Chama-se de perturbagao gravitacional a forca de interacao gravitacional exercida
por um terceiro corpo sobre um corpo que orbita a massa central. Essas perturbacoes,
apesar de pequenas, tém um efeito cumulativo a longo prazo, introduzindo diferencas
significativas no movimento dos corpos orbitantes. Um exemplo é a orbita dos asteroides
do cinturao principal de asteroides, que sofrem perturbagoes gravitacionais principalmente

de Jupiter, fazendo com que em certas posicoes orbitais, ressonantes com a érbita de


https://astronomy.swin.edu.au/cosmos/O/orbital+elements
https://astronomy.swin.edu.au/cosmos/O/orbital+elements

Capitulo 2. Modelos de Formagdo e Evolugdo Dinamica 22

Jupiter, quase nao existam asteroides. A perturbacgao gravitacional transfere energia para

os asteroides até que eles sejam ejetados de suas orbitas.

2.1.3 Forca de Arrasto

A formacao das luas galileanas se deu dentro de um disco circumplanetario, o qual
era preenchido principalmente por gas e poeira, comportando-se como um fluido. Com
o fluxo de material do disco para Jupiter, o disco circumplanetario foi evanescendo, até
desaparecer quase que completamente. Mas, depois de formadas, em seus estagios iniciais,
o movimento das luas ocorreu dentro do disco circumplanetario ainda existente e, em seu
movimento, as luas interagiam com o fluido do disco, sofrendo a acao de uma forca de

arrasto.

A forga de arrasto é uma forca resistiva, agindo contraria ao sentido do movimento.
O atrito das luas com o material do disco, gas e poeira, dispersa energia e momentum
angular. Pode-se calcular a forca de arrasto, Fp, exercida pelo disco sobre uma lua, a
partir de uma equagao que relaciona a densidade do disco, p, a area da secao de

choque da lua, A, e a velocidade da lua em relacao ao disco, v:
1 2
FD = 5 CD pv A )

onde Cp, é chamada de coeficiente de arrasto, sendo um valor adimensional que
depende da forma do corpo, das caracteristicas do fluido e de sua velocidade relativa. Na
pratica, o que se faz é determinar experimentalmente o coeficiente de arrasto C'p para

uma determinada forma, a partir de medidas da forga de arrasto Fp e da velocidade v do
fluido,

Cp= 12
D — 1 2A )

2PV
e expressar C'p em funcao do nimero do chamado nimero de Reynolds. Para uma
forma esférica com diametro D, o nimero de Reynolds ¢ dado por:

vD

Re = )
v

onde v é a viscosidade cinematica do fluido, a qual é igual a viscosidade dinamica,

i, dividida pela densidade p do fluido,

o=
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Portanto,

_ pvD
I

R,

Na figura 5 é mostrado o grafico do coeficiente de arrasto C'p em funcao do nimero de
Reynolds R., para um corpo esférico. A curva vermelha é ajustada a medidas experimentais

representada pelos pontos azuis.
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Figura 5 — Coeficiente de arrasto (curva vermelha), Cp, para um corpo esférico em fungao
do ntimero de Reynolds, R., obtido a partir de medidas experimentais (pon-
tos azuis). (Fonte: (https://kdusling.github.io/teaching/Applied-Fluids/Notes/
img/DragSphere.png), acesso em 08/05/2021.)

2.1.4 Migracao de Tipo |

Além da forca de arrasto, a interacao de um corpo orbitante dentro de um disco de gas
e poeira causa o surgimento de outras forgas que também afetam o movimento do corpo,
alterando sua orbita. Como resultado, o corpo pode migrar para uma orbita mais interna
ou mais externa, criando ou nao uma falha (gap) no disco, dependendo das forgas que
atuam sobre ele. Existem trés tipos béasicos de migracoes de corpos orbitantes: migracao
de tipo I, de tipo II e de tipo III.

A migracao de tipo I sera detalhada a seguir, ja que pode ocorrer em satélites. Para
ocorrer a migracao de tipo II, o corpo deve causar uma falha no disco, devido a sua atragao

gravitacional, necessitando uma grande massa, nao sendo o caso dos satélites. A migracao
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de tipo III ocorre com objetos que conseguem abir uma falha parcial no disco e em discos

bastante massivos, novamente nao sendo o caso dos satélites galileanos.

A migracao de tipo I ocorre quando o corpo nao é massivo o suficiente para gerar uma

falha no disco (T'sang, 2011). Esse é o caso das luas de Jupiter.

