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Sandro Ricardo De Souza

EFEITOS DA INSTABILIDADE DOS PLANETAS GIGANTES NA
EVOLUCAO DINAMICA DOS PLANETAS TERRESTRES

RESUMO

Apresentamos, nesta tese, estudos sobre efeitos da migracao planetaria em mo-
delos tipo jumping-Jupiter. A partir de uma variante do modelo de Nice, que inclui
cinco gigantes de gelo, investigamos dois importantes problemas, ainda nao bem
compreendidos, no ambito da formagao e evolucao do Sistema Solar: as peculiari-
dades da orbita de Mercirio e a origem da Lua. Mostramos que a instabilidade
na evolugao dos planetas gigantes, durante a migracao planetaria, reproduz as ca-
racteristicas singulares da o6rbita de Mercturio, ao mesmo tempo em que preserva a
estrutura dinamica dos demais planetas. Verificamos, também, que este periodo de
instabilidade fornece um ambiente que amplia as chances de colisdes entre proto-
planetas, permitindo, assim, um impacto gigante como a causa da origem da Lua.
Dentre estes impactos, a colisao entre duas meia-terras mostrou-se mais provavel
do que a colisao entre uma prototerra e um protomarte. A compreensao destes
problemas fornece importantes vinculos para o correto entendimento da evolugao
do Sistema Solar e, por conseguinte, uma melhor interpretacao dos muitos sistemas

extrassolares recentemente descobertos.
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Sandro Ricardo De Souza

INSTABILITY EFFECTS OF GIANT PLANETS ON THE DYNAMIC
EVOLUTION OF TERRESTRIAL PLANETS

ABSTRACT

In this thesis, we present studies on the effects of planetary migration in jumping-
Jupiter models. Based on a variant of the Nice model, which includes five ice giants,
we investigate two important problems, not yet well understood, in the context of
the formation and evolution of the Solar System: the peculiarities of Mercury’s orbit
and the origin of the Moon. That the instability in the evolution of giant planets,
during planetary migration, reproduces the unique characteristics of Mercury’s orbit,
while preserving the dynamic structure of the other planets. We also found that this
period of instability provides an environment that increases the chances of collisions
between protoplanets, thus allowing a giant impact as the cause of the Moon’s
origin. Among these impacts, the collision between two half-earths was more likely
than the collision between a proto-earth and a proto-mars. Understanding these
problems provides important links for the correct understanding of the evolution
of the Solar System and, therefore, a better interpretation of the many recently

discovered extrasolar systems.
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Capitulo 1

Introducao

O estudo da formacao e evolucao do Sistema Solar sempre despertou interesse da
comunidade cientifica e até mesmo do piuiblico leigo. Este interesse, em grande parte,
deve-se ao fato de que este tema diz respeito diretamente & noés, enquanto espécie.
O conhecimento das forgas que moldaram nosso sistema e, por conseguinte, nosso
planeta, reforca nosso sentimento de pertencimento ao cosmos. Vimos, nos tltimos
anos, importantes avancos na Ciéncia, como a detecgao do Boéson de Higgs e das
ondas gravitacionais. No campo das ciéncias planetarias, nao foi diferente. A desco-
berta de milhares de exoplanetas, a observacao dos primeiros objetos interestelares e
o pouso de sondas em asteroides e cometas, compoe algumas das excitantes conquis-
tas que deixarao uma marca indelével nos primeiros anos dos século XXI. Soma-se
a isto, o sempre crescente aumento do poder computacional que nos tem permi-
tido simular sistemas com milhares de particulas, tornando cada vez mais realisticos
nossos resultados. Para abarcar os novos dados, oriundos destas conquistas, teorias
devem ser formuladas ou reformuladas. Mudangas de paradigmas, entretanto, nao
deveriam nos deixar apreensivos. Quem poderia imaginar que caminhos seguirfamos

quando Copérnico colocou o Sol no centro do sistema?

Esta introducao visa apresentar a “Migragao Planetaria” como um paradigma
norteador dos atuais modelos de formacao e evolugao do Sistema Solar, justificando,
assim, a escolha deste tema para a tese. Apresentamos as pesquisas e resultados mais
embleméaticos numa ordem, aproximadamente, cronolégica e, sempre que possivel,
ressaltando as relacoes dialéticas entre as ideias principais. E importante salientar,
entretanto, que os topicos abordados nao tém uma relagao rigidamente hierarquica,
sendo que, cada um possui seu proprio programa de pesquisa. Como exemplo, temos
a Hipotese Nebular, cujas descobertas de exosistemas em formacao, ou o uso de
codigos com métodos SPH (do inglés, Smoothed Particle Hydrodynamics), trouxeram
novos wnsights. Desta maneira, destacamos os problemas que cada modelo aborda,

com as respectivas solugoes e consequéncias, e assim, buscamos construir argumentos
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Figura 1.1: Nebulosa planetaria em HL Tau obtida com o ALMA. As regiGes escuras sao posicoes
de planetas se formando. Fonte: ESO (2014)

logicos para colocar a migragao planetaria, no cenario jumping-Jupiter com cinco
gigantes de gelo, como um modelo plausivel para a compreensao da evolucao do

Sistema Solar.

1.1 A Nebulosa Solar Primitiva

A Hipotese Nebular, introduzida por Kant em 1755 e desenvolvida em 1796 por
Laplace no seu Ezposition du Systéme du Monde, foi uma das primeiras teorias para
explicar a formagao do Sistema Solar. Esta hipotese, nos dias de hoje, pode ser sinte-
tizada no seguinte modelo: para o inicio da formagao do nosso sistema pressupoe-se
um colapso gravitacional a partir de uma nuvem molecular de proporgoes equi-
valentes ao do proprio sistema. A partir de instabilidades locais, provocadas por
diferencas de densidade, a contracao inicia-se, acarretando também em um aumento
da rotagao, por conservacao do momento angular. Este processo leva a uma forma
final discoidal na qual o Sol ocupa a posi¢ao central e o disco, composto de gas e
poeira, tendo sua temperatura arrefecida, da origem aos planetas movimentando-se
em Orbitas quase circulares e quase coplanares. Observagoes recentes, de nebulosas
planetarias, corroboram este modelo. A Figura 1 mostra uma imagem da HL Tau
obtida com o ALMA (Atacama Large Millimeter /submillimeter Array) em que é
possivel observar subestruturas no disco. As regides escuras do disco sao possiveis

posigoes de planetas em formagao (Brogan et al., 2015).
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Esmiucando um pouco mais a sintese apresentada acima, temos as importantes
contribuicoes & Hipodtese Nebular feitas nas décadas de 1960 e 1970 por Safronov
(Safronov, 1960a,b, 1962) e Cameron (Cameron, 1963, 1968, 1969, 1973, 1978), em-
bora estes dois programas divergissem quanto a massa inicial do disco. Nos modelos
de Cameron, a nebulosa primitiva era de alta massa, terminando com um disco
de 1 Mg, e em Safronov, a nebulosa primitiva era de baixa massa, resultando em
um disco com 1072 Mg. A partir da sedimentagao do disco, a quantidade e o ta-
manho dos graos aumentam, passando a colidir entre si e alcangcam dimensoes na
escala de centimetros. Da formacao de graos até o surgimento de planetas, ha
diversas etapas. Resumidamente, partes do disco sofrem fragmentacao mas nao for-
mam um Unico sélido, e sim inimeros objetos com centenas de metros em orbitas
elipticas. Devido a interagao com o gas, as Orbitas destes objetos tendem a ficar
circulares. Além disso, o gias promove colisbes mais lentas, que é importante para
a formacao de objetos maiores. A velocidade de impacto, vin,, ¢ fungao da velo-

2= v+ V2

cidade de escape, ves, € da velocidade relativa, v, dada por vy, e b

onde Vese = \/ 2G(my +m2)/(R; + R2), sendo G a constante de gravitagao universal
de Newton e m e R sdo as massas e os raios dos corpos, respectivamente. Com
Uimp ~ Vesc, COlisOes dissipativas levam & formacao de agregados gravitacionalmente

ligados, permitindo grandes objetos(Canup, 2004b).

A formacao dos planetesimais, descrita acima, é o primeiro de trés estagios para
o processo de formagao dos planetas do Sistema Solar, no qual temos objetos com
dimensoes entre 1 e 10km. O segundo estagio é caracterizado pelo runaway growth,
em que os planetesimais ja estao grandes o suficiente para que sua gravidade exerca
papel preponderante, dando aos objetos maiores um crescimento preferencial. Nesta
fase, estes objetos tem orbitas com menores excentricidades e inclinagoes, o que os
tornam mais eficientes na captura de material. O terceiro estégio é caracterizado pela
diminuicao do runaway growth e os corpos, com dimensoes de ~3 000 km, agora ja
sao embrioes planetarios cujas 6rbitas podem perturbar seus vizinhos, eventualmente
levando ao cruzamento de orbitas e & colisbes com grandes impactos (Canup, 2004b;
Chambers e Wetherill, 1998).

Os processos descritos acima nao se aplicam exatamente da mesma maneira &
formagao dos planetas gigantes, pois estes se formaram anteriormente aos planetas
terrestres, quando a quantidade de gas disponivel era maior. Embora o modelo
de acrecao possa ser aplicado tanto a formacao dos planetas terrestres quanto dos
gigantes, ha diferencas substanciais. No caso dos gigantes, o niicleo protoplanetario
surge pelo processo de runaway dos planetesimais ja formados, e continua até o
término do material nas proximidades. Neste processo, ocorre uma competicao entre

a energia adquirida pela acre¢ao de planetesimais e a energia irradiada, até a massa
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do gas circundante alcancar a massa do nicleo. Neste ponto, a perda radiativa nao
consegue mais contrabalancear a acregao e o envelope gasoso comeca a se contrair,
levando a um novo runaway de crescimento de massa. A lenta acrecao do gés, antes
do envelope comecar a se contrair, bem como a quantidade de massa, disponivel no
disco proximo ao protoplaneta, influenciam diretamente o tempo de formagao do
planeta (Pollack et al., 1996).

Investigagoes recentes, como por exemplo em Ataiee et al. (2018); Baumann e
Bitsch (2020); Brouwers e Ormel (2020); Izidoro et al. (2015); Lambrechts e Johan-
sen (2012, 2014); Lambrechts et al. (2019); Weissman et al. (2020), inserindo o
modelo de acrecao de pebbles, tém ajudado a elucidar a fase de formacao dos pla-
netesimais a partir do disco. Os graos de poeira, que em geral compde até 1% dos
discos protoplanetérios, colidem e crescem até tamanhos de milimetros a centime-
tros. Estas particulas sdo chamadas de pebbles (Bitsch et al., 2018). Determinar
qual é o mecanismo que leva & formacgao e ao acréscimo de massa dos planetesimais
ainda é um problema em aberto, para o qual existem, atualmente, duas teorias nao
mutualmente excludentes. No modelo de acrecao central, os pebbles colidem e se
aglutinam gravitacionalmente, levando a um crescimento do niicleo. No modelo de
instabilidade, ja abordado no inicio desta secao, o disco, sendo muito massivo, leva
a instabilidades locais, acarretando a formagao de planetesimais e, em seguida, os
protoplanetas. A acrescao via pebbles tem especial impacto no entendimento da
formagao dos gigantes, como podemos ver no trabalho de Levison et al. (2015), no
qual os autores conseguem reproduzir a formagao de um a quatro gigantes gasosos,
entre 5 e 15 au' do Sol. Neste estudo, os pebbles sao concentrados, num primeiro
momento, pelo arrasto aerodinamico, para depois colapsarem gravitacionalmente,
formando objetos de 100 a 1000 km. Assim, os planetesimais podem acumular
eficientemente os pebbles restantes e formar diretamente os niicleos de planetas gi-
gantes em escalas de tempo de alguns milhares de anos. Mas os autores destacam
que, para que este processo nao produza uma populacao de centenas de objetos de
massa terrestre, os objetos devem se formar devagar o suficiente para permitir que

os planetesimais interajam gravitacionalmente uns com os outros. Desta forma, os

! Adotamos na tese, para as unidades de medida, as definicdes do Sistema Internacional de
Unidades, SI, e as recomendagbes da Unido Astronémica Internacional, IAU (do acrénimo em
inglés), para manter a coeréncia e similaridade com o jargdo da literatura da area, que é em inglés.
Portanto, para as unidades das grandezas fundamentais de tempo, distancia e massa, usamos
s, m e kg, respectivamente, com seus respectivos multiplos e submiltiplos. Para as grandezas
normalmente usadas em Astronomia, mas nao previstas no SI, a grafia segue as recomendagoes
da TAU, como “a” para ano, do latin annus e “au” para distancia astronomica, grafado com letras
minusculas, e seus respectivos multiplos e submultiplos. A grafia para os nimeros fracionarios
segue as normas da ABNT, com a virgula como separador decimal, & exce¢ao dos nimeros nos
eixos dos graficos. As recomendagdes da IAU estao disponiveis em: www.iau.org/publications/
proceedings_rules/units/


www.iau.org/publications/proceedings_rules/units/
www.iau.org/publications/proceedings_rules/units/

1.2. A MIGRACAO PLANETARIA 5

maiores planetesimais tém tempo para espalhar os outros corpos menores impedindo
seu crescimento. Neste contexto, se Jupiter e Saturno formam-se primeiro, os dois
gigantes podem espalhar grandes embrides planetarios na regiao onde encontra-se
embrioes de Urano e Netuno, levando-os & grandes colisoes, o que se evidencia pelas
altas inclinagoes em seus eixos nos dias de hoje (Izidoro et al., 2015).

Como pudemos ver nos tltimos paragrafos, desde a apresentacao inicial da Hipo-
tese Nebular de Kant-Laplace, e as contribui¢goes de Safronov e Cameron, diversas
outras abordagens foram propostas para incluir novas metodologias, paradigmas,
observagoes e medidas mais acuradas, como a acre¢ao dos pebbles, por exemplo. O
cerne das propostas iniciais daqueles autores ainda é aproximadamente valido, ou
seja, a formacao do Sistema Solar a partir do colapso gravitacional de uma nuvem
gasosa primordial, a Nebulosa Solar Primitiva. Mas havia problemas graves a se-
rem solucionados, como a dicotomia entre os terrestres rochosos e gigantes gasosos,
por exemplo. Além disso, contribui¢oes importantes surgiram: a introducao de no-
vos modelos analiticos, que incluiram a interacao dos planetas ja formados com um
disco de gas e um disco de planetesimais; o aumento do poder de processamento
dos computadores; o uso de integradores de N-corpos; a descoberta de Jupiteres
Quentes (Hot Jupiters). Esta ultima, em particular, colocou em cheque o modelo
vigente na época, que pressupunha a formacao dos gigantes gasosos mais distantes
de sua estrela central, comparado aos rochosos. O objeto 51 Pegasi b, descoberto
na década de 1990 (Mayor e Queloz, 1995) e que foi o primeiro exoplaneta detec-
tado orbitando uma estrela da sequéncia principal, desafiava este paradigma, pois
trata-se de um gigante com a metade da massa de Jupiter, orbitando sua estrela
a uma distancia de 0,053 au, quase um décimo da distancia de Mercirio ao Sol.
Os modelos para formacao de planetas como Jupiter nao permitem a formacao de
objetos tao proximos. Sendo assim, algum mecanismo deve existir para fazer este
objeto deslocar-se para o interior do sistema. Todas estas adigoes levaram a refor-
mulagoes que atribuem a mudanga da posicao inicial em que os planetas nasceram,
ou mais abreviadamente, a “migracao de planetaria”’, o papel de novo paradigma

para a compreensao da evolucao do Sistema Solar.