A interacao gravitacional entre uma lua e o disco circumplanetario produz um torque I'
que atua sobre a lua (e também sobre o disco, por conservagao de momento angular). Esse
torque tem duas componentes: o torque de Lindblad, I';, e o torque de corrotacao,
I'.. O torque resultante da soma dessas duas componentes. I' = I';, + I'. determina o

sentido e a velocidade de migracao da lua.

Pela 3% lei de Kepler,

7“3 G(MJ+M)

P2 472 ’

onde 7 é o raio da drbita, P é o periodo orbital, M; é a massa de Jupiter (massa central),

M é a massa da lua e G é a constante gravitacional. Como M << M, pode-se usar a

aproximacao:
7”3 G MJ
P2 4x2
de onde se obtém
P =2nr
GM;

O momentum angular orbital da lua, J, é dado por:

J=1Iw

onde a velocidade angular orbital da lua, w, pode ser obtida por

e o momentum de inércia, I, para uma massa M em movimento circular, é I = M r2.

Portanto, o momento angular orbital é:
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Como o torque I é igual a taxa de variacao temporal do momentum angular,

dJ
r=-—-=-
dt ’
tem-se que:
p = Ly /G dr
2 rodt

Portanto, o movimento de migracao da lua ocorre com a taxa

dr 2

S ———
dt — M+/G M, vr

A taxa de migragao, dr/dt, varia com a distancia r ao longo do disco, é proporcional ao

torque I' aplicado pelo disco sobre a lua e é inversamente proporcional a massa M da lua.

Torque de Lindblad — o movimento da lua dentro do disco produz ondas nas res-
sonancias de Lindblad (Goldreich; Tremaine, 1979) (Goldreich; Tremaine, 1980). Essas
ressonancias correspondem as localizacoes dentro do disco onde a frequéncia da forga
oscilante aplicada pela lua a um elemento orbitante do fluido no disco é igual a frequéncia
epiciclica do elemento do fluido, k. A frequéncia epiciclica é a frequéncia natural de

oscilacao de uma particula em orbita dentro do disco.

O sistema comporta-se como um oscilador for¢ado: os elementos do fluido estao em
movimento circular dentro do disco. O satélite aplica sobre eles uma forca gravitacional,
atrativa e oscilante, forcando oscilagoes radiais em seus movimentos. A amplitude dessas
oscilagoes radiais ¢ maxima quando o elemento estd na localizagao radial das ressonancias
de Lindblad, o que resulta na excitacao de ondas acusticas que se propagam radialmente,
do local da ressonancia para as bordas do disco. Como a velocidade angular (kepleriana)
dentro do disco varia radialmente, w = w(r), o padrao de propagacao radial das ondas

acusticas é alterado, causando a formagcao de ondas espirais, como mostrado na figura 6.
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\

Figura 6 — Imagem de simulacao de uma migracao de tipo I. O grafico no canto inferior
esquerdo mostra o perfil de densidade do disco. O ponto amarelo é um satélite, as
faixas espirais amarelas sdo ondas (actsticas) de densidade no disco resultantes
de ressonancias de Lindblad. (Fonte: (https://jila.colorado.edu/~pja/planet_
migration.html), acesso em 08/05/2021.)

A massa ao longo da onda de densidade exerce uma atracao gravitacional sobre a
lua, aplicando sobre ela um torque I';. Como a onda de densidade nao é simétrica em
relacao a lua, o torque I'y, nao é nulo. E possivel resolver o problema da equacao de onda
de excitacao usando teoria de perturbacgao linear e calcular analiticamente o torque de
Lindblad I'y, pelo método WKB (Goldreich; Tremaine, 1979). Também é possivel calcular
I';, numericamente, tratando o disco como uma estrutura 2D. Usando essa abordagem,

Paardekooper et al. (2010) obteve a seguinte expressao para I'z:
T, =~(-25—-178+0.1a)T, ,

onde « e 3 sao os indices de leis de poténcia para a densidade superficial e temperatura do
disco, respectivamente, e v é a razao entre calores especificos. O termo 'y é a magnitude
do torque de Lindblad, dada por Nelson (2018):

q2
[y = ﬁEr‘l&Y :

sendo ¥, a densidade superficial do disco, Q2 é a frequéncia angular orbital da lua, r, sua

posigao radial, ¢ = M/M; e h é a razao entre a espessura H = H(r) de um modelo
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3D do disco e a distancia radial, r, sendo aproximadamente 0,035 no modelo utilizado,
h = H/r ~ 0,035 (Nelson, 2018). Nosso cddigo calcula o torque de Lindblad, 'y, conforme

descrito acima, usando valores para «, 3 e v extraidos das referéncias citadas.