1.2 A migracao planetaria

Nos modelos para a formacao do Sistema Solar, o gas no disco primordial permanece
no sistema por um intervalo de 1 a 10 Ma, ja que ap6s este periodo deve ser expulso
na fase T-Tauri do Sol. Como os gigantes possuem grande quantidade de gas,
estes planetas devem ter sido formados na escala de tempo do disco. Portanto, o

modelo de acréscimos de planetesimais até a formacao de planetas, tem dificuldades
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em explicar a formacao dos planetas gigantes, em especial Urano e Netuno, neste
intervalo de tempo.

Um trabalho seminal, com objetivo de explicar a fase final de acrecao destes dois
gigantes de gelo, foi o de Fernandez e Ip (1984). Os autores usaram 2000 plane-
tesimais e quatro gigantes. Uma das conclusoes foi que, devido a interagdo com o
disco de planetesimais, os gigantes sofrem uma variacao de seus semieixos maiores,
particularmente Urano e Netuno. Este resultado emblemético pode ser visto na Fi-
gura 1.2. Sendo assim, mesmo antes das primeiras detec¢oes de jupiteres quentes,
o tema “migracao planetéaria’ ja comecava a fazer parte de modelos de formagao no
Sistema Solar. E em meados dos anos 1990 e inicio do anos 2000, comecaram a ser
modeladas, tanto analiticamente, quanto numericamente, as interagoes de protopla-
netas, ou mesmo planetas ja formados, com o disco de gas e poeira (Masset, 2001;
Ward, 1997), e com o disco de planetesimais com um numero de particulas cada vez
maior (Gomes, 2003; Gomes et al., 2004; Hahn e Malhotra, 1999). Integradores de
N-corpos, em hardwares cada vez mais potentes, puderam ser usados para simular
os processos de migracao conseguindo reproduzir muitas estruturas dinamicas ob-
servadas atualmente, particularmente entre as populagoes de pequenos corpos. E
este poder computacional, aliado & métodos computacionais para a mecéanica dos

meios continuos, abriram diversas frentes de pesquisa em astronomia.

1.2.1 O modelo do Grand Tack

O trabalho de Fernandez e Ip foi uma interessante aplicagao da migracao planetéria,
num disco de planetesimais, para a evolucao dos gigantes. Mas vamos fazer um
pequeno “desvio” na linha histérica da migracao em disco de planetesimais, para
mostrar que a migragao, a esta altura, ja permeava as ideias académicas em outras
frentes em contextos diferentes. O exemplo é uma aplicacao que surgiu para resolver
um problema no &mbito da formacao dos planetas terrestres: o problema da pequena
massa de Marte (small Mars problem). Na década de 1990, perguntava-se por que
Marte apresentava tao baixa massa, comparado a Terra e Vénus, uma vez que, na
visao da época, a densidade superficial de massa da nebulosa solar primitiva deveria
diminuir aproximadamente de maneira monotonica com a distancia heliocéntrica.
Este questionamento, levantado por Wetherill no XXII Lunar and Planetary Science
Conference (Wetherill, 1991), culminou num modelo de migragao, desenvolvido por
Walsh et al. (2011) que ficou conhecido como Grand Tack.

O modelo do Grand Tack, essencialmente, postula que Jupiter, ainda imerso em
um disco de gas e planetesimais, e com os quais interagia, migrava lentamente para o
interior do Sistema Solar. Neste processo, o gigante teria se aproximado do Sol tanto

quanto os jupiteres quentes que vemos hoje, ou até mesmo caido em nossa estrela,
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Figura 1.2: Um dos resultados de Fernandez e Ip (1984) apresentando varia¢do no tempo de
semieixo maior dos quatro gigantes, devido a interagao gravitacional com o disco de planetesimais.
As letras J, S, U e N representam Jupiter, Saturno, Urano e Netuno, respectivamente. Fonte:
Modificado pelo autor a partir de Fernandez e Ip (1984)
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nao fosse o término da formacao de Saturno que, inicialmente, também migrava
para dentro do sistema. Devido a aproximacao mutua, e o aumento da massa de
Saturno, os dois gigantes foram capturados numa ressonancia de movimentos médios
(MMR, do inglés Mean Motion Resonances) que eliminou o gas remanescente entre
eles, iniciando um retorno as posigoes iniciais. As estruturas ressonantes sao muito
comuns no Sistema Solar. Ocorrem, por exemplo, quando um sistema, constituido
pelo Sol e um planeta, é perturbado por uma forga externa periédica. No caso
das MMR, a frequéncia orbital propria do corpo perturbado é comensuravel com a
frequéncia orbital do corpo perturbador, ou seja, temos uma razao entre inteiros nas
frequéncia translacionais,

n2 (p+a)

ny p
onde n; € o movimento médio de cada corpo e os niimeros ¢ e p sao inteiros.

A Figura 1.3 é uma representacao pictoérica do processo do Grand Tack. Nela,
podemos observar que Jupiter, em sua viagem para o interior do Sistema Solar,
alcancgou a regiao onde hoje estd Marte e o Cinturao de Asteroides, promovendo
encontros proximos com os planetesimais que ali estavam, ejetando-os para fora do
sistema interno. Tal qual um veleiro que realiza uma manobra para mudar abrupta-
mente de diregao ao contornar uma boia, e dai a inspira¢ao para o nome do modelo,
Jupiter interrompe bruscamente seu mergulho para o interior do sistema e retorna,
juntamente com Saturno, para sua posicao original. Este processo, reduziu drastica-
mente o material disponivel na regiao para a consolidacao planetaria, representado
pela barra marrom, deixando pouca massa para a formacao de Marte.

Ainda na Figura 1.3, podemos ver um outro efeito do Grand Tack sobre as es-
truturas do Sistema Solar, também investigado por Walsh e colaboradores, um ano
apos a apresentacao do modelo. Trata-se do povoamento do cinturao de asteroides
a partir de duas regides de origem (WALSH et al., 2012). Grosso modo, podemos
dividir os planetesimais em dois tipos: 1) os pobres em volateis, e compostos prova-
velmente por silicatos, ferro e niquel, e representados na Figura 1.3 pela cor marrom.
2) E os asteroides mais primitivos, e ricos em 4gua, devido estarem além da linha do
gelo, representados pela cor azul. Durante o processo de migracao de Jupiter e Sa-
turno para o interior do sistema, os corpos rochosos foram espalhados radialmente
para mais distante do Sol, além das posi¢oes dos gigantes. Quando os planetas
retornaram para suas posicoes, reintroduziram os objetos removidos e, além disso,
adicionaram os corpos ricos em agua que antes estavam mais distantes. Ao fim deste
processo, a regiao do cinturao permaneceu com um miz radial de composicoes, que
pode ser observado nos dias de hoje. Diversos trabalhos mostram a distribuicao re-

lativa de diferentes tipos taxonémicos (Carvano et al., 2010; DeMeo e Carry, 2014;
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Figura 1.3: Imagem esquematica do Modelo do Grand Tack. A figura, como um todo, repre-
senta a evolugao no tempo, de cima para baixo, das posigoes dos planetas Jupiter e Saturno e
dos planetesimais. O quadro 1 apresenta a posigao relativa em que estes corpos se formaram. Os
plenetesimais representados pela cor marrom, compostos principalmente de silicatos e pobres em
volateis, espalham-se radialmente pela regiao do Sistema Solar interno. O planetesimais represen-
tados pela cor azul, ricos em agua e outros volateis, espalham-se para além da linha do gelo. O
planeta Saturno, nesta fase, ainda nao havia atingindo a massa atual. No quadro 2, ambos os pla-
netas comegam a migrar (seta branca) para o interior do sistema, promovendo encontros proximos
com os planetesimais e ejetando-os, radialmente, para mais distante do Sol. No quadro 3, Saturno
é agora representado por um tamanho ligeiramente maior, para representar o aumento da massa.
Depois de iniciado o retorno, os planetas deixam um “vazio”, na regiao ocupada pelos planetesimais
rochosos e, & medida que retornam para as posicoes iniciais, ejetam de volta os objetos originais
do interior do sistema. Além disso, enviam também para a regido interior, planetesimais ricos em
volateis que estavam além das posigdes originais destes planetas. O quadro final é uma mistura
de tipos na regiao do cinturao de asteroides, com diferentes composicoes. Fonte: Modificado pelo
autor a partir de Kerr (2011).
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Morbidelli et al., 2015; Mothé-Diniz et al., 2003). Estes tipos vém da classifica¢ao
a partir de dados espectroscopicos e polarimétricos, como por exemplo, grupo C,
associado a objetos com superficie de material carbonaceo ou o grupo S relacionado
com silicatos. Na Figura 1.4, publicada numa revisao de DeMeo e Carry (DeMeo e
Carry, 2014), vemos uma distribui¢do de massa e tipo espectral destacando a mis-
tura que aponta para uma historia inicial turbulenta do Sistema Solar interno. Para
DeMeo e Carry (2014), os asteroides no cinturao principal sdo suficientemente di-
versificados, em termos de composicao com tamanho e distancia heliocéntrica, para
dar a migracao planetéria e aos processos dinamicos subsequentes, papeis essenciais
no entendimento da estrutura do cinturao.

Mais recentemente, Batygin e Laughlin propuseram que o cenario proposto pelo
Grand Tack também tenha sido responsavel por remover da regiao mais interna do
Sistema Solar, todo material que pudesse ter dado origem a superterras em 6rbitas
mais compactas e mais proximas do Sol, como as que observamos nos exosistemas
(Batygin e Laughlin, 2015). Os autores investigaram como uma hipotética popu-
lacao de embrices de superterras se comportaria ao serem atingidas por conjuntos
de corpos de mais de 100 km de didmetro arremessados por Jupiter. As colisdes
em si provavelmente nao destruiriam os embrioes, mas desencadeariam uma série de
novas colisoes e fragmentagoes gerando processos dissipativos, como arrastos aerodi-
namicos, levando os corpos a uma espiral que os langaria em dire¢ao ao Sol. Ainda
que haja modelos alternativos para explicar a baixa massa de Marte, a mistura
das diferentes composi¢oes no cinturao principal, e a auséncia singular de grandes
planetas proximo ao Sol, o Grand Tack segue sendo uma explicacao contundente
para compreender a evolucao do Sistema Solar, até porque, consegue abarcar os trés
problemas ao mesmo tempo. Por fim, esta recente aplicagao de Batygin e Laughlin
(2015) ao problema da auséncia de superterras no sistema interno, refor¢a o que
foi dito antes, que os modelos aqui apresentados nao seguem uma hierarquia rigida,

tendo, muitas vezes, programas independentes com resultados muito interessantes.
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1.2.2 A migracao no disco de planetesimais e o modelo de
Nice

Com o fim do disco de gés, Jupiter e Saturno ja formados, Urano e Netuno termi-
nando suas formagoes, ou também ja formados, sobraram os planetesimais. Além
disso, independentemente do modelo do Grand Tack explicar ou nao os problemas
a que se propoe, um disco de planetesimais, pouco além das as oérbitas de Urano
e Netuno, ainda ofereceria interacao o suficiente para desestabilizar o Sistema So-
lar, provocando outros tipos de migracao, como a apontada por Fernandez e Ip em
1984, e descrita na segao 1.2. Alguns poucos anos depois, Hahn e Malhotra (1999),
estudaram a interagao dos gigantes com um disco de planetesimais residuais com
massas variando entre 10-200 Mg usando 1000 particulas de teste. Hahn e Malhotra
verificaram que o disco fazia Saturno, Urano e Netuno migrarem radialmente para
fora, enquanto Jupiter migrava para o interior. O melhor caso das simulagoes, para
a massa do disco, Mgjsco = D0 Mg, forneceu uma migracao de Netuno de 23 au até
30au (Figura 1.5). Além disso, os autores também concluiram que o Sistema Solar
deve ter tido uma formacao inicial mais compacta.

Ficou claro, a partir dos trabalhos de Fernandez e Ip (1984) e Hahn e Malhotra
(1999) que um modelo para o Sistema Solar mais compacto, e com orbitas quase
circulares e quase complanares, era necessario. Em 2005, numa série de trés artigos
na Nature (Gomes et al., 2005; Morbidelli et al., 2005; Tsiganis et al., 2005) um
novo modelo foi proposto, e ficou conhecido com “Modelo de Nice”, porque seus
principais idealizadores, Alessandro Morbidelli, Hal Levison, Kleomenis Tsiganis,
Rodney Gomes, atuaram no Observatoire de la Cote d’Azur, na cidade de Nice,
Franca. Com o tempo, o modelo passou por revisoes, das quais participaram outros
autores, como Ramon Brasser e David Nesvorny, e por fim, acabaria por se tornar
um importante referencial teérico para a compreensao da evolucao do Sistema Solar

na fase do disco de planetesimais.

O modelo de Nice em sua primeira versao Uma diferenga importante entre
as primeiras versoes no modelo de Nice e os trabalhos de Fernandez e Ip (1984) é
que no modelo de Nice, Urano e Netuno ja estao formados desde o inicio. Além
disso, Jupiter e Saturno sao colocados préximos a ressonancia de movimentos mé-
dios, MMR 1:2. O resultado de uma das simulagoes, dos 43 sistemas que os autores
investigaram em Tsiganis et al. (2005), pode ser visto na Figura 1.6. Estes resulta-
dos mostram que, a partir da configuragao inicial, os planetas lentamente mudam
suas posicoes, devido a interagao com o disco de planetesimais. Os gigantes de gelo
e Saturno migram para fora do sistema, enquanto Jupiter migra para dentro. Ao

migrarem, Jupiter e Saturno, cruzam a MMR 1:2 em 6,6 Ma, fazendo aumentar suas
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Figura 1.5: Grafico da evolu¢do do semieixo maior do melhor caso de (Hahn e Malhotra, 1999),
com Magisco = 50 Mg. As regides cinzas indicam as distancias do periélio e afélio. Este caso leva
Netuno de 23 au até 30 au. Fonte: Modificado pelo autor a partir de Hahn e Malhotra (1999).
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Figura 1.6: Modelo de Nice. Simulagao de N-corpos de 3500 particulas num disco quente com
M = 35Mg e truncando em 30 au. Para os gigantes sao plotadas as distancias periélicas, semieixos
maiores e as distancias afélicas, a ¢, a, e @, respectivamente. A linha vertical tracejada indica o
momento em que Jupiter e Saturno cruzam a MMR 1:2. Fonte: Modificado pelo autor a partir de
Tsiganis et al. (2005).

excentricidades e promovendo encontros proximos entre Saturno, Urano e Netuno.
Esta instabilidade leva os gigantes de gelo ao disco de planetesimais, fazendo-os es-
palhar os pequenos corpos, inclusive para o sistema solar interior, e promovendo o
“Intenso Bombardeio Tardio” (LHB, do inglés Late Heavy Bombardment), investi-
gado por Gomes et al. (2005). Durante a rapida fase de migracao dos planetas, as
excentricidades e inclinacoes decrescem por causa da friccao dindmica estabilizando
o sistema (Tsiganis et al., 2005). Ao longo destes eventos, 99 % do disco sofre de-
plecao, encerrando a migracao, e os planetesimais remanescentes formam o cinturao
de Kuiper (Levison et al., 2008).