Torque de corrotacao — O torque de corrotagao decorre da interacao gravitacional
entre a lua e o material do disco préximo a sua 6rbita. A corrotacao € ilustrada na figura 7,
onde o ponto preto representa a lua e os circulos continuos, duas orbitas, uma interna
e outra externa em relagao a érbita da lua. Como a velocidade (kepleriana) dentro do
disco varia com a distancia radial, elementos na érbita mais interna tém uma velocidade
angular relativa no sentido anti-horario em relacao a lua e elementos na érbita mais
externa, no sentido oposto. Proximo a orbita da lua, o material em 6rbitas levemente
mais externas, em seus movimentos relativos, se aproximam da lua e, sob efeito de sua
forca de atragao gravitacional, sao deslocados radialmente para orbitas levemente mais
internas, onde se afastarao mais rapidamente da lua até reencontra-la no lado oposto, onde
novamente as forgas gravitacionais as deslocarao radialmente para orbitas levemente mais
externas e assim completar o ciclo de movimento, formando um padrao que lembra uma
ferradura de cavalo (horseshoe, em inglés). E essa estrutura que ird corrotacionar com a

lua, acompanhando seu movimento.

Assim como a lua aplica um torque no material do disco, alterando seu movimento,
pela lei da agao e reacao, o disco aplica um torque, com mesma intensidade e em sentido

inverso sobre a lua. Esse é o torque de corrotagao.

Paardekooper et al. (2010) obteve, numericamente, a seguinte expressao para o torque

3
T, =~ l1,1 <§—a>+7,9§] Ty .

onde € = (7 — 1)a — B. Em nosso cédigo, I'. é calculado como acima e, somado com I'f,

de corrotagao:

calcula-se o torque resultante: I' = I', 4+ I'...
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Figura 7 — Padrao de corrotacao. O ponto preto representa a lua. Elementos do disco em
orbitas levemente mais externas tém movimentos relativos mais lentos, enquanto
elementos em érbitas levemente mais internas tém movimentos relativos mais
rapidos. Préoximo a érbita da lua, criando um padrao de circulacao parecido
com uma ferradura, que corrotaciona com ela. Essa estrutura aplica um torque
na lua.

2.2 Modelos Para o Disco Circumplanetario

E bastante aceito que os luas galileanas se formaram em um disco circumplanetéario
ao redor de Jupiter (Lunine; Stevenson, 1982). Porém, ainda nao esta claro como era o
disco circumplanetario de Jupiter. Por isso, existem dois modelos principais, propostos na

literatura, que modelam de maneira diferente o disco:

1. Modelo da subnebulosa de massa minima'

Nesse modelo, o disco circumplanetario de Jupiter possui cerca de 0,1 massa de
Jupiter, sendo bastante massivo, como descrito por Lunine e Stevenson (1982). Foi
obtido utilizando a massa minima necessaria para formar os satélites atuais de
Jupiter, de onde veio seu nome. O gas se acumulou nos pontos de Lagrange nos
estagios finais da formacao de Jupiter e depois nao houve mais interacao entre o disco
circumplanetario e o protoplanetario. Em alguns pontos possui picos de densidade
na ordem de 10°g/cm? (Moraes; Kley; Vieira Neto, 2018). A temperatura dentro do
disco decresce com o inverso da distancia radial R, expressa em termos de raios de
Jupiter, R, em relacao a Jupiter: 7'~ 3600K (R;/R). Pelo fato de haver grandes

! Em inglés: Minimum mass sub-nebula
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quantidades de matéria disponiveis, os satélites se formam rapidamente, em um

intervalo de tempo da ordem de 102 a 10* anos.

2. Modelo do disco faminto por gas?

Nesse modelo, o disco circumplanetario de Jupiter possui pouca massa, como proposto
por Canup e Ward (2002). Dessa forma, nao hd uma rapida migracao de satélites
recém formados ao interior de Jupiter devido a grande forga de arrasto do disco agindo
sobre as luas. Porém, ha um fluxo constante de massa do disco protoplanetario para
o disco circumplanetério, de cerca de 2 x 107 massas de Jupiter por ano. Ao longo
da formacao do satélites no disco, cerca de 0,02 massas de Jupiter sao processadas
pelo disco circumplanetario. A temperatura do disco é mais baixa que no modelo
subnebulosa de massa minima, de forma que gelos podem se solidificar e formar
satélites como Europa e Ganimedes. Os satélites demoram um tempo maior ou igual
a 10° anos para se formarem, devido & menor quantidade de massa disponivel e o

disco dura na ordem de 10° anos.

2.2.1 Modelando um Disco Evanescente

Enquanto o modelo da subnebulosa de massa minima sugere que o disco circumpla-
netario era suficientemente massivo para permitir a rapida formacao das luas galileanas
num intervalo de tempo da ordem de alguns séculos a alguns milhares de anos, o segundo
modelo sugere que o disco cicumplanetario continha muito menos massa e que a formagao
das luas foi mais tardia, tendo sido possivel gracas ao acréscimo de matéria proveniente do

disco protoplanetéario.

Independentemente do modelo, apds a formacao das luas, o disco circumplanetario que
ainda existia evanesceu, desaparecendo completamente depois de algum tempo. Os ténues
anéis planetarios atualmente observados ao redor de Jupiter sao formados por particulas
ejetadas a partir das superficies sélidas das luas de Jupiter, quando essas sofrem impactos,
nao sendo remanescentes do disco que as formou. E, depois de terem atingido dimensoes
proximas de seus tamanhos atuais, pelo menos durante algum tempo, as luas continuaram

orbitando dentro do disco e interagindo com ele ao longo de suas orbitas.

Neste trabalho, procuramos modelar um cenario no qual as luas galileanas ja formadas,

orbitam dentro de um disco protoplanetario em processo de evanescéncia, sofrendo o efeito

2 Em inglés: Gas-Starved disc
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de forcas decorrentes da interagao com o gas e poeira que o compoe. Em nosso modelo,
consideramos que a densidade do disco varia radialmente com a distancia em relacao a
Jupiter e decresce ao longo do tempo, conforme proposto por Alibert, Mousis e Benz
(2005) e mostrado na figura 8. Para ¢ < 0,56 milhdes de anos, o limite externo do disco
circumplanetario é de 150 R, (raios de Jupiter). Para ¢ > 0,56 milhoes de anos, o disco

circumplanetario sofre uma difusao, aumentando seu diametro.
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Figura 8 — Variacao radial da densidade superficial, representada por ¥ na figura, para
diferentes instantes de tempo (de cima para baixo), em milhées de anos: t = 0;
0,1; 0,2; 0,3; 0,4; 0,5; 0,56; 0,6 e 1,0. (Fonte: Fig.8 de Alibert, Mousis e Benz
(2005).)
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3 Simulacoes

Devido a natureza dos processos fisicos envolvidos na formacao de satélites do Sistema
Solar, pouco se pode aprender por meio de experimentos controlados em um laboratorio.
Dados obtidos in loco por sondas espaciais, como as sondas Galileu e Juno, enviadas para
estudar o planeta Jupiter e de suas luas, além de todas as demais sondas que observaram
Jupiter durante suas passagens pelo planeta, como as sondas Pioneers 10 e 11, Voyagers 1
e 2, Ullysis e New Horizons, tém lancado luz sobre muitas questoes a respeito da natureza
do planeta e de suas luas, mas as duvidas relacionadas com o processo de formagao de

luas e evolugao dinamica do sistema de satélites se mantém abertas.

Também pelo fato de nao haver deteccao confirmada, até o presente, de qualquer
exolua!, ndo h4 dados observacionais para embasar modelos sobre a formacao e evolucao
dessa classe de objetos. Felizmente, simulagoes computacionais podem ser realizadas

quando nenhuma outra abordagem ¢é possivel.

3.1 Codigos

Os dois codigos utilizados nas simulagoes foram desenvolvidos, inicialmente, em lingua-
gem R de programacao (R Core Team, 2018), ao longo do projeto de Iniciagao Cientifica
voluntaria. Escolhemos essa linguagem pelos recursos numéricos que ela oferece e pela
facilidade em gerar graficos. Porém, em astronomia, o Python é uma linguagem de pro-
gramagao muito mais utilizada. Por esse motivo, posteriormente, decidimos realizar a

transcricao dos cédigos de R para Python.

Ambos os cédigos simulam o movimento orbital de luas galileanas dentro de um disco
circumplanetario (subnebulosa) formado por gas e poeira. As massas de Jupiter e das luas

sao mantidas constantes.

Para a modelagem do disco circumplanetario evanescente utilizamos os dados de
Alibert, Mousis e Benz (2005), extraidos diretamente da figura 8 do trabalho dos autores.
A densidade é transformada em densidade superficial projetando-se a matéria do disco
dispersa em sua altura no seu plano médio. O cédigo calcula por interpolacao, a densidade
superficial do disco para qualquer instante de tempo 0 < ¢ < 1 milhoes de anos e para

qualquer distancia radial 1 < R < 150 raios de Jupiter (R;).