Os resultados do modelo de Nice, neste primeiro cenario, sao bastante consisten-
tes com muitas estruturas observadas no Sistema Solar atual. Além dos estudos ja
citados (formagao do Cinturdo de Kuiper e o LHB), Morbidelli et al. (2005) mos-
traram que a formagao dos troianos de Jupiter pode ter ocorrido durante o fase de
instabilidade do modelo de Nice, e Nesvorny et al. (2007) investigaram a possibili-
dade dos satélites irregulares terem sido capturados durante a incursao dos gigantes
de gelo ao disco de planetesimais, sendo este ultimo caso bastante ilustrativo. Saté-
lites irregulares tém orbitas excéntricas e inclinadas, em relagao ao plano equatorial
do planeta a qual esta associado, diferentemente dos regulares, que tém orbitas

quase circulares e proximas aos planos equatoriais de seus planetas. Entao, a uma
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importante diferenca entre ambos é que os regulares formados por acrecao em discos
pré-planetarios sao analogos ao disco ao redor do sol a partir do qual os planetas
se formaram enquanto os irregulares nao podem ter se formado nesses discos tendo
sido, provavelmente, capturados, corroborando com a ideia de incursao dos gigantes
pelo disco de planetesimais.

Entretanto, as simula¢des num cenario em que a migracao de Jupiter e Saturno
ocorre de maneira suave, geralmente resultam numa configuragao de planetas inter-
nos diferente da atual (Brasser et al., 2009). Numa migracao suave, as ressonancias
seculares varrem o Sistema Solar interno causando alta excitagao das excentricida-
des dos planetas terrestres, gerando valores superiores aos atuais. Adicionalmente,
Minton e Malhotra (2009) mostraram que a estrutura do cinturdo é consistente com
uma ejecao dindmica de asteroides, pela varredura das ressonancias gravitacionais
durante a migracao de Jupiter e Saturno, numa escala de tempo exponencial da or-
dem de 0,5Ma. E, por fim, resultados de simulagoes na fase do disco de gas (Masset
e Snellgrove, 2001; Morbidelli e Crida, 2007; Morbidelli et al., 2007), frequentemente
terminavam com Jupiter e Saturno proximos da ressonancia 2:3 e nao na 1:2, sendo,

portanto, arbitrario coloca-los ad hoc préoximos a esta ressonancia.

1.2.3 Modelo de Nice 2: o cenario Jumping-Jupiter

A despeito de terem obtido sucesso em explicar algumas estruturas do Sistema So-
lar atual, os autores do modelo de Nice, e outros colaboradores, passaram a atacar
as questoes deixadas em aberto. Brasser et al. (2009) investigaram a evolugdo dos
terrestres ante um cenario de migracao dos gigantes. Os autores mostraram que a
migracao divergente de Jupiter e Saturno faz com que a autofrequéncia gs atravesse
as ressonancias seculares de g; a g4, como se pode ver no quadro superior da Figura
1.7. Nela, os autores apresentam gs como fungao da razdo Ps/P; para os periodos
de Jupiter e Saturno. Os valores de g5 foram obtidos por analise de Fourier de
uma integragao de 1 Ma do par Jupiter/Saturno. A frequéncia g5 aumenta quando
Jupiter e Saturno estdo mais proximos de sua ressonincia mutua 1:2 (Ps/P; = 2).
Esse efeito é causado pela divergéncia dos termos quadraticos nas massas dos dois
planetas, gerados pelas equagoes de movimento calculadas sobre a média dos pe-
riodos orbitais. Se a amplitude do modo de oscilagao g5 de Jupiter for semelhante
a atual, esta passagem causa uma alta excitacao nas excentricidades dos planetas
terrestres. No quadro inferior da Figura 1.7, podemos ver o efeito da varredura da
ressonancia secular sobre os planetas terrestres, num experimento feito neste mesmo
trabalho (Brasser et al., 2009). Usando dados de Laskar, de 1988, os autores colo-
caram os terrestres com seus atuais valores de semieixo maior e inclinagao, porém

com excentricidades iguais a zero. Jupiter e Saturno foram forcados a migrar de
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Ps/P; ~ 2,03 até suas orbitas atuais, fazendo g5 percorrer de g; a g4. Como resul-
tado, vemos que a excentricidade de Mercturio atinge 0,25, o que é consistente com
sua Orbita atual. Mas em outros resultados, Mercirio chegou a apresentar valores
acima de 0,5. A excentricidade de Marte é excitada até 0,1, logo no inicio, e depois
oscila na faixa de 0 a 0,1. Vénus adquire uma excentricidade média em torno de
0,1, com um valor maximo de 0,14, enquanto a excentricidade maxima da Terra
excede 0,1. Como solucao, para evitar esta excitagao excessiva, os pesquisadores
propuseram um encontro proximo entre um gigante de gelo e Jupiter. Isto ejetaria
o gigante de gelo para longe de Saturno muito mais rapido do que se a migragao
fosse conduzida exclusivamente por encontros com os planetesimais. Nesse caso, as
ressonancias gs = ¢s € g5 = g1 sao puladas ou percorridas muito brevemente. Essa
encontro proximo faz Jupiter “saltar” para o interior do Sistema e, assim, os dois
gigantes cruzam a ressonancia 1:2 rapidamente, excitando menos os elementos orbi-
tais dos terrestres e ainda mantendo as outras caracteristicas propostas inicialmente
pelo modelo. E devido a esta mudanca abruta do semieixo maior de Jupiter que os

autores denominaram esta variante do modelo de Nice de jumping-Jupiter.

Posteriormente Morbidelli et al. (2010), usando a atual estrutura orbital dos
asteroides, e simulando sua evolugao no tempo, quando Jupiter e Saturno passam
pela ressonancia 1:2, obtiveram evidéncias de uma variagao de semieixo maior mais
drastica, para Jupiter. Na Figura 1.8, na parte superior, podemos ver a distribuicao
atual das inclinagoes proprias dos asteroides do cinturao principal com D ~ 50 km.
As linhas verticais sao as MMRs 3:1, 5:2 e 2:1, entre os asteroides e Jupiter, e também
sao mostradas as ressonancias seculares vg e 14. O quadro inferior apresenta uma das
simulagoes realizadas num cenario em que Jupiter e Saturno cruzam a ressonancia
mutua 1:2 de modo suave, excitando excessivamente as inclinagoes. Por outro lado,
na Figura 1.9, painel superior, vemos as mesmas condicoes inicias para as particulas
e os planetas porém, agora, num cenéario onde a passagem pela ressonancia 1:2,
ocorre de maneira abruta devido ao salto de Jupiter. As inclinagoes dos asteroides
ficam menos excitadas e, sendo assim, mais compativeis com o que é observado
na distribuicao dos asteroides atualmente. Ainda na Figura 1.9, painel inferior,
podemos ver as evolugoes dos semieixos maiores de Jupiter (preto) e Saturno (cinza)
e de suas excentricidades no cenario jumping-Jupiter, com destaque, no centro das
imagens, para o momento em que Jupiter d4 um salto. Sendo assim, comparando-se
os painéis a esquerda nas Figuras 1.8 e 1.9, salta aos olhos a importancia do salto

de Jupiter para modelar a estrutura dinamica do cinturao principal.

Assim, o mecanismo para ocorrer o salto de Jupiter esté relacionado a encontros
proximos de um gigante de gelo com Jupiter e Saturno. Ao ser capturado por

Saturno, o gigante de gelo alcanga a orbita de Jupiter e, ao mesmo tempo, forca
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Figura 1.7: Quadro superior: grafico de g5 como fungao da razao entre os periodos Ps/P; de Jupiter
e Saturno. Os valores de g5 foram obtidos por analise numérica de Fourier dos resultado de uma
integracao de 1 Ma do par Jupiter/Saturno. As linhas horizontais s@o os valores das frequéncias g; a
g4. Quadro inferior: efeito da varredura da ressonancia secular sobre os planetas terrestres com seus
atuais valores de semieixo maior e inclinagao, porém com excentricidades iguais a zero. Em cima, a
evolugao da razao Ps/Py. No meio, as evolugoes das excentricidades de Mercurio (linha continua)
e Marte (linha tracejada). Em baixo, as evolugées excentricidades de Vénus (linha continua) e
Terra (linha tracejada). Os circulos pretos, tomados de Laskar (1988), sdo os valores atuais das
excentricidades, em que as barras de erro sao tomadas da simulacao dos elementos orbitais 10 Ma.
Fonte: Modificado pelo autor a partir de Brasser et al. (2009)
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Figura 1.8: Quadro superior: distribuigao atual das inclinagoes proprias dos asteroides do cinturao
principal com didmetros, D ~ 50km. As linhas verticais sdo as MMRs 3:1, 5:2 e 2:1 entre os
asteroides e Jupiter, 14 e v1g sdo ressonancias seculares. Quadro inferior: simulagao realizada num
cenario de migracao suave entre Jupiter e Saturno quando estes cruzam a ressonancia mutua 1:2
de modo suave. Fonte: Modificado pelo autor a partir de Morbidelli et al. (2010)
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Figura 1.9: Quadro (a): simulagao do salto de Jupiter, fazendo Jupiter e Saturno cruzarem a MMR
1:2 rapidamente. AS condigbes inicias para as particulas sdo as mesmas que na migracao suave.
Quadro (b): painel superior, a evolugdo dos semieixos maiores de Jupiter (preto) e Saturno (cinza).
No painel inferior, a evolugao das excentricidades de Jupiter e Saturno. Em ambos paineis, na parte
central, o momento do “salto de Jupiter”; Fonte: Modificado pelo autor a partir de Morbidelli et al.
(2010).
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Saturno a migrar para fora. Por outro lado, Jupiter e o gigante de gelo tém um
encontro proximo fazendo com que o gigante de gelo seja ejetado para a parte externa
do Sistema Solar, enquanto Jupiter da um salto (jumping-Jupiter) para dentro do
sistema e, desta forma, Jupiter e Saturno, cruzam a MMR 1:2 rapidamente. O que é
de suma importancia, neste novo cenario, é a possibilidade de descrever as estruturas
que o modelo inicial explicava, como a captura dos satélites irregulares de Jupiter e o
LHB, porém agora, também incluir a evolucao dos terrestres e a estrutura orbital do
cinturao de asteroides nas implica¢oes do modelo. Esta variante foi um importante
avanco no modelo de Nice, mas trouxe a reboque um problema: a perda de um dos

gigantes.

1.2.4 Jumping-Jupiter e o quinto gigante

O cenéario jumping-Jupiter, da forma como foi proposto anteriormente, traz um
problema cronico em suas simulagoes: encontros entre o gigante de gelo e Jupiter,
geralmente levam a ejecao do gigante do gelo. Para que esse gigante de gelo seja
mantido no sistema, sua excentricidade deve ser amortecida pelo atrito dinamico
com o disco de planetesimais. A massa do disco, normalmente usada no modelo
de Nice com o cenario jumping-Jupiter, em geral é insuficiente para esta retengao,
fazendo com que este gigante de gelo escape do sistema cujas simulagdes comecam
com quatro planetas gigantes, ficando com apenas trés ao final da instabilidade. A
ejecao do gigante do gelo pode ser evitada se a massa do disco for maior, mas neste
caso, a separacao de Jupiter e Saturno geralmente cresce muito, fazendo-os migrar
excessivamente, ou tornando suas excentricidades muito pequenas, impedindo os
encontros préoximos de ocorrerem.

Uma proposta de solu¢ao, dada por Nesvorny (2011) foi a de que o Sistema
Solar comegou com cinco planetas gigantes, sendo que o quinto planeta teria a
massa de Netuno. O mecanismo de encontros proximos entre os gigantes ¢ o mesmo
descrito anteriormente, no modelo jumping-Jupiter original. Na Figura 1.10, acima,
podemos ver o resultado de uma das simulacées. Apo6s o periodo de instabilidade
e uma série de encontros proximos, o gigante de gelo é ejetado e, posteriormente,
os quatro gigantes remanescentes, estabilizados pelo disco de planetesimais, migram
suavemente até suas orbitas atuais. No processo de ejecao, a razao entre os periodos
de Jupiter e Saturno, Ps/P;, pula de ~ 1,5 para 2,4, passando rapidamente pela
ressonancia 1:2 (Figura 1.10, abaixo). Nesvorny verificou que as simulagdes iniciadas
com cinco planetas gigantes tinham dez vezes mais chances de reproduzir as érbitas
dos planetas externos. Posteriormente, Nesvorny e Morbidelli (2012) realizaram
um estudo estatistico pormenorizado, com 10* simulacoes numéricas com centenas

de condigoes iniciais, em sistemas com quatro, cinco e seis planetas gigantes. Os
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autores corroboraram os resultados de Nesvorny (2011), sendo os melhores casos
aqueles em que o planeta extra foi colocado em ressonancia 3:2 ou 4:3 com Saturno
e Mgisco = 20 M.

Os resultados no cenario jumping-Jupiter com cinco gigantes, mantém concor-
dancia com os resultados positivos do modelo jumping-Jupiter original, com a van-
tagem de manter os quatro gigantes ao fim da instabilidade. Desde sua publicacao,
diversos trabalhos foram realizados neste cenario, (Brasil et al., 2016, 2017; Brasser
et al., 2013; Chrenko et al., 2015). E é neste contexto que se insere esta tese, com a
busca de novos vinculos e restrigoes que corroborem o modelo. Nosso projeto de pes-
quisa investiga dois problemas, em aberto, na compreensao da formagcao e evolugao
do Sistema Solar: as peculiaridades da orbita de Mercurio, e a questao da origem
da Lua. No préximo capitulo, apresentaremos cada um destes assuntos, destacando

os problemas por eles levantados e as lacunas deixadas pelas teorias correntes.
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Figura 1.10: Quadro acima: simulagdo do salto de Jupiter, num sistema com cinco gigantes. Cada
planeta é representado por trés linhas da mesma cor, sendo ¢, a e ) o periélio, o semieixo maior
e o afélio, respectivamente. O gigante de gelo (purpura) é expulso durante a instabilidade em
8,2 x 10° a. As linhas tracejadas indicam os valores atuais dos semieixos maiores dos gigantes. No
Quadro abaixo, vemos a evolugao da razao entre os periodos de Jupiter e Saturno e a passagem
rapida pela regiao 2,1-2,3 onde as ressonéncias g; = g5 € g2 = g5 ocorrem. Fonte: Modificado pelo
autor a partir de Nesvorny (2011)



Capitulo 2

Objetivos

2.1 A 6rbita de Merctrio

O estudo das caracteristicas da o6rbita de Merciirio é uma peca importante do mo-
saico que representa a compreensao da origem e evolugao do Sistema Solar. A
orbita de Mercirio tem caracteristicas bem singulares, quando comparada a dos
outros planetas do Sistema Solar. Tem uma alta excentricidade média, e = 0,17, e
igualmente, uma alta inclinacao média, [ = 7°, em relacao ao plano invariavel do
sistema solar. Além disso, a longitude do periélio, w, é muito afetada por efeitos
relativisticos, onde dzo ~ 0,43” a~!. O planeta apresenta os termos de longo periodo
mais caoticos do Sistema Solar, conforme simulado por Laskar (1994), e mostrado na
Figura 2.1, na qual vemos o resultado de integracoes da excentricidade e inclinagao
dos planetas do Sistema Solar para um intervalo de 25 Ga (10 Ga para tras e 15 Ga
para frente). Nesta figura, o comportamento de Mercirio destaca-se sobremaneira,
comparado aos outros corpos. As variagoes seculares, associadas as circulacao das
longitudes do periélio e do nodo ascendente, tém amplitudes tipicas de Ae ~ +0,08 e
Al ~ +3°, que nao sao suficientemente grandes para explicar os valores médios atu-
ais, assumindo que os terrestres se formaram em 6rbitas quase complanares e quase
circulares. Portanto, estas variagoes seculares nao sao suficientes para explicar a
caracteristicas orbitais de Merctrio.

Em uma outra proposta, Ward et al. (1976) sugeriram que os altos valores de e
e I poderiam ser produzidos pela pertubacao causada pelo formato oblato do Sol.
O potencial gravitacional do Sol, escrito por meio dos harmonicos esféricos, tem no
termo .J5 o valor mais importante pois este termo esta relacionado ao achatamento
polar. Um valor inicialmente alto do harmoénico J; de segundo grau, causado por
um Sol oblato em rotagao rapida e uma subsequente diminui¢ao da rotagao, levaria
o periélio e o nodo de Mercirio a ressonancias seculares com o periélio e o nodo

de Vénus, respectivamente, que excitariam os modos proprios correspondentes da

23
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Figura 2.1: Integragoes da excentricidade (acima) e inclinac¢ao (abaixo) dos planetas do Sistema

Solar para em (10 Ga para tras e 15 Ga para frente. Marte é plotado junto com os gigantes, para
manter a clareza da figura. Fonte: Modificado pelo autor a partir de Laskar (1994).
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orbita de Mercurio. No entanto, evidéncias observacionais recentes indicam que,
quando os planetas terrestres estavam em seus estagios finais de formacao, 30-200 Ma
dependendo do modelo, a rotacao do Sol seria apenas algumas vezes mais rapida
que a rotagao atual Bouvier (2013).

Wisdom (1980), ja havia mostrado que em sistemas hamiltonianos, como na di-
namica planetéaria, a sobreposicao de ressonancias leva a instabilidades orbitais e,
portanto, forte difusao cadtica. De fato, Caos é quando um sistema deterministico
exibe um comportamento aperiédico que depende sensivelmente das condigoes ini-
ciais, impossibilitando assim a previsao a longo prazo (Strogatz, 2014). Entao, em
uma outra série de trabalhos, Laskar (1994, 2008), Laskar e Gastineau (2009) e Boué
et al. (2012) mostraram que a evolugao caotica da érbita de Mercurio poderia levar a
grandes valores de e e I. Entretanto, variagoes caodticas tipicas nao parecem capazes
de fornecer a excitacao necesséria em e e I a partir de orbitas inicialmente circulares
e coplanares. Em seus estudos, Laskar e Gastineau (2009) realizaram cerca de 2500
simulagoes e, em nenhuma delas, Merciirio conseguiu atingir uma excentricidade
menor que ~ 0,05 ao longo de 5Ga de evolucao. Portanto, mais uma vez, par-
tindo de orbitas quase circulares e quase coplanares, nao haveria conexao aparente
entre Orbitas caoticas e os valores atuais nesta escala de tempo. No entanto, esse
mecanismo nao pode ser totalmente abandonado porque nao podemos descartar a
possibilidade de que a 6rbita inicial de Merciirio tenha alguma excentricidade.

Uma solugao para o problema de Merctrio deve ser capaz de reproduzir os valores
dos elementos orbitais deste planeta, ao mesmo tempo que os dos outros planetas

do Sistema Solar interno.

2.2 A origem da Lua

Um segundo e igualmente importante problema a ser desvendado na evolucao do
Sistema Solar ¢ a formagao da Lua. Se existe uma “receita” para a formacgao de
um satélite natural ou se nossa Lua é um caso singular, ainda nao sabemos. Os
diversos sistemas de satélites tém particularidades que tornam impossivel usar a
mesma sequéncia de eventos para explicar suas origens. Mas é preciso compreender
0s mecanismos que propiciam o aparecimento de satélites para que o quadro final
fique completo, e ha varios mecanismos. Algumas destas propostas incluem a cap-
tura intacta, a captura disruptiva, a fissdo e o impacto gigante (Baldwin e Wilhelms,
1992; Stevenson, 1987, 2014). Todos estes processos podem explicar algum aspecto,
na formacao de uma lua, mas apresentam dificuldades intrinsecas. Na captura in-
tacta, dois corpos formam um binario durante um encontro proximo. Entretanto,

em "problema de dois corpos", isto é impossivel. Se houver um terceiro corpo ou
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uma forma eficiente de dissipacao, a captura intacta pode ser possivel. Na captura
disruptiva, material é adicionado ao disco em volta do planeta, podendo a Lua sur-
gir por acumulagao. Este processo pode funcionar para pequenos corpos mas, para
corpos maiores, temos problemas com o momento angular. Planetesimais fornecem
pouco momento angular e, assim, as luas formadas por este processo poderiam es-
piralar e cair no planeta. A fissao é o processo no qual a aceleracao, no equador
do planeta, é maior que a autogravidade e, assim, material poderia sair ejetado do
planeta formando uma lua. Mas aqui também temos problemas com o momento
angular, pois no sistema Terra-Lua, o momento angular é menor, por um fator de
dois, do que o necessario para validar esta hipotese. Por fim, no impacto gigante,
uma colisao, em escala planetaria, pode levar a formagao de um disco de detritos,

podendo dar inicio & formagao de uma lua (Stevenson, 2014).

A teoria do grande impacto Este ultimo mecanismo é, atualmente, o modelo
mais amplamente aceito para explicar a formacao da Lua. Em sua versao canoénica, a
Terra e nosso satélite sao produtos de uma colisao entre um protoplaneta do tamanho
de Marte e a prototerra (Hartmann e Davis, 1975). Além disso, os modelos que
incluem impactos gigantes para a formagao dos planetas terrestres tém se mostrado
muito importantes (Agnor et al., 1999; Canup, 2004b). H4& dois grandes atrativos
nesta teoria. O primeiro é fornecer uma maneira natural de explicar o Momento
Angular atual do sistema Terra-Lua. O segundo é encontrar a razao para a Lua
ser pobre em ferro, quando comparada a Terra. No inicio dos anos 2000, em dois
importantes trabalhos, os autores encontraram interessantes restrigoes para o modelo
do grande impacto (Canup, 2004a; Canup e Asphaug, 2001). Em especial, nas
investigagoes de Canup (2004a), a autora identifica um conjunto de condig¢oes de
impacto capazes de produzir satélites com tamanhos aproximados ao da Lua, com

pouco ferro e um momento angular do sistema semelhante ao do sistema Terra-Lua.

O momento angular do sistema Terra-Lua Usando o método computacional
SPH para modelar impactos para formagao lunar, Canup (2004a) determinou vin-
culos dinamicos entre as varidveis b, My, v € Vimp, relevantes no processo. Estas

variaveis estao relacionadas pelo momento angular fornecido pelo objeto impactor!,

LA palavra impactor ndo existe em portugués, bem como ndo ha referencias nos principais
dicionérios em inglés. Em portugués, o significado mais préoximo é “impactante”, entretanto, sendo
um adjetivo, nao se aplica adequadamente ao contexto, a menos que seja usado como um nome
composto. Como impactor tem surgido com frequéncia na literatura cientifica, e em particular nas
publicagbes em Astronomia, optamos por usar a expressiao impactor mantendo-a, entretanto, em
italico.
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Limyp, pela equagao

M o8 Y Vim
Limp ~ 1,3Le_yb [ —= L 2
P e <MEB) 0,1 Vesc

onde Lg_p ¢ o momento angular do sistema Terra-Lua, (cujo valor atual é
0,12Ma(GMgR)"?, R o raio terrestre (Stevenson, 2014)), b = sen & é o parametro
de impacto normalizado pelos raios do impactor e o alvo, £ é o angulo entre a su-
perficie normal e a trajetéria de impacto, Mt é a soma das massas do impactor e
da prototerra, 7y é fracao da massa do impactor e Vesc € Vimp 520 as velocidades de
escape da prototerra e do impactor, respectivamente. A autora buscou um conjunto
de condicoes que produzissem resultados mais favoraveis, verificando que colisoes
obliquas de baixas velocidades, ou seja, Vimp X Vese, com b > 0,5 entre embrioes
planetarios e Mt ~ Mg, geram consideravel quantidade de material em o6rbita ao
redor do maior objeto. De fato, para uma orientacao randémica do angulo de im-
pacto, o valor mais provavel para o parametro de impacto é b = 0,7, sendo este o
ideal para o impacto da formacao da lua e 75% de todas as colisdes terao b > 0,5.
Apos a colisao, o material em orbita, equivalente a uma massa lunar, tem momento
angular suficiente para orbitar além do limite de Roche. Nesta distancia, a acregao
ocorrera, produzindo um satélite com a massa lunar atual, a uma distancia entre
3-5 raios terrestres e deixando a Terra com um periodo de 4,6 h. Posteriormente,
pela interacao de maré, a Lua fica mais distante e o nosso planeta, com rotagao mais

lenta.

A assinatura isotépica Apods as missoes espaciais, foi possivel a analise in loco,
e em laboratoério, de alguns dos representantes dos pequenos corpos e planetas dos
Sistema Solar. Aliado ao que ja se conhecia da composicao dos meteoritos, passou
a ser fundamental consideragoes mais aprofundadas da composicao dos objetos e
dos processos quimicos relacionados a formacao dos astros. Por outro lado, a sim-
ples comparacao quantitativa da composi¢ao quimica, nao fornece um entendimento
completo dos acontecimentos que levaram a formacao daquele corpo. No caso da
comparacao entre Terra e Lua, é necessario um padrao, pois nao é suficiente a com-
paracao direta dos elementos quimicos encontrados em ambos. Por exemplo, a Terra
e a Lua diferem substancialmente na quantidade de ferro metalico. Também nao
podemos usar as rochas crustais da Lua pois a crosta, nas partes altas, ¢ um sub-
produto distinto de uma histéria inicial quente que permitiu que cristais ricos em
minerais flutuassem perto da superficie (Stevenson, 2014). A anélise da composi¢ao
quimica direta, revela mais sobre os processos que ocorreram, quando os corpos se

formaram, do que sobre o reservatério do material usado para produzi-los, tornando
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fundamental a anélise isotopica.

Um excelente cronometro para a datacao de niucleo planetério e formagao da Lua
¢ a relagao hafnio-tungsténio (Hf-W). O decaimento do '®2Hf para ®?W tem uma
meia vida de nove milhoes de anos. Além disso, estes isd6topos tém uma caracteris-
tica muito 1til, para o estudo dos processos de formacgao da Terra e da Lua: o hafnio
é litofilo e o tungsténio é siderofilo. Em sua fase de formacao e diferenciagao, a Terra
apresentava isoétopos de tungsténio e hafnio no manto. O tungsténio foi removido
para o nucleo de ferro enquanto o hafnio permaneceu. Portanto, num corpo dife-
renciado, o manto apresenta uma alta razao Hf /W, quando comparado ao Sistema
Solar como um todo. A razao Hf/W e os is6topos de tungsténio fornecem restrigoes
para o tempo de formagcao dos ntcleos e para estimativas do tempo da tltima grande
colisao (Canup, 2004a). Quando comparado aos resultados de anélises recentes em
meteoritos condritos, o manto da Terra apresenta um excesso de %W, produzido
pelo decaimento do '82Hf, apos a formacao do ntcleo, o que implica que a acrecao
e formagao do nicleo terrestre ocorreu aproximadamente entre 10 e 30 milhoes de
anos. A Lua tem uma razao Hf/W semelhante, fornecendo uma estimativa para
formacao entre 25-30 milhoes de anos. Portanto, em conjunto, ambas estimativas
fornecem um intervalo de 10 a 50 milhoes de anos para acrecao planetéria e o im-
pacto gigante. Foi assumido por Canup (2004a) que, antes da simulac¢ao da colisao,
os objetos estavam diferenciados em um nitcleo de ferro e um manto de silicatos,
tendo 30% de ferro por massa. O resultado mostra que o impacto também deve
ser responsavel pela pouca quantidade de ferro da Lua. O material em 6rbita é
derivado, predominantemente, das partes externas do manto do impactor e o disco
protolunar contém apenas uma porcentagem infima de ferro, oriundo do nicleo do
impactor. Em um outro trabalho, Reufer et al. (2011) obtém resultados semelhantes
aos de Canup (2004a), em particular, restringindo a massa do impactor em 0,2 Mg,

no melhor caso.

Valores similares da razdo Hf/W entre e a Terra a Lua atuais, corroboram a
teoria do grande impacto mas levantam uma questao: por que a Terra e a Lua
tém assinaturas isotopicas idénticas? Medidas das razoes isotopicas em outros ele-
mentos também tém mostrado semelhancas entre a Terra e Lua. Wiechert et al.
(2001) determinaram as abundancias de is6topos de oxigénio ( 10, 170 e #0) em
31 amostras de material lunar das missoes Apollo 11, 12, 15, 16 e 17. Todas as
composigoes de isétopos de oxigénio sao idénticas as terrestres. Em outro traba-
lho, Zhang et al. (2012) apresentaram medidas das razoes entre is6topos de titanio,
50Ti/47Ti, em amostras lunares, usando espectrometria de massa, e descobriram que
a razao °Ti/1"Ti da Lua ¢ idéntica a da Terra em cerca de quatro partes por milhao

(Figura 2.2). Estes resultados so sdo consistentes com o modelo do grande impacto
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se a prototerra e o impactor se formaram a partir de uma mistura idéntica de com-
ponentes. Para isto, estes corpos deveriam ter aproximadamente a mesma distancia
heliocéntrica.

A semelhanca entre as assinaturas isotopicas é importante porque a analise destes
is6topos nos revela informagoes acerca do reservatoério de material. Como mencio-
nado, devido a semelhanca isotopica, o corpo impactor e a prototerra deveriam que
ter ser formado aproximadamente a uma mesma distancia heliocéntrica. Mas um
corpo, com as dimensoes de Marte, nao pode ter se formado em uma regiao tao
proxima da Terra. O perfil de densidade superficial de massa, dado pelos modelos
de formagao do disco protoplanetario do Sistema Solar (Volk e Gladman, 2015),
e o modelo do Grand Tack, indicam que nao haveria material suficiente nas pro-
ximidades da Terra para formar um planeta do tipo terrestre com as dimensoes e
massa de Marte, ao mesmo tempo em que nosso planeta estivesse em formagao.
Ou a Terra deveria ter uma massa menor, como no caso de duas meia Terras, por
exemplo, ou um planeta, com as dimensoes e érbita semelhantes & Marte e formado
proximo deste, deveria, eventualmente, migrar para o interior do Sistema Solar, mas

al haveria o problema da semelhanca isotopica a ser contornado.

2.3 Objetivos da tese

Conforme vimos, nas duas se¢oes anteriores, no que diz respeito as peculiaridades
da o6rbita de Mercurio e aos eventos que levaram a formacao lunar, um entendimento
satisfatorio ainda nao foi alcancado. O objetivo desta tese é apresentar propostas
para estes dois problemas no contexto do modelo de Nice, num cenario jumping-
Jupiter com cinco gigantes e, desta forma, contribuir para melhorar as restri¢oes e
os vinculos no entendimento da formagao e evolugao do Sistema Solar. Na primeira
parte, investigamos como a o6rbita de Mercurio evolui num cenério da instabilidade
do planetas gigantes. Os resultados e conclusoes, publicados em Roig et al. (2016),
vao ao encontro de outros trabalhos mostrando que o cenario jumping-Jupiter ofe-
rece uma melhor explicagao para as caracteristicas orbitais de Mercirio. Na segunda
parte, investigamos como este cenario de instabilidade também contribui para am-
pliar as chances de uma formacao lunar a partir de grandes impactos. Os resultados,
cuja publicagao ja esta submetida, mostram que o cenario de instabilidade amplia
as chances de colisao entre os planetas terrestres, comparado a um cenario sem ins-
tabilidade. Além disso, o impacto de duas meiaterras é mais favoravel que o de uma

Terra e um planeta tipo Marte, neste contexto.
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Capitulo 3

Métodos

Ambos os estudos, Orbita de Mercirio e Formacao da Lua, foram realizados no
contexto do mesmo cenério, sendo os métodos usados nestas pesquisas semelhantes
para as duas aplicacoes, a excecao dos parametros dos planetas terrestres. Rea-
lizamos uma série de simulagoes numéricas da evolugao dos planetas do Sistema
Solar durante a fase de instabilidade no cenério jumping-Jupiter usando resultados
prévios de Nesvorny e Morbidelli (2012), em cujo trabalho os autores realizaram
aproximadamente 10 mil integragoes numéricas da instabilidade do Sistema Solar.
No trabalho de Nesvorny e Morbidelli (2012), as integra¢oes tém como inicio o mo-
mento em que os planetas gigantes ja estavam totalmente formados e o gas nebular
disperso, etapa esta em que se supoe que os planetas gigantes tivessem 6rbitas com-
pactas em ressonancias muatuas (Pierens et al., 2014). Um disco de planetesimais é
colocado além do gigante de gelo mais externo e a evolugao dinamica dos planetas
e planetesimais ocorre num tempo de integracao de 100 Ma, usando o integrador de
N-corpos SyMBA (Duncan et al., 1998). Com o decorrer da simulacao, os resulta-
dos correspondentes a cada 1a (um ano) sdo armazenados em um arquivo. E deste
arquivo que lemos as evolucoes dos gigantes, que servem, entao, de “pano de fundo”
para os dois estudos aqui apresentados.