I Exolua é o termo usado para se referir a um satélite de um exoplaneta ou planeta extrassolar.
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Visando simplificar o algoritmo e reduzir o tempo de processamento, decidimos realizar
simulagoes em duas dimensoes em que as érbitas dos satélites se mantém aproximadamente
circulares (excentricidade e ~ 0), o que exige apenas dois elementos orbitais para
descrever as dérbitas: semieixo maior e anomalia verdadeira. Com isso, reduzimos o nimero
de variaveis de seis variaveis espaciais e uma temporal para duas variaveis espaciais e uma
temporal. Pelo fato de Calisto nao estar em ressonancia com nenhuma das outras luas

galileanas, nossas simulagoes consideraram somente as luas lo, Europa e Ganimedes.

O primeiro cédigo calcula os torque de Lindblad I';, e o torque de corrotagao I,
conforme explicado no capitulo anterior, para calcular o torque liquido que o disco aplica

sobre cada lua, causando migracoes de tipo I.

O segundo cédigo aplica o efeito de forgas de arrasto do fluido do disco sobre cada uma

das luas, conforme explicado no capitulo anterior.

Realizamos cada simulacao por um milhao de anos desde o instante £y, que é o tempo
estimado de duragao do disco circumplanetario segundo o modelo do disco faminto por gés.
Assumimos que o semieixo maior das luas nao se modificou apés o desaparecimento do disco.
Utilizamos uma resolucao temporal com mil passos de tempo, cada passo correspondendo

a um incremento de mil anos no tempo da simulacao.

Nas simulagoes, o estado final do sistema (¢ = 1 milhao de anos) é seu estado atual,
descrito pelos valores listados nas tabelas 3, 4 e 5, correspondendo ao tempo t; = 4.55 x 10?
anos, que é a idade do Sistema Solar. Como assumimos que os parametros orbitais das
luas nao se modificaram apds o desaparecimento do disco, podemos utilizar os parametros

orbitais atuais como dados de entrada no codigo.

A partir dai, o sistema “evolui regressivamente” no tempo, até um instante ty >> 0
(t = 0 nos graficos), no qual Jupiter e as luas galileanas atingiram suas massas atuais,
dentro de um disco circumplanetario ainda existente e suficientemente denso para fazer

com que o sistema evolua dinamicamente com alteragoes significativas nas érbitas.

Ou seja, nossos coédigos partem de t = 1 milhao de anos, com dados de entrada
os parametros orbitais atuais das luas e a densidade do disco circumplanetéario. Entao,
regridem no tempo, mil anos a cada passo de tempo, caculando a interferéncia, da migragao
de tipo I em um dos cédigos e da forca de arrasto hidrodinamico em outro, no semieixo

maior das luas. Quando os cédigos chegam em ¢ = 0, terminam a sua execucao.

Os dados gerados pelo codigo sao salvos em um arquivo. Um terceiro codigo é utilizado

na visualizacao grafica dos dados. Os resultados sao mostrados no préximo capitulo.



33

4 Resultados

Neste capitulo sao apresentados os resultados das duas simulagoes realizadas, utilizando

os modelos de disco circumplanetario descritos anteriormente.

Em uma simulacao, estudamos o efeito dos torques de Lindblad e de corrotacao que
causam migracoes das luas, de Tipo I, nas quais espiralam para 6rbitas mais internas

enquanto esse efeito durar.

Na outra simulacao, estudamos o efeito do arrasto hidrodinamico que, por ser uma
forca resistiva, transfere momentum angular das luas para o disco, fazendo com que as

luas espiralem para orbitas mais internas.

Os dois efeitos fisicos, o efeito da for¢a de arrasto e a migragao de Tipo I, ocorrem
simultaneamente, mas qual deles foi o dominante para o caso das luas Io, Europa e Calisto?
Qual deles deslocou as luas de uma configuracao nao ressonante para a configuracao

ressonante atual? Essa é a principal questao que queremos responder com este estudo.
4.1 Modelo para o Disco Evanescente

A figura 9 mostra a variacao da densidade superficial do disco circumplanetario em
funcao da distancia radial a Jupiter, para os tempos em milhoes de anos, t = 0; 0,1; 0,2;
0,3; 0,4; 0,5; 0,56; 0,6 e 1, calculados pelo cédigo a partir de pontos extraidos da figura 8
de Alibert, Mousis e Benz (2005). Como explicado no capitulo anterior, essas curvas sao
utilizadas para interpolacoes do modelo para quaisquer valores de distancia radial e tempo

dentro dos limites indicados.
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Densidade do Disco (Dados)