Em nossas simulagoes, o sistema dos planetas externos é, inicialmente, consti-
tuido de Jupiter, Saturno e trés gigantes de gelo. Os valores osculadores iniciais do
semieixo maior, excentricidade e inclinagao, ou seja, os valores dos elementos numa
orbita kepleriana nesta posicao, caso nao houvesse a pertubacao, sao apresentados
na Tabela 3.1, em que as inclinagoes sao mensuradas a partir do plano invariavel.

Estes valores colocam Jupiter e Saturno numa ressonancia 3:2.

A evolugao temporal dos gigantes As evolugoes dos gigantes sao reproduzi-
das lendo-se, do arquivo de Nesvorny e Morbidelli (2012), as posigdes e velocidades

armazenadas dos planetas, e interpolando-as para valores inferiores a um ano. A
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Tabela 3.1: Elementos orbitais iniciais e massas dos planetas gigantes, Jupiter, Saturno e trés
gigantes de gelo (gg). Os valores das inclinagoes sdo tomados a partir do plano invariavel. Fonte:
Elaboragao proépria, 2019

Planeta Massa[Mj,,] a[au] e I[°]
Jupiter 1,00000 5,469 0,003 0,05
Saturno 0,29943 7,457 0,011 0,02

gg 1 0,05307 10,108 0,017 0,11

og 2 0,05307 16,080 0,006 0,07

o 3 0,05411 22,172 0,002 0,05
(bt _1‘;0?}"_1’3&_”_&_{ .

- ."-._._ Cl
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Figura 3.1: Diagrama esquematico do método usado para interpolar as posigoes dos gigantes em
intervalos inferiores a um ano. A; e As sao as posigoes armazenadas num arquivo e C7 e Cy sao as
posicoes calculadas para um ano, considerando érbitas keplerianas ideais, para frente e para tras,
respectivamente. Fonte: Elaboragao prépria, 2018

interpolagao, que segue o método usado em Nesvorny et al. (2013), é feita em co-
ordenadas cartesianas. Na figura 3.1 podemos resumir o esquema de interpolagao.
Primeiro, lemos a posicao A; do planeta a partir do arquivo. Desta posicao, calcula-
mos a oOrbita kepleriana 1 para a frente, num intervalo de um ano, até a posicao C.
Depois, é lemos a posicao armazenada Ay e calculamos a orbita kepleriana 2 para
tras também num ano, até a posicao Cy. Por fim, obtemos a trajetéria por uma
média ponderada dessas duas trajetorias keplerianas em que mais ou menos peso é
dado a trajetoria para tras ou para frente, a medida que o tempo se aproxima do
final do intervalo de um ano. Verificamos que esse método de interpolacao produz
erros insignificantes, quando comparados aos outros métodos de interpolacao. Os
casos particulares analisados aqui produzem interacoes com o gigante do gelo ejetado
que faz com que os outros planetas gigantes experimentem alguns saltos radiais. O
salto liquido de Jupiter para o interior do Sistema é de ~ 0,3 au, e a instabilidade

ocorre em cerca de seis milhoes de anos apoés o inicio das simulagoes.

Como o cenario da evolugao dos gigantes ¢ o mesmo, nos dois estudos, os pro-
cedimentos apresentados acima também o sao. As diferencas estao nas condigoes

iniciais dos terrestres e dos integradores usados.



3.1. METODOS APLICADOS AO CASO DA ORBITA DE MERCURIO 33

Tabela 3.2: Elementos orbitais iniciais e massas dos planetas terrestres, Merctrio, Vénus, Terra
e Marte. Os valores das inclinagbes sao tomados a partir do plano invariavel. Fonte: Elaboragao
propria, 2019

Planeta  Massa[M,,| a|au] e I[°]
Mercurio 0,00017 0,387 0,001 0,01

Vénus 0,00256 0,723 0,001 0,01
Terra 0,00318 1,000 0,001 0,01
Marte 0,00034 1,524 0,001 0,01

3.1 Meétodos aplicados ao caso da 6rbita de Mercii-
rio

Para o estudo do problema da 6rbita de Mercirio, os planetas terrestres estao inici-
almente localizados nas distancias médias atuais do Sol e, assim como os gigantes,
em oOrbitas quase circulares e coplanares. Embora esse possa nao ter sido o caso
real, porque as o6rbitas dos primeiros planetas terrestres podem ter sido um pouco
excitadas, adotamos essa suposicao porque queremos isolar os efeitos da evolugao
no cenario jumping-Jupiter dos efeitos relacionados a condic¢oes iniciais especificas.
Os valores orbitais adotados para os terrestres sao mostrados na Tabela 3.2. Os
elementos orbitais restantes, a longitude do nodo €2, a longitude do periélio @ e a
longitude média A, sao escolhidos aleatoriamente entre 0° e 360°. Para cada caso
de migragao dos planetas gigantes, geramos 100 conjuntos diferentes de condigoes

iniciais para os planetas terrestres com valores diferentes de €2, @w e A.

Para esta etapa do estudo, as simulagoes foram realizadas usando uma versao
modificada do integrador simplético SWIFT MVS (Levison e Duncan, 2013), que
interpola as posicoes planetarias armazenadas dos planetas gigantes no tempo dese-
jado, conforme esquema apresentado anteriormente, e propaga os planetas terrestres,
levando em consideragao suas perturbagoes mituas e as perturbagoes dos planetas
gigantes. Nesta abordagem, os planetas terrestres nao perturbam os gigantes. Cor-
regoes relativisticas da érbita de Mercturio sao introduzidas por um termo adicional
de aceleragao, usando o formalismo parametrizado pés-newtoniano (PPN, do inglés
parameterized post-Newtonian), como em Quinn et al. (1991). O formalismo PPN
expressa equagoes da gravidade de Einstein em termos de desvios de baixa ordem da
lei da gravitacao universal, nos quais os parametros dependem da teoria em questao.

O termo de aceleragao adicional é dado por

d27:;‘ GM@ 5 GM@ UZ-Q GM@ s S
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onde G é a constante de gravitagao universal, ¢ é a velocidade da luz, Mg é a
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massa solar, r e v sao as posigoes e velocidades heliocéntricas dos planetas, e Yppn €
Bppn Sa0 0s parametros pos-newtonianos em que, na Teoria da Relatividade Geral,
Yopn = Bppn = 1 (Misner et al., 1973; Quinn et al., 1991). O passo de integragao é
de 0,01 a, para um tempo total de 10 Ma para cada simulacao. Em alguns casos de
instabilidade, realizamos simulagoes por periodos muito mais longos, até 100 Ma,

que nao alteraram nossos principais resultados e conclusoes.

3.2 Meétodos aplicados ao caso da formacao da Lua

Os estudos referentes a formagao da Lua foram feitos executando-se 120 simulagoes
para diferentes configuracoes do Sistema Solar num intervalo de tempo de 110 mi-
lhoes de anos. Criamos trés grupos com diferentes arranjos do sistema solar interno
em dois cenarios distintos: um com e outro sem a instabilidade dos gigantes no
cenario jumping-Jupiter. O esquema das simulagoes é apresentado na Tabela 3.3.

Para um dado grupo, sao fornecidas as mesmas condigoes iniciais, com e sem
instabilidade. Em cada grupo, sao criadas 20 condigoes iniciais do Sistema Solar,
com cinco planetas terrestres e cinco planetas gigantes, integrados por um tempo de
110 milhoes de anos divididos em duas fases.

Nas simulacoes com a instabilidade dos gigantes, nos primeiros 10 milhoes de
anos, os sistemas evoluem no cenario de jumping-Jupiter, e a instabilidade ocorre
entre 5,71 e 5,74 Ma. Apos essa fase, outros 100 milhdes de anos sem a instabilidade
dos gigantes sao simulados para todos os grupos, com o objetivo de acompanhar a
evolugao dos planetas terrestres e detectar eventuais colisoes e ejecoes. Portanto, as
condicoes iniciais da fase 2 sao retiradas do final da fase 1.

Nas simulagoes dos grupos sem a instabilidade dos gigantes, as condigoes iniciais
sao as mesmas usadas nos grupos das simulagoes com instabilidade, mas a evolugao
ocorre sem a migracao dos gigantes nas duas fases.

Os trés grupos sao:

e halfearth: Sistema Solar com duas meia-terras, no lugar da atual Terra. Cada
meia-terra tem a metade da massa da Terra atual e os semieixos maiores,
0,95 au and 1,05 au, para halfearth 1 e halfearth 2, respectivamente. Os outros

planetas terrestres tem massas e semieixos maiores iguais aos atuais (Tabela
3.4).

e marsl.1: Sistema Solar com um planeta Marte adicional com semieixo maior
1,1au. Os outros planetas terrestres tém massas e semieixos maiores iguais
aos atuais (Tabela 3.5).
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Tabela 3.3: Tabela do esquema de simulagao. Fonte: Elaboragao prépria, 2019

Grupos  n° simulagoes  fase 1 [10 Ma) fase 2 [100 Ma]

halfearth 20 sem

marsl.1 20 instabilidade sem
marsl.2 20 dos gigantes instabilidade
halfearth 20 com dos gigantes
marsl.1 20 instabilidade

mars].2 20 dos gigantes

Tabela 3.4: Condigoes iniciais para os planetas internos do grupo halfearth. Fonte: Elaboragao
propria, 2019

Planeta Massa|Mj,p| @ [au] e I[°]
Mercurio 0,00017 0,387 0,001 0,01
Venus 0,00256 0,723 0,001 0,01

Meia-terra 1 0,00159 0,950 0,001 0,01
Meia-terra 2 0,00159 1,050 0,001 0,01
Marte 0,00038 1,524 0,001 0,01

e marsl.2: Similar ao caso marsl.1, entretanto, o Marte extra tem semieixo
maior 1,2au (Tabela 3.6).

No estudo da formagao da Lua utilizamos o integrador SyMBA, modificado para
realizar as interpolacoes das posicoes e velocidades, como descrito anteriormente.
Entretanto, diferentemente da investigacao da orbita de Mercirio, aqui estamos
interessados em encontros proximos e colisoes entre os terrestres, e o SYMBA é mais

adequado para esta finalidade.

Tabela 3.5: Condigbes iniciais para os planetas internos do grupo marsl.l. Fonte: Elaboragao
propria, 2019

Planeta Massa|My,,] alau] e I[°]
Mercirio 0,00017 0,387 0,001 0,01
Vénus 0,00256 0,723 0,001 0,01
Terra 0,00318 1,000 0,001 0,01

Marte extra  0,00034 1,100 0,001 0,01
Marte 0,00034 1,524 0,001 0,01
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Tabela 3.6: CondigOes iniciais para os planetas internos do grupo marsl.2. Fonte: Elaboragao
propria, 2019

Planeta Massa|Mj,p] a[au] e I[°]
Mercurio 0,00017 0,387 0,001 0,01
Venus 0,00256 0,723 0,001 0,01
Terra 0,00318 1,000 0,001 0,01

Marte extra 0,00034 1,200 0,001 0,01
Marte 0,00034 1,524 0,001 0,01




Capitulo 4

Resultados e analises para a orbita

de Mercurio

Como vimos na introducao, Mercurio apresenta peculiaridades em sua 6rbita que
ainda nao haviam sido devidamente reproduzidas, principalmente quando se deseja
manter concordancia com os elementos orbitais dos demais planetas. Em nosso tra-
balho, as evolugoes de instabilidade produzem orbitas finais dos planetas gigantes
semelhantes as orbitas atuais. Em particular, os encontros planetarios sao capazes
de excitar corretamente o modo proprio na excentricidade de Jupiter até seu valor
presente. Todas as evolugoes também satisfazem restricoes semelhantes, definidas
em Nesvorny e Morbidelli (2012), para os planetas exteriores. O salto de Jupiter,
durante os encontros planetarios, também cumpre as restricoes impostas pelos pla-
netas terrestres, uma vez que impede a forte interagao com ressonancias seculares
que desestabilizariam o sistema dos planetas internos (Brasser et al., 2009; Walsh e
Morbidelli, 2011).

A Figura 4.1 mostra os resultados de nossas simulacoes para um caso especifico
da instabilidade jumping-Jupiter, apresentando os valores de excentricidades e in-
clinagoes finais para os planetas terrestres, com corregao relativistica (cor azul), e
sem correcao relativistica (cor vermelha). A excentricidade de Merctrio alcangou
valores médios finais de ~ 0,2, que sao muito proximos do valor atual de 0,17. Ou-
tros casos de instabilidade produzem resultados semelhantes, mas o da Figura 4.1
proporciona melhores ajustes a 6rbita de Merctrio mantendo os ajustes dos outros
planetas terrestres.

Esta configuracao, com melhores resultados, também foi testada com sucesso em
estudos das varias populagoes de pequenos corpos, e estes estudos sao importantes
para o modelo, valendo a pena fazer um paréntese para cita-los aqui. Nesvorny
et al. (2013) testaram a possibilidade de os troianos de Jupiter terem sido captura-

dos durante a instabilidade dinamica inicial entre os planetas externos. A captura
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Figura 4.1: Orbitas finais dos planetas terrestres em um dos casos simulados. Os pontos vermelhos
sdo os valores médios finais de 400 particulas ficticias, sendo 100 por planeta, na auséncia de
correcao relativistica sobre a orbita de Mercurio. Os pontos azuis sao particulas nas mesmas
condigoes das anteriores, porém com corregoes relativisticas. Os valores dos elementos sao a média
dos ultimos 1 Ma. As condigbes inicias s@o representadas pelos pontos pretos, na parte inferior,
e~ 0, I ~0. Os tridngulos abertos representam os valores médios atuais dos elementos orbitais e
as barras de erro sdo as suas variagoes seculares dos tltimos 5 Ma. Fonte: Modificada pelo autor
a partir de Roig et al. (2016)
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ocorre quando a orbita de Jupiter e, consequentemente, seus pontos de Lagrange,
deslocam-se em uma regiao povoada por planetesimais. As simulac¢oes reproduzem
a distribuicao orbital dos troianos e sua massa total. Além disso, a massa do disco,
obtida a partir do trabalho, mgisco ~ 14—28 Mg, é consistente com a massa deduzida
a partir de simulagoes dinamicas recentes da instabilidade planetaria. Em outro tra-
balho, Nesvorny et al. (2014) investigaram a possibilidade dos satélites irregulares
terem sido capturados durante a fase de instabilidade, mostrando que a distribuicao
orbital dos corpos capturados fornece uma boa correspondéncia com a distribuigcao
observada de satélites irregulares em Jupiter. Deienno et al. (2014) estudaram a
permanéncia dos satélites galileanos, sob o efeito dos encontros planetarios. Os au-
tores encontraram um caso, cujo nimero de encontros proximos era relativamente
pequeno, onde as orbitas dos satélites galileanos nao foram significativamente afe-
tadas. Em 2015, Nesvorny (Nesvorny, 2015) investigou uma particularidade do
Cinturao de Kuiper, o chamado “Kernel” (Kuiper Belt kernel), uma concentragao
de orbitas com semieixos maiores a ~ 44 au, excentricidades e ~ 0,05 e inclinacoes
I < 5°. O autor mostrou que o Kernel do Cinturao de Kuiper pode ser explicado
se a migracao suave de Netuno foi interrompida por uma mudanca descontinua do
semieixo maior de Netuno, quando o planeta alcancou 28 au, oferecendo uma boa
correspondéncia com as propriedades orbitais do Kernel. E Roig e Nesvorny (2015),
investigaram a evolugao de um cinturao primordial de asteroides, obtendo como
resultado a indicacao de que nem os Hildas primordiais, nem os Troianos, sobrevi-
vem & instabilidade. Isto corrobora a ideia de que essas populacoes devem ter sido

implantadas a partir de outras fontes.