104 3
103 + ——3
”E 102~ —— 0 Myr
§ —— 0.1 Myr 4
o 10! — 0.2 Myr
5 — 0.3 Myr
n —
100 4 0.4 Myr
— 0.5 Myr
0.56 Myr
1071 - I
0.6 Myr
1 Myr
10_2 T T T T T T
20 40 60 80 100 120 140

Distancia de Jupiter(raios de Jupiter)

Figura 9 — Gréfico da densidade do disco nas simulacoes, obtido dos dados de entrada.

4.2 Migracao de Tipo |

Os resultados para a simulagao de migragao de Tipo I sao mostrados nas figuras 10
e 11. A figura 10 mostra como o semieixo maior das érbitas de lo, Europa e Ganimedes
variou desde o instante ¢ = 0 no qual as luas atingiram suas massas atuais até 1 milhao de
anos depois, assumindo que o disco desapareceu em algum momento dentro desse intervalo
de tempo. A variacao do periodo ao longo desse mesmo intervalo de tempo é mostrada na

figura 11. As linhas tracejadas em ambos graficos indicam os valores atuais (ver tabela 6).
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Grafico Semieixo Maior vs Tempo

8 14 -
S
=4
3
© 12 -
° — lo
©
- Europa
.% 10 + —— Ganimedes
E D i S S ™ ™ ™ ™ e e e e e
o
X
Q0 8-
I
()]
[Vp]
6_
0.0 0.2 0.4 0.6 0.8 1.0

Tempo (milhdes de anos)

Figura 10 — No grafico da variacao do semieixo, no tempo ¢t = 0 o semieixo era maior do
que o atual, representado pelo tracejado.

Grafico Periodo vs Tempo
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Figura 11 — No tempo t = 0, as luas tinham periodos maiores do que periodo atual
representado pela linha tracejada.
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Lua Periodo Orbital Periodo Orbital Semieixo Maior

(dias) (Periodos de Io) (Raios de Jupiter)
Io 1,769138 1,00000 5,91
Europa 3,551181 2,00729 9,40
Ganimedes 7,154553 4,04409 14,97

Tabela 6 — Parametros atuais das luas, representados pelas linhas tracejadas nos graficos
deste capitulo.

Como se pode ver nos graficos anteriores, as variagoes, tanto do semieixo maior quanto
no periodo orbital das trés luas é relativamente pequeno. A tabela 7 mostra as variagoes
percentuais relativas. Entre o instante ¢ = 0 e 1 milhao de anos, o semieixo maior de
Io sofreu uma variacao de apenas 0,82% e os de Europa e Ganimedes de apenas 1,0% e

2,0% respectivamente. Para os perfodos orbitais, as variacoes foram de 1,2%, 1,6% e 3,0%,

respectivamente.
Lua Variagao Periodo Orbital (%) Variagdo Semieixo Maior (%)
Io 1,22907 0,82107
Furopa 1,56574 1,04657
Ganimedes 3,01087 2,01745

Tabela 7 — Variacao percentual do semieixo e periodo orbital das luas.

De acordo com nossa simulacao, as migragoes de Tipo I das luas durante a fase em
que as luas ja estavam formadas e o disco estava em processo de evanescimento tiveram
pequenas amplitudes, sugerindo que no tempo ¢t = 0, as luas ja estavam em um regime
praticamente ressonante. Durante essa fase, migragoes de Tipo I devem ter contribuido,

no maximo, com um ajuste fino para a captura em ressonancia.

Agora que ja sabemos que a migracao de Tipo I teve um papel pouco importante durante
essa fase de 1 milhao de anos, resta saber se o efeito da forca de arrasto hidrodinamico
pode explicar a captura em ressonancia nessa fase. Caso contrario, nossa conclusao sera de
que a captura em ressonancia deve ter ocorrido na fase anterior, durante a formacao das

luas.