Um dos resultados interessantes do nosso trabalho é que, em todos os casos de
instabilidade considerados, a excentricidade e a inclinacao de Mercturio sempre ficam
menos excitadas quando os efeitos relativisticos sao levados em consideracgao, quando
comparados aos casos em que esses efeitos sao ignorados. Isso acontece porque os
efeitos relativisticos aceleram a frequéncia de precessao g; do periélio de Mercirio.
Valores mais rapidos de g; fazem com que as ressonéncias com a frequéncia do perié-
lio de Jupiter, g5, tornem-se menos intensas, reduzindo suas larguras efetivas, e isso
leva a excentricidades finais menos excitadas. A principio, as correcoes relativisticas
nao introduzem qualquer desvio direto na frequéncia de regressao s; do nodo de
Mercurio, mas produzem um efeito indireto que também leva a inclinagbes menos

excitadas.

A excitagao da excentricidade de Mercurio é impulsionada pela rapida varredura
da ressonancia secular linear g; — g5, em concordancia com estudos anteriores, como
em Brasser et al. (2009). Isto ¢ ilustrado na Figura 4.2 para uma das simulag¢oes com

correcoes relativisticas mostradas na Figura 4.1. O aumento da excentricidade de
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Mercirio é acompanhado pela libragao do angulo w; — ws durante um curto periodo
de tempo. O valor de g5 mostra variagoes significativas antes da instabilidade (Figura
4.2 (c)), mas apos o salto de Jupiter (Figura 4.2 (d)), estabiliza e aproxima do valor
de g1, levando o sistema a uma captura de ressonancia temporaria. Lembramos que
a captura permanente nao ocorre nesse contexto porque o limiar adiabatico esté

quebrado como consequéncia da evolucao descontinua dos planetas gigantes.

A Figura 4.3 (a) mostra a evolugao da inclinagdo de Mercurio na mesma simu-
lacao da Figura 4.2, juntamente com a evolucao dos angulos €2, — Q7 e 1 — o,
onde o indice 2 refere-se a Vénus e 7 a Urano (Figuras 4.3 (b) e (c)). Descobrimos
que a inclinacao sofre dois processos diferentes de excitacao, ambos relacionados a
ressonancias seculares envolvendo a frequéncia da longitude do nodo de Mercirio,
s1. O primeiro esta relacionado a uma captura temporaria na ressonancia secular
51— S9 com o0 nodo de Vénus antes da instabilidade. O angulo ressonante correspon-
dente, €2y — €25, libra em torno de 0° e a inclinacao é levemente excitada em ~ 2°.
O principal evento de excitagdo ocorre imediatamente apds a instabilidade e esté
relacionado a uma captura temporaria na ressonancia secular s; — s; com o nodo
de Urano. O angulo ressonante correspondente, €21 — €27, libra em torno de 180° e a
inclinacao é fortemente excitada até ~ 9°, muito semelhante ao valor atual de 7°. A
evolugao das frequéncias seculares s; e s; € mostrada na Figura 4.3 (d), juntamente
com a evolu¢do do semieixo maior de Urano (Figura 4.3 (e)). Podemos ver que o
salto de Urano de ~ 11 para ~ 17 au aproxima o valor de s; para o de s;, mais uma
vez, levando o sistema a uma captura de ressonancia temporaria. E possivel que
a excitacao da inclinagao de Mercurio realmente surja do efeito indireto do modo
sy na orbita de Vénus, que tem um importante acoplamento secular com Mercurio
(Batygin et al., 2015), ou Jupiter, ao invés do efeito direto de o modo s7 na orbita
de Merctrio. Nao podemos confirmar isto porque o movimento durante, e imedia-
tamente apos, a instabilidade, é extremamente irregular, e uma analise de Fourier
da série temporal ¢é inutil para avaliar o papel dos diferentes modos de oscilagao.
Vale ressaltar, entretanto, que durante esse dltimo evento de excitacao, o sistema
permanece capturado na ressonancia s; — So, levando a um acoplamento nodal entre

Mercurio, Vénus e Urano.

Os modelos de instabilidade analisados aqui também fornecem bons ajustes para
os outros planetas terrestres. As excentricidades e inclinagdes de Vénus, Terra e
Marte sao muito bem reproduzidas. Os valores médios finais sempre estao dentro do
intervalo de variagoes seculares. Em alguns modelos, a excentricidade de Vénus e da
Terra é um pouco mais excitada do que o necessario, mas nunca acima dos maximos
seculares correspondentes. A inclinacao média de Marte é geralmente subestimada

em cerca de 2° a 3°, mas nunca abaixo do minimo secular correspondente.
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Figura 4.2: Variagdo no tempo de: (a) excentricidade de Mercurio; (b) o angulo secular w; —
ws; (c) as frequéncias seculares do periélio de Mercirio (cruzes) e Jupiter (circulos); e (d) o
semieixo maior de Jupiter. A instabilidade jumping-Jupiter ocorre entre 5,71 Ma e 5,74 Ma (linha
tracejada vertical). A excitagdo da excentricidade de Mercurio até ~ 0,2 esta relacionada a uma
captura temporaria na ressonéncia secular linear g; — g5 entre o periélio de Mercurio e Jupiter. No
painel (c¢), as frequéncias seculares foram computadas numericamente a partir da série temporal
w correspondente, em janelas de 0,1 Ma de largura. Fonte: Modificado pelo autor a partir Roig
et al. (2016)
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instabilidade, uma ligeira excitacao de até ~ 2° esta relacionada a uma ressonancia secular com o
nodo de Vénus. No painel (d), as frequéncias seculares foram computadas numericamente a partir
da série temporal {2 correspondente, em janelas de 0,1 Ma de largura. Fonte: Modificado pelo autor
a partir de Roig et al. (2016)
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Também testamos as configuracoes finais usando a anélise de Fourier para ve-
rificar se a arquitetura secular dos planetas foi reproduzida corretamente. Isso foi
realizado através de uma breve integracao numérica do estado final dos planetas, sem
migracao. Descobrimos que todas as frequéncias seculares proprias sao reproduzidas
corretamente. Os modos proprios ey e I1; sao as principais contribuigoes para a
excentricidade e a inclinacao de Mercurio, respectivamente, como no atual sistema
solar. Os outros planetas exibem o mesmo comportamento, como esperado, embora
alguns modos proprios tenham amplitudes ligeiramente diferentes que diferem das

atuais em menos de 30% na maioria dos casos e até um fator de dois no pior caso.
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Capitulo 5

Resultados e analises para a

formacao da Lua

Como vimos nas secoes anteriores, o modelo do grande impacto, para a formacao
da Lua, ainda tem questoes em aberto. Simular o cenario de instabilidade provo-
cada pela migracao dos gigantes, introduzindo um par de protoplanetas cuja colisao
pode levar a formacao do sistema Terra-Lua, tem potencial para trazer importantes
contribui¢oes na compreensao da dindmica da Terra e nosso satélite, reforgando,
inclusive, a propria teoria. Nossos resultados vao ao encontro dessa expectativa
uma vez que mostram a importancia da instabilidade dos gigantes para aumentar
as chances de colisao, inclusive entre meias-terras.

Nas 60 simulagoes, sem instabilidade, nao houve colisdes ou ejecoes de qualquer
tipo. Em 110 milhoes de anos para todos os casos, o comportamento é semelhante a
simulacao halfearth 00001 mostrada na Figura 5.1 para a primeira e a segunda fase,
respectivamente. A nao ocorréncia de colisoes nesses grupos indica a importancia do
periodo de instabilidade para os encontros proximos que moldarao o Sistema Solar
no futuro. Comparando os resultados com todas as colisdes e ejegoes somadas,
em cenarios com e sem instabilidade, vemos que a migragao planetaria favorece as
colisoes. Todas as colisoes e ejecoes s6 ocorreram nas simulagoes no cenario de

migragao e instabilidade dos gigantes (Tabela 5.1).

Grupo halfearth A tabela 5.2 apresenta os resultados das 20 simulac¢bes para o
grupo halfearth, separando a primeira da segunda fase. Houve 10 colisoes entre as
meias-terras, com seis casos de sucesso. A fase 1 foi marcada pelo inicio da instabili-
dade dos planetas gigantes em torno de 5 Ma, repercutindo na evolugao do semieixo
maior dos terrestres, como mostra a Figura 5.2, que apresenta a evolucao da si-
mulagao halfearth 00003 nos primeiros 10 milhoes de anos. A partir do inicio da

instabilidade, os periélios e afélios das duas meias-terras comecam a se cruzar pro-

45
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Figura 5.1: Evolucao das fases 1 e 2 da simulagao halfearth 00001 do grupo halfearth, sem a
instabilidade dos gigantes. Na figura sao plotadas o semieixo maior dos planetas internos, com
cores e siglas diferentes, Merctrio (magenta - me), Vénus (amarelo - ve), halfearth 1 (verde - hel),
halfearth 2 (azul - he2) e Marte (vermelho - ma). Este esquema de cores e siglas sera usado nas
outras imagens do tipo. As regides cinzas sdo a area entre o periélio e o afélio do planeta. Em (a)
sdo simulados os primeiros 10 milhdes de anos, fase 1, sem a instabilidade dos gigantes. Em (b)
sdo simulados 100 milhoes de anos, fase 2, também sem a instabilidade. As condigées iniciais da
fase 2 s@o tomadas do final da fase 1. Fonte: elaboracao propria, 2019
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Tabela 5.1: Resumo dos resultados finais das colisdes e eje¢des nos cenérios com e sem a instabi-
lidade dos gigantes. A coluna “Meia-terra” refere-se a soma das colisdes entre as meias-terras em
cada simulacao. O mesmo para a coluna “Marte-Terra”’, que computa as colisdes entre o Marte
extra e a prototerra. A coluna “Outras colisdes” contabiliza as colisoes totais, excetuando as duas
anteriores. “Todas colisoes” e “Todas ejegdes”, soma o total de colisoes e ejecoes, respectivamente.
E “Casos de sucesso” é a soma de todas as colisdes entre meiaterras ou Marte-Terra que deram
origem a um s6 corpo, porém mantendo o restante do sistema interno estavel e com os valores do

semieixo maior préximo aos valores atuais. Fonte: elaboragao proépria, 2019

Simulagao Meia- Marte- Outras Todas  Todas Casos de
terra  Terra  colisdes colisdes ejecoes  sucesso
halfearth sem instabilidade 0 0 0 0 0 0
halfearth com instabilidade 10 1 12 23 0 6
marsl.1 sem instabilidade 0 0 0 0 0 0
marsl.1 com instabilidade 0 1 4 ) 2 1
marsl.2 sem instabilidade 0 0 0 0 0 0
marsl.2 com instabilidade 0 4 20 24 9 2
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Figura 5.2: Simulacao halfearth 00003 com instabilidade na fase 1. O esquema de cores e siglas é
o mesmo da Figura 5.1. A instabilidade dos planetas gigantes comega em torno de 5 Ma, afetando
evolucao do semieixo maior dos terrestres. Fonte: elaboragao prépria, 2019

piciando encontros préximos. Na fase 2, houve um encontro proximo e subsequente
colisao e fusao das duas meias-terras ( Figura 5.3). Podemos observar no detalhe da
Figura 5.3 o cruzamento das o6rbitas das meias-terras em diversos momentos até o
impacto. Apos a colisdao, o planeta resultante ficou com a massa e semieixo maior
igual ao da Terra atual. Como o semieixo maior dos outros terrestres permaneceu
proximo dos valores atuais, a simulagao halfearth 00003 foi considerada um caso de
sucesso. Os outros cinco casos de sucesso, simulagoes 6, 9, 12, 13 e 16 tém desenvol-
vimentos semelhantes, embora as fusoes entre as meias-terras tenham ocorrido em
momentos diferentes.

As excentricidades e inclinagoes finais do grupo halfearth sao mostradas nas
Figuras 5.4 e 5.5. Esses valores, marcados com um “X”, foram obtidos pela média

dos ultimos 1 milhao de anos na fase 2, com cada planeta tendo uma cor diferente
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Tabela 5.2: Resultados para a simulacao halfearth dentro do cenario da instabilidade jumping-
Jupiter. A coluna “N°” indica o ntimero da simulagdo. “Colisdes totais” é a soma das colisoes
incluindo as colisoes entre meias-terras. “Colisoes meia-terra” sao exclusivamente as colisoes entre
meia-terras. “Ejegoes” apresenta as ejecoes que ocorrem em cada simulagdo. “Casos de sucesso”
sao aquelas simulacoes em que as colisdes sao exclusivamente entre meias-terras, nao ocorrem
outras colisdes ou ejegoes e o restante dos planetas internos mantém os semieixos maiores estaveis
e proximos aos atuais. Todas as colunas aparecem dividas entre as fase 1 (10 Ma) e fase (100 Ma).
Fonte: elaboracao propria, 2019

N° Colisoes totais | Colisdes meia-terra Ejecoes Casos de sucesso
Fase 1 Fase 2 | Fase 1 Fase 2 Fase 1 Fase 2
1 - - - - - - -
2 - 2 - 1 - - -
3 - 1 - 1 - - X
4 - 2 - 1 - - -
5 - 2 . 1 ; ; -
6 - 1 - 1 - - X
7 ; i, - ; i, ,
8 - 1 - - - - -
9 - 1 - - - X
10 - 2 - - - ; -
11 - 2 - - - - -
12 - 1 - 1 ; ; X
13 - 1 - 1 - - X
14 - 2 - - ; ; -
15 - 2 - 1 - - -
16 ; 1 . 1 _ ; X
17 - - - - - - -
18 - - - - - - -
19 - - - - - -
20 - 2 - - - - -
Total - 23 - 10 - - 6
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Figura 5.3: Simulagao halfearth 00003 na fase 2. O esquema de cores e siglas ¢ o mesmo da Figura
5.1. Em detalhe, o encontro préximo consolidagao entre as duas meia-terras. Fonte: elaboracao
proépria, 2019

e os numeros indicando a simulagao dentro do grupo. No caso do grupo halfearth,
nas simulagoes em que nao houve fusao entre as meia-terras, ambas aparecem com o
mesmo numero, em verde e azul. Circulos sao os valores iniciais das simulacoes. Os
triangulos representam os valores atuais de excentricidade e as barras de erro sao os
menores e maiores valores das variagoes seculares obtidas nos ultimos cinco milhoes
de anos.