4.3 Efeito da Forca de Arrasto Hidrodinamico

Executamos o coédigo que simula a evolugao do sistema de satélites galileanos exclusiva-

mente sob efeito das forcas de arrasto hidrodinamico, por 1 milhao de anos. Ao contrario
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dos resultados obtidos para migracoes de Tipo I, a forca de arrasto altera substancial-
mente os semieixos das érbitas como se pode ver no gréafico da figura 12, onde o semieixo,
expresso em raios de Jupiter, é mostrado em escala logaritmica. As linhas tracejadas
horizontais indicam os semieixos maiores atuais. A linha tracejada horizontal superior,
indica a posicao do limite externo do disco assumido pelo modelo usado na simulacao, de
150 raios de Jupiter. Para t < 0,502 milhoes de anos, indicado pela linha tracejada vertical,
os comprimentos dos semieixos maiores das orbitas ultrapassam esse limite, indicando que
a simulagao nao ¢é valida para um periodo de tempo maior do que ~ 0,5 milhoes de anos.
Apo6s o limite de 150 raios de Jupiter, o codigo assume um disco de densidade constante
para continuar a sua execugao. Na figura 13 é mostrada a variagdo correspondente para os

periodos orbitais.

Assumindo que o modelo adotado para o disco evanescente estd correto, esse resultado
que as luas se formaram 0,5 milhoes de anos mais tarde do que o instante t; e a evolugao
dinamica que levou a captura em ressonancia, caso tenha ocorrido em decorréncia do efeito
das forcas de arrasto, ocorreu nos 500 mil anos seguintes. O préximo passo ¢ investigar
com mais detalhes como se deram as alteracoes nas orbitas das luas nesse intervalo de

tempo.
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Figura 12 — Variagao do semieixo maior das orbitas devido as forcas de arrasto. Semieixo
maior expresso em R; e em escala logaritmica. A linha tracejada horizontal,
superior, indica o limite externo de 150 R; assumido para o disco e a linha
tracejada vertical indica o instante ¢ ~ 0,5 milhoes de anos antes do qual os
semieixos ultrapassam o limite de 150 R ;. As trés linhas tracejadas horizontais
inferiores indicam os valores dos semieixos maiores atuais.
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Orbital Period
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Figura 13 — Variacao dos periodos orbitais das 6rbitas devido as forcas de arrasto. Periodo
orbital expresso em dias e em escala logaritmica. A linha tracejada horizontal,
superior, indica o limite correspondente a a = 150 R; assumido para o disco
e a linha tracejada vertical indica o instante ¢t ~ 0,5 milhoes de anos antes do
qual os semieixos ultrapassam o limite de 150 R;. As trés linhas tracejadas
horizontais inferiores indicam os periodos das orbitas atuais.

A figura 14 mostra como a razao entre os periodos orbitais de Europa e Ganimedes e o
periodo orbital de Io evoluiram a medida que as trés luas passavam por alteracoes orbitais.
A linha vertical tracejada a esquerda indica o limite ¢t ~ 0,5 milhGes de anos, no qual as
luas teriam atingido suas massas atuais, segundo nossa simulacao. A simulagao indica que
Europa e Ganimedes, no final de suas formacoes, estariam orbitando muito préoximas uma
da outra e muito préximas da regido em que P/Pj, ~ 2,5, o que corresponde a ressonancia

5:2, uma ressonancia fraca, de grau 2 e ordem 3.

A partir dai, os semieixos maiores das trés luas diminuiram, com as luas se aproximando
de Jupiter, porém, com taxas (dr/dt) diferentes. Enquanto a razao entre os periodos orbitais
de Europa e lo aproximam-se assintoticamente da ressonancia 2:1, a razao entre os periodos
orbitais de Ganimedes e Io se aproximam muito mais rapidamente da ressonancia 4:1,
passando antes pela ressonancia de 3:1. Ganimedes atinge a ressonancia 4:1 em ¢ = 0, 752
milhoes de anos, ou seja, cerca de 250 mil anos depois de sua possivel formacao, segundo

nossa simulacao.
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Figura 14 — Variagao dos periodos orbitais expressos em termos do periodo orbital de Io.
As linhas verticais representam ¢ ~ 0,5 milhoes de anos e t = 0, 752 milhoes
de anos. As linhas horizontais tracejadas indicam as ressonancias 2:1 e 4:1.
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5 Discussao Final e Conclusoes

5.1 Discussao dos Resultados

Os raios orbitais de trés das quatro luas galileanas de Jupiter, lo, Europa e Ganimedes
sao tais, que suas orbitas estao em perfeita ressonancia: o periodo orbital de Europa é
exatamente o dobro do periodo orbital de Io e o periodo orbital de Ganimedes é o dobro

do periodo orbital de Europa é quatro vezes o de lo.

A explicacao fisica para ressonancias orbitais como estas, que sao comuns no Sistema
Solar, é que as luas se formaram em locais diferentes, nao ressonantes, e algum mecanismo
fisico atuou sobre elas, fazendo com que espiralassem suavemente para érbitas mais internas
ou mais externas de forma que, em algum instante, as érbitas de duas das luas tornaram-se
ressonantes. Em algum momento depois, é a vez da terceira lua entrar em ressonancia com
as outras duas. Como ressonancias orbitais desse tipo tendem a ser estados estaveis, uma

vez capturadas em ressonancia, as luas tendem a permanecer nesse estado.

Neste trabalho, investigamos o processo de captura em ressonancia das trés luas
galileanas. Uma primeira pergunta a ser respondida era: qual foi o mecanismo fisico que
conduziu as luas ao estado de ressonancia? Esse mecanismo envolve interacao com um
agente externo, o disco circumplanetéario dentro do qual as luas se formaram. De todos os
mecanismos fisicos possiveis, investigamos dois que nos parecem os mais provaveis: (1) o
efeito da forca de arrasto hidrodinamico que o gas e poeira do disco exerce sobre as luas e

(2) migracao de Tipo I causadas pelos torques de Lindblad e corrotagao.

Em nossa analise, modelamos o disco circumplanetario como um disco evanescente,
seguindo Alibert, Mousis e Benz (2005). Assumimos que a captura em ressonancia das
luas ocorreu entre o fim de suas formacoes e antes do desaparecimento do disco. Para os

parametros fisicos iniciais do disco, calculamos um intervalo de 1 milhao de anos.

A simulacao de migracao de Tipo I mostrou que as alteracoes nas érbitas das luas
sao muito pequenas, tanto no semieixo, quanto no periodo orbital, o que exigiria que as
luas ja estivessem muito proximas do estado de ressonancia orbital no final do estagio de

formacao.

Por outro lado, a simulacao do efeito da forca de arrasto hidrodinamico mostrou
resultados muito mais interessantes: o efeito do arrasto sobre as drbitas das luas é intenso

e a formacao das luas teria se estendido durante os primeiros 500 mil anos de vida do
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disco, e a captura em ressonancia ocorrido durante os 500 mil anos seguintes.

Como o encontrado por Cilibrasi et al. (2018), em que os satélites de formaram em
escalas de tempo de dezenas de milhares de ano, e os que se formaram quando o disco era
mais denso nao sobreviveram, sofrendo forte migracao e colidindo com Jupiter. Por volta
de 500 mil anos, o disco ja estava pouco denso, como podemos ver na figura 9, propiciando

a sobrevivéncia das luas.

A simulagao sugere que Europa e Ganimedes terminaram seu estagio de formagao em
regioes muito proximas e proximas de uma ressonancia 5:2. A interacao com o disco fez as
tres luas espiralarem para orbitas mais internas, porém em taxas diferentes. Ganimedes e
Io foram capturados em ressonancia orbital primeiro, em ¢ = 0, 752 milhdes de anos, sendo
que antes, Ganimedes passou pela ressonancia 3:1 com lo, sem haver captura, possivelmente
por influéncia de Europa. As ressonancias 2:1 de Europa com Io e 4:2, de Ganimedes com

Europa ocorreram logo em seguida.

Como nossa intencao era estudar o efeito isolado de cada um dos dois mecanismos
investigados, nem na simulacao de migracao Tipo I, nem na simulacao do efeito do arrasto,
consideramos as interacoes gravitacionais entre as luas, nem a possivel influéncia de Calisto

sobre a evolu¢ao dinamica do sistema.

5.2 Conclusoes

As principais conclusoes deste trabalho.

e Para o modelo de disco circumplanetario usado neste trabalho, migracoes de Tipo
I ocorrem, porém nao sao um mecanismo eficiente para conducao a captura em

ressonancia.

e O arrasto hidrodinamico é um mecanismo eficiente na conducao do sistema modelado

ao estado de ressonancia.

e A formacao das luas teria se estendido pelos primeiros 500 mil anos de vida do disco,

isto é, as luas ainda estavam em processo de formagao nas condigoes iniciais do disco.

e Europa e Ganimedes terminaram seu processo de formacao em regioes proximas e

préximas de uma ressonancia 5:2.

e As trés luas espiralaram suavemente para dérbitas mais internas, porém com taxas
dr/dt diferentes.
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e Ganimedes e Europa foram capturadas em uma ressonancia 4:2 em ¢t = 0, 752 milhoes
de anos, cerca de 250 mil anos depois da formagao das luas. A captura em ressonancia

de To e Europa, e de Europa e Ganimedes ocorreu logo depois.
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