A nao inclusao de efeitos relativisticos € uma das causas de alta excitacao de
Mercurio, tanto na excentricidade, quanto indiretamente na inclinacao. Conforme
ja visto no estudo da orbita de Mercirio, a relatividade geral acelera a frequéncia
da precessao g; do periélio de Mercirio, o que torna as ressonancias com o perié-
lio de Jupiter, g5, menos fortes, levando a excentricidades finais menos excitadas.
Além disso, indiretamente, a correcao relativistica introduziria efeitos na frequén-
cia do nodo de Mercurio s;, também contribuindo para valores finais de inclinagao
menos excitados. Esse nao foi o caso aqui. No trabalho sobre a formacao da Lua,
reproduzir as excentricidades e inclinagoes de Mercirio nao era o foco e, como o0s
efeitos relativisticos nao afetam significativamente outros planetas terrestres, nao foi

necessario modificar o integrador para inserir correcoes relativisticas.

Grupo marsl.1 A tabela 5.3 apresenta os resultados do grupo marsl.1 no cenario

de instabilidade. Embora a distancia entre o Marte extra e a prototerra seja a mesma
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Figura 5.4: Excentricidades finais do grupo halfearth. Os valores das excentricidades, marcados
com um “X”, foram obtidos pela média dos tltimos 1 milhdo de anos na fase 2. Cada planeta tem
uma cor diferente e os nimeros indicam a simulagao dentro do grupo. O esquema de cores e siglas
é o mesmo da Figura 5.1. No caso grupo halfearth, nas simulagoes em que nao houve fusao entre
as meia-terras, ambas aparecem com o mesmo nimero, em verde e azul. Os Circulos sao os valores
iniciais das simulagoes. Os triAngulos representam os valores atuais de excentricidade. As barras
de erro sao os menores e maiores valores das variagoes seculares obtidas nos tultimos cinco milhGes
de anos. Fonte: elaboragao prépria, 2019
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Tabela 5.3: Resultados da simulagao marsl.1 com instabilidade. Neste grupo ocorreu um caso de
sucesso, simulacao 14, havendo inclusive, pouca instabilidade no sistema interno. Fonte: elaboracao
proépria, 2019

N° Colisoes totais | Colisoes Marte-Terra Ejecoes Casos de sucesso
Fase 1 Fase 2 | Fase 1 Fase 2 Fase 1 Fase 2

1 - _ _ _ _ - _
2 - 1 - - - 2 -
3 - , - , . - ,
4 - 1 - - - - -
5 - . - , - - -
6 - i, , i, ; - i,
7 - . - , - - -
8 - i, , ; ; - ,
9 - . - - - - -
10 - - - - - - -
11 - - - - - - -
12 - - - - - - -
13 - - - - - - -
14 - 1 - 1 - - X
15 - - - - - - -
16 - 2 - - - - -
17 - - - - - - -
18 - - - - - - -
19 - - - - - - -
20 - - - - - - -
Total - 5 - 1 - 2 1

que entre as duas meias-terras no grupo halfearth, 0,1 au, houve apenas uma colisao
entre o Marte adicional e a prototerra, sendo esta um caso de sucesso. Neste grupo,
houve quatro colisoes entre outros planetas e duas ejecoes. Os valores finais de
excentricidade e inclinagao para o grupo marsl.1 mostram boa concordancia com os
valores atuais. Este resultado mostra a importancia da instabilidade dos gigantes

em fazer com que os elementos orbitais atinjam seus valores atuais.

Grupo marsl.2 O grupo marsl.2 foi o que apresentou a maior instabilidade, com
24 colisoes e 9 ejecoes, com quatro colisoes entre o Marte extra e a prototerra, sendo
dois casos de sucesso do grupo (Tabela 5.4). A Figura 5.6 mostra o caso de sucesso
desse grupo, mars_00007. O semieixo maior da Terra permaneceu proximo a valor
atual, ap6s a colisao. Como nos grupos anteriores, a instabilidade dos gigantes
ocorre em aproximadamente cinco milhoes de anos e a colisao entre o Marte extra
e a prototerra 15 milhdes de anos apds o inicio da fase 2. Pode-se observar, pelas
regioes cinzas, que os periélios e afélios dos dois astros se cruzam algumas vezes
antes do impacto.

As figuras 5.7 e 5.8, respectivamente, mostram Merctrio com excentricidades e
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Tabela 5.4: Resultados da simulagdo marsl.2 com instabilidade. Ocorreram quatro colisGes entre a
Terra e Marte, com dois casos de sucesso deste grupo. O grupo se mostrou muito instével, com 24
colisGes totais e nove ejecoes. Este grupo também apresentou ejecoes na fase 1. Fonte: elaboragao
proépria, 2019

N° Colisoes totais | Colisoes Marte-Terra Ejecoes Casos de sucesso
Fase 1 Fase 2 | Fase 1 Fase 2 Fase 1 Fase 2

1 - 2 - - - - -
2 - 3 - - - - -
3 - 2 - - - 1 -
4 - 2 - - - - -
5 - 2 - - - - -
6 - - - - 3 - -
7 - - 1 - - X
8 , i, , - ; , i,
9 - - - - 4 - -
10 - 1 - - - - -
11 - 2 - 1 - - -
12 - 1 - 1 - - X
13 - 1 - - - - -
14 - - - - - - -
15 - 2 - - - 1 -
16 - 1 - - - - -
17 - 1 - - - - -
18 - 1 - - - - -
19 - 1 - - - - -
20 - 1 - 1 - - -
Total - 24 - 4 7 2 2
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Figura 5.6: Evolugdo da fase 1 e 2 da simulagdo mars 00007 do grupo marsl.2 com instabilidade.
Os planetas internos sdo Merctrio (magenta - me), Vénus, (amarelo - ve), Terra(verde - ea), Marte
extra (azul - mal) e Marte (vermelho - ma2). Os demais elementos graficos sdo semelhantes ao
descrito na Figura 5.1. Fonte: elaboragao propria, 2019
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Figura 5.7: Excentricidades finais do grupo marsl.2. Fonte: elaboragao propria, 2019

inclinagoes menos excitadas. Em particular, o caso de sucesso deste grupo (simulagao
7 na Figura 5.6) mostrou boa concordancia com os valores atuais de e e i. No entanto,
Mercirio nao aparece no resultado de algumas simulacoes porque o planeta colidiu
com Vénus, ou um remanescente de Vénus, em mais da metade dos casos. Os valores
das excentricidades e inclina¢cbes médias finais dos outros terrestres aparecem um
pouco mais dispersos que no caso halfearth. Ha valores, como na simulacao 5, que
indicam a grande instabilidade deste grupo, ocorrendo muita variacao no semieixo

maior.

Raio de Hill Devemos levar em consideracao que as condigoes iniciais para os
pares de corpos poderiam privilegiar um arranjo em detrimento do outro, facilitando
as colisoes e, eventualmente, os casos de sucesso. Em particular, é necessario verificar
se uma configuracao do semieixo maior poderia dispor um dos corpos dentro do raio
de Hill do outro. Para isto, calculamos os raios de Hill de cada arranjo e suas somas

e médias. Tomando a expressao para o raio de Hill

m
—all —e) | —
ra = af e) Wi
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Figura 5.8: Inclinagoes finais do grupo marsl.2. Fonte: elaboragao propria, 2019
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Tabela 5.5: Resultados dos célculos do raios de Hill para os grupos simulados

Grupos Corpos Raio de Hill [au] Soma [au] Média |au]
Meia Terra 1 0.0075732162
Halfearth Moia Terra 2 0.0083703963 0.0159436130 0.0079718065

Marte extra 1 0.0052314239

Marsl.1 Torra 0.0100445083 0.0152760221 0.0076380111
Marte extra 2 0.0057070079
Marsl1.2 Torra 0.010044F083 0.0157516061 0.0078758031

em que a é o semieixo maior, e é a excentricidade, m é a massa do corpo secundério
e M é a massa do corpo central, no caso, o Sol; e fazendo e ~ 0, uma vez que em

nossas simulagoes as Orbitas iniciais sao frias, temos

[ m
= 3/
TH a 3M

Usando os valores de massas e raios, descritos na Tabela 3.4, efetuamos os calcu-
los com a expressao acima obtendo os valores apresentados na Tabela 5.5. Os raios
de Hill para os pares de planetas nos trés grupos mostram que os valores individuais,
bem como a soma ou a média, sao inferiores as distancias entre os pares de corpos

e, portanto, nenhum arranjo favorece as colisoes.
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Capitulo 6
Conclusoes

Vimos, ao longo desta tese, que o cenario jumping-Jupiter tem-se revelado proficuo
em reproduzir diversas estruturas dindmicas do Sistema Solar atual. Ademais, a
inclusao de um quinto gigante de gelo, permite-nos dar um passo adiante, mantendo
os quatro gigantes ao final do processo. Investigar dois fenomenos distintos, num
mesmo cenario, é importante para averiguar a versatilidade e o poder de abrangéncia
do modelo, além de fornecer varios parametros testéveis. A compreensao destes
problemas fornece importantes vinculos para o correto entendimento da evolugao do
Sistema Solar. Adicionalmente, também pode fornecer uma melhor interpretacao

dos muitos sistema extrassolares recentemente descobertos.

Podemos concluir, a partir de nossos resultados, que a instabilidade no cenério
Jumping-Jupiter, com cinco gigantes de gelo, pode reproduzir os valores atualmente
elevados de excentricidade e inclinagao de Merctrio, mesmo no caso extremo em que
se supoe que este planeta se formou em uma 6rbita circular e coplanar. Testamos
diferentes modelos de instabilidade e alguns deles produzem o6rbitas finais que se
encaixam muito bem & 6rbita atual de Mercirio, mantendo também um bom ajuste
aos demais planetas, em termos de elementos orbitais e arquitetura secular. Desco-
brimos que a excitacao na excentricidade de Merctrio ¢ impulsionada pelo modo de
oscilacao da frequéncia periélica de Jupiter, g5, enquanto a excitagao na inclinagao é
impulsionada pelo modo de oscilacao da frequéncia do nodo de Urano, s;. Também
descobrimos que a corregao relativistica da frequéncia do periélio de Mercirio, g;,
deve ser incluida no modelo para evitar excitacao excessiva da excentricidade e in-
clinacao de Mercirio. A evolugao neste cenério fornece um modelo mais robusto do
que a evolugao cadtica conservadora, uma vez que nao apenas explica a transicao de
Mercurio da 6rbita quase circular e coplanar para o estado atual, mas também cum-
pre varias outras restricoes impostas pelas muitas populacoes de objetos do sistema

solar.

Os resultados que obtivemos com o estudo do contexto em que a Lua se formou,

99
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permitem-nos concluir que uma colisao entre duas meias-terras é uma alternativa
plausivel para explicar a formacao da Lua, sendo até 2,5 vezes maior que as colisoes
envolvendo um Marte extra a 1,2 au, evidenciado na comparacao das quantidades de
colisoes e ejecoes entre os grupos, apresentado na Figura 6.1. Um célculo dos raios
de Hill dos corpos, para os trés grupos, mostra que as distancias e massas escolhidas
nao favorecem as colisoes de um arranjo em relacao a outro, pois os valores dos
raios de Hill para os trés grupos sao proximos entre si e inferiores as distancias de
separagao. Além disso, mesmo tendo na massa, na distancia do impactor e no angulo
de impacto, parametros muito variaveis, podemos destacar que a instabilidade do
sistema externo, no cenario jumping-Jupiter com cinco gigantes de gelo, tem um
papel importante na dindmica do sistema interno, facilitando encontros proximos
entre as meias-terras ou uma prototerra e Marte extra. Isto também fica bem
evidente quando comparamos os grupos marsl.1 e marsl.2. Embora as distancias
entre os martes extras e a prototerra sejam as mesmas, 1au, marsl.1 apresentou
menor instabilidade que marsl.2, evidenciando a extrema dependéncia com a fase
de instabilidade dos gigantes. Mesmo assim, a instabilidade, conforme modelada
aqui, nao é eficaz na promocao de colisoes que levam ao atual sistema Terra-Lua,
que sao os casos de sucesso apresentados. Nas 60 simulagoes com instabilidade,
apenas 15,0 % resultaram em casos de sucesso, enquanto que 61,7 % foram simulacoes
que resultaram em colisGes espirias que nao levaram a sistemas realisticos. Ainda
tivemos 23,3 % de sistemas que nao resultaram em nenhum tipo de colisao ou ejecao,
que também nao é realistico, pois possuem um corpo a mais no sistema interno
(Figura 6.2). Também podemos conjeturar que, com base na quantidade de colisoes
espurias, mesmo que tivéssemos inserido a migracao suave, logo apos a fase de
instabilidade, é improvavel que isso alterasse os resultados, uma vez que todas as

colisdes tém seu cerne no periodo de instabilidade.

Expectativas e projetos futuros Ha diversos trabalhos em vista, dentro deste
mesmo contexto. Alguns sao frutos de desdobramentos nao explorados, ao longo do
doutorado, como por exemplo a existéncia, no passado do Sistema Solar, de planetas
do tipo “vulcanos” ou superterras. E outros trabalhos, resultados de indagagoes
oriundas das andlises aqui presentes, como a possibilidade de que Vénus pudesse
ter tido uma lua. Também temos interesse em explorar a evolugao de sistemas com
orbitas compactas, como os investigados por Volk e Gladman (2015), porém, ante
um cenario jumping-Jupiter.

Esperamos ter contribuido para consolidar a migracao planetiria como, efeti-
vamente, um novo paradigma para a compreensao da evolucao do Sistema Solar.

Numa tltima incursao pelo campo da epistemologia, e um pequeno jogo com as
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Figura 6.1: Comparacao entre as quantidade de colisoes e ejegoes em todos os grupos nas simulagoes
com instabilidade.

60 condicoes iniciais com instabilidade

Casos de sucesso:

Outras colisdes Marte e Meia-terras

e ejegdes

Sem colisOes
ou ejegdes

Figura 6.2: Percentual de casos de sucesso nas 60 simulagoes com instabilidade. Nas 60 simulagoes
com instabilidade, apenas 9 resultaram em casos de sucesso, enquanto que 37 foram simulagdes que
resultaram em colisGes espirias que nao levaram sistemas realisticos. Ainda tivemos 14 sistemas
que nao resultaram em nenhum tipo de colis@o ou ejecao, que também nao é realistico, pois possuem
um corpo a mais no sistema interno.
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palavras, se o conceito de dialética, de fato, aplica-se a pesquisa cientifica, espera-
mos que nossa “tese” venha a fazer parte de uma grande “sintese” que nos ajudara a

entender nosso sistema.
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ABSTRACT

The orbit of Mercury has large values of eccentricity and inclination that cannot be easily explained if this planet
formed on a circular and coplanar orbit. Here, we study the evolution of Mercury’s orbit during the instability
related to the migration of the giant planets in the framework of the jumping-Jupiter model. We found that some
instability models are able to produce the correct values of Mercury’s eccentricity and inclination, provided that
relativistic effects are included in the precession of Mercury’s perihelion. The orbital excitation is driven by the fast
change of the normal oscillation modes of the system corresponding to the perihelion precession of Jupiter (for the
eccentricity) and the nodal regression of Uranus (for the inclination).

Key words: planets and satellites: dynamical evolution and stability — planets and satellites: terrestrial planets

1. INTRODUCTION

The orbit of Mercury is the most peculiar among the solar
system planets. It has the largest mean eccentricity and
inclination (e =0.17 and I="7° with respect to the invariable
plane), its perihelion longitude w is significantly affected by
relativistic effects (6co ~ 0743 yr~!), and its orbit displays the
most chaotic long-term dynamics (Laskar 1994). Secular
variations have typical amplitudes of Ae ~ £0.08 and
Al ~ +3° that are not large enough to explain the current
mean values of e and / assuming that Mercury, as well as the
other terrestrial planets, ended the formation process on nearly
circular and coplanar orbits.

Ward et al. (1976) proposed that the high e, I of Mercury
could be produced by the oblateness perturbation of the Sun.
An initially large value of the second-degree harmonic J,
caused by a rapidly rotating Sun and its subsequent spin
down would drive the perihelion and node of Mercury into
secular resonances with the perihelion and node of Venus,
respectively, that would excite the corresponding proper modes
of Mercury’s orbit. However, recent observational evidence
indicate that, by the time the terrestrial planets are in their final
stages of formation (~30-200 Myr depending on the model),
the Sun’s rotation would be only a few times faster than the
current rotation (Bouvier 2013). Moreover, contraction of the
star along the pre-main-sequence track occurs on the Kelvin—
Helmholtz timescale (~30 Myr for the Sun), implying that the
J> term would be already small when the terrestrial planets are
formed.

Laskar (2008), Laskar & Gastineau (2009), and Boué et al.
(2012) showed that the chaotic evolution of the orbit of
Mercury may lead to large changes of e, I over the age of the
solar system. According to Laskar (2008), the probability of
changing Mercury’s eccentricity by more than 0.1 over 5 Gyr
of evolution is less than 20%. The probability of changing the
inclination by more than 5° over the same timescale is even
smaller, less than 10%. Therefore, typically the chaotic
variations of Mercury’s orbit do not appear to be able to
provide the required excitation in e and / from initially circular
and coplanar orbits. In particular, Laskar & Gastineau (2009)
performed about 2500 simulations and in none of them was
Mercury able to reach an eccentricity smaller than ~0.05 over
5 Gyr of evolution, implying that there would be no apparent

connection between initially circular orbits and chaotic
diffusion over Gyr timescales. Nevertheless, this mechanism
cannot be totally ruled out because we cannot discard the
possibility that the initial orbit of Mercury had some
eccentricity.

Here, we investigate the possibility that the high eccentricity
and inclination of Mercury originated during the instability
related to the migration of the giant planets, in the framework
of the so-called “jumping-Jupiter” model. The giant planets in
the solar system did not form on their current orbits but
suffered two types of migration. The first one was gas-driven
migration (Masset & Snellgrove 2001), which acted on planets
during the earliest stages when the nebular gas disk was still
present in the system. The present paradigm of this type of
migration is provided by the Grand Tack model (Walsh
et al. 2011). The second one was planetesimal-driven migration
(Fernandez & Ip 1984), caused by the gravitational interaction
of the giant planets with the disk of planetesimals that remained
beyond the orbit of Neptune, once the gas has totally
dissipated. Its current paradigm is given by the Nice model
(Tsiganis et al. 2005). According to the standard scenario, the
terrestrial planets started their formation during the gas nebula
phase and are completely formed after ~100Myr (e.g.,
Chambers & Wetherill 1998). Therefore, the orbital architec-
ture of the inner planets provides important constraints on both
migration models. For example, the terrestrial planet system is
extremely sensitive to the secular evolution of the giant planets
(Brasser et al. 2009, 2013; Agnor & Lin 2012; Kaib &
Chambers 2016), and in particular, a slow and smooth
migration of the outer planets would destabilize the orbits of
the inner planets.

We focus here on a variant of the Nice model, known as the
jumping-Jupiter model (Morbidelli et al. 2009). The present
version of this model assumes that the system of giant planets
was initially constituted of five bodies: Jupiter, Saturn, and
three ice giants. During the planetesimal-driven migration, the
system temporarily develops an instability phase involving
mutual close encounters between planets, which ends up
with the ejection of one of the ice giants after an encounter with
Jupiter (Nesvorny 2011). This makes Jupiter jump inward -
while Saturn jumps outward, and the period ratio between
Jupiter and Saturn changes nearly instantaneously from an
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Table 1
Initial Orbital Elements and Masses of the Planets
Planet Mass (Myup) a (au) e 1(°
Mercury 0.00017 0.387 0.001 0.01
Venus 0.00256 0.723 0.001 0.01
Earth 0.00318 1.000 0.001 0.01
Mars 0.00034 1.524 0.001 0.01
Jupiter 1.00000 5.469 0.003 0.05
Saturn 0.29943 7.457 0.011 0.02
Ice #1 0.05307 10.108 0.017 0.11
Ice #2 0.05307 16.080 0.006 0.07
Ice #3 0.05411 22.172 0.002 0.05

initial value of ~1.5 to the current ~2.5. This model has several
advantages (Nesvorny & Morbidelli 2012) over the models of
smooth planetesimal-driven migration and has had a great
success in reproducing the dynamical properties of several
minor bodies populations (Nesvorny et al. 2013, 2014; Deienno
et al. 2014; Morbidelli et al. 2015; Nesvorny 2015; Roig &
Nesvorny 2015; Brasil et al. 2016).

The role of the giant-planet evolution on the formation of the
terrestrial planets has been addressed in several recent works
(Levison & Agnor 2003; Walsh & Morbidelli 2011; Lykawka
& Ito 2013; Jacobson & Morbidelli 2014; Izidoro et al. 2015).
Most of these studies focus on forming the terrestrial planets
with the right mass and at the right distance from the Sun, but
give less attention to their orbital eccentricities and inclinations.
In some cases, Mercury is not even taken into account in the
models. Although the field is under continuous improvement
(for a review, see Raymond et al. 2014), the formation of
terrestrial planets is still a poorly understood process, and the
current models do not constrain well the final orbits. Never-
theless, we know that circularization and alignment of the
orbital planes should be expected as a result of dynamical
friction during the accretion of the planetary embryos in a disk
of planetesimals (Kokubo 2005; O’Brien et al. 2006; Mor-
ishima et al. 2008). We also know that the terrestrial planets are
not expected to suffer any migration process during or after
their formation (Minton & Levison 2014).

In this Letter, we present results on the evolution of the
terrestrial planets in the jumping-Jupiter model, with particular
focus on Mercury’s orbit. Our main assumption is that the
terrestrial planets were completely formed on nearly circular
and coplanar orbits before the occurrence of the giant-
planet instability. The terrestrial orbits lie initially on the
invariable plane of the giant planets. Our goal is to measure the
effects of the instability on the orbit of Mercury and to assess
the main mechanisms that are responsible for those effects. In
the following sections, we describe the methods (Section 2),
present the results (Section 3), and give our conclusions
(Section 4).

2. METHODS

We have performed a series of numerical simulations of the
evolution of the solar system planets during the jumping-
Jupiter instability. The system of giant planets is initially
constituted of Jupiter, Saturn, and three ice giant planets,
located in a compact resonant configuration that is the
supposed outcome of the previous migration evolution in the
gas disk (e.g., Pierens et al. 2014). The initial osculating values
of semimajor axis a, eccentricity e, and inclination / are shown
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in Table 1. These values, in particular, put Jupiter and Saturn
initially in a mutual 3:2 mean motion resonance.

The giant planets migrate following different evolutions
previously simulated by Nesvorny & Morbidelli (2012). In
those simulations, the giant planets interact with a disk of
massive planetesimals, initially distributed beyond the orbit of
the outermost giant. By considering different parameters for
this planetesimal disk, Nesvorny & Morbidelli (2012) obtained
the different evolutions and stored in a file the corresponding
outcome every 1 year. In our simulations, these evolutions have
been reproduced simply by reading the stored positions and
velocities of the planets and by interpolating them as explained
in Nesvorny et al. (2013). The particular cases analyzed here
produce interactions with the ejected ice giant that make the
other giant planets experience a few radial jumps. The net
inward jump of Jupiter is ~0.3 au, and the instability happens
about ~6 Myr after the start of the simulations.

In our simulations, the terrestrial planets are initially located
at their present mean distances from the Sun, but in almost
circular and coplanar orbits. Although this might have not been
the actual case, because the early terrestrial planets orbits might
have been somewhat excited, we adopt this assumption because
we want to isolate the effects of the jumping-Jupiter evolution
from the effects related to specific initial conditions. The
adopted orbital values are shown in Table 1. The remaining
orbital elements, namely, longitude of node (2, longitude of
perihelion w, and mean longitude A\ have been chosen at
random between 0° and 360°. For each migration case of the
giant planets, we generated 100 different sets of initial
conditions for the terrestrial planets with different values of
), w, and A

The simulations have been carried out using a hybrid version
of the SWIFT_MVS symplectic integrator that interpolates the
stored planetary positions of the giant planets to the desired
time step and propagates the terrestrial planets, taking into
account their mutual perturbations and the perturbations from
the giant planets. In this approach, the terrestrial planets do not
perturb the giant ones. Relativistic corrections to Mercury’s
orbit have been introduced by an additional acceleration term
as in Quinn et al. (1991). The integration time step was
0.01 years, and the total time span of each simulation was
10Myr. For a few instability cases, we have performed
simulations over much longer time spans (up to 100 Myr) that
do not change our main results and conclusions.

It is worth recalling that all the instability evolutions
considered here produce final orbits of the giant planets that
are similar to the real orbits. In particular, the planetary
encounters are able to correctly excite the proper mode in
Jupiter’s eccentricity to its present value. All the evolutions
also satisfy similar constraints defined in Nesvorny &
Morbidelli (2012) for the outer planets. The discontinuous
evolution of Jupiter’s orbit during planetary encounters also
fulfills the constraint imposed by the terrestrial planets since it
prevents the strong interaction with secular resonances that
would destabilize the system of inner planets (Brasser
et al. 2009; Walsh & Morbidelli 2011).

3. RESULTS

Figure 1 shows the results of our simulations for one specific
case of the jumping-Jupiter instability. Other instability cases
produce similar results, although those of Figure 1 provide best
fits to Mercury’s orbit without degrading the fits to the other
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Figure 1. Terrestrial planet orbits in an example of jumping-Jupiter evolution. Red dots are the final mean values of 400 fictitious orbits (100 orbits per planet), when
no relativistic correction is applied to Mercury’s orbit. Blue dots are similar results, but applying the relativistic correction. The final values are averages over the last
1 Myr of evolution. The initial conditions of the fictitious orbits are represented by the small black dots at e ~ 0, I ~ 0. Open triangles give the current mean values of
the orbital elements, and error bars give their secular variations (maximum and minimum excursions of the elements) over 5 Myr.

terrestrial planets. Moreover, the specific instability case
considered in Figure 1 has also been successfully tested
against the constraints of the various minor body populations
(Nesvorny et al. 2013, 2014; Deienno et al. 2014;
Nesvorny 2015; Roig & Nesvorny 2015). In the runs including
the relativistic corrections (blue dots in Figure 1), Mercury’s
eccentricity reached final mean values of ~0.2 that are very
close to the present value of 0.17.

It is worth noting that in all the instability cases considered
in this study, we found that Mercury’s eccentricity and
inclination always become less excited when relativistic effects
are taken into account than when these effects are ignored (cf.
blue dots versus red dots in Figure 1). This happens because
general relativity speeds up the precession frequency g; of
Mercury’s perihelion. Faster values of g; make resonances with
the perihelion frequency of Jupiter, gs, to become less strong
by reducing their effective widths, and this leads to less excited
final eccentricities. In principle, the relativistic corrections do
not introduce any direct drift on the regression frequency s; of
Mercury’s node, but they produce an indirect effect that also
leads to less excited inclinations. A similar result, but in a
different context, has been pointed out by Laskar (2008), who
found that including relativistic effects in the long-term
dynamics simulations of the solar system planets led to a more
bounded chaotic evolution of the orbit of Mercury over Gyr
timescales.

We verified that the excitation of Mercury’s eccentricity is
driven by the fast sweeping of the linear secular resonance
g1 — &s, in agreement with previous studies (e.g., Brasser
et al. 2009). This is illustrated in Figure 2 for one of the
simulations with relativistic corrections shown in Figure 1. The
raise of Mercury’s e is accompanied by the libration of the
angle w; — ws over a short period of time. The value of gs
shows significant variations before the instability (Figure 2(c)),
but after Jupiter jumps (Figure 2(d)), it stabilizes and
approaches the value of g;, driving the system into a temporary
resonance capture. We recall that permanent capture does not
happen in this context because the adiabatic threshold is broken
as a consequence of the discontinuous evolution of the giant
planets.

Figure 3(a) shows the evolution of the inclination of
Mercury in the same simulation of Figure 2, together with

the evolution of the angles 2; — 27 and Q; — ,, where the
index , refers to Venus and ; to Uranus (Figures 3(b) and (c)).
We find that the inclination suffers two different excitation
processes, both related to secular resonances involving the
frequency of Mercury’s longitude of node, s;. The first one is
related to a temporary capture in the s; — s, secular resonance
with Venus’s node before the instability. The corresponding
resonant angle, €2, — §2,, librates around 0° and the inclination
is slightly excited by ~2°. The main excitation event occurs
immediately after the instability and is related to a temporary
capture in the s; — s7 secular resonance with Uranus’s node.
The corresponding resonant angle, 2; — {25, librates around
180°, and the inclination is strongly excited up to ~9°, very
similar to the present value of 7°. The evolution of the secular
frequencies s; and s7 is shown in Figure 3(d), together with the
evolution of Uranus semimajor axis (Figure 3(e)). We can see
that the jump of Uranus from ~11 to ~17 au approaches the
value of s; to that of s, once again driving the system into a
temporary resonance capture. It is possible that the excitation of
Mercury’s inclination actually arises from the indirect effect of
the s; mode in the orbit of Venus (which has an important
secular coupling with Mercury; Batygin et al. 2015) or Jupiter,
rather than from the direct effect of the s; mode in the orbit of
Mercury. Unfortunately, we cannot confirm this because the
motion during and immediately after the instability is extremely
irregular, and a Fourier analysis of the time series is useless to
assess the role of the different oscillation modes. It is worth
noting, however, that during this last excitation event, the
system remains captured in the s; — s, resonance, leading to a
nodal coupling between Mercury, Venus, and Uranus.

In general, the instability models analyzed here also provide
reasonably good fits to the other terrestrial planets. The
eccentricities and inclinations of Venus and Earth are very
well reproduced, as well as the eccentricity of Mars. Final mean
values always lie within the range of secular variations. In a
few models, the eccentricity of Venus and Earth are slightly
more excited than required, but never above the corresponding
secular maxima. The mean inclination of Mars is usually
underestimated by some 2°-3°, but never below the corre-
sponding secular minimum.

We have also tested the final configurations using Fourier
analysis to verify if the secular architecture of the planets was
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Figure 2. Evolution of: (a) the eccentricity of Mercury; (b) the secular angle
w; — ws; (c) the secular frequencies of the perihelion of Mercury (crosses) and
Jupiter (circles); and (d) the semimajor axis of Jupiter. The jumping-Jupiter
instability occurs between 5.71 and 5.74 Myr (vertical dashed line). The
excitation of Mercury’s eccentricity up to ~0.2 is related to a temporary
trapping in the linear secular resonance g; — gs between the perihelia of
Mercury and Jupiter. In panel (c), the secular frequencies have been
numerically computed from the corresponding w time series, over windows
of 0.1 Myr in width.

correctly reproduced. This has been carried out through a short
numerical integration of the final state of the planets, with no
migration. We found that all the secular proper frequencies are
correctly reproduced. Mercury’s eccentricity and inclination are
mainly contributed by the e;; and /;; modes (i.e., the proper
modes), respectively, as it is in the present solar system. The
other planets display the same behavior, as expected, although
some proper modes have slightly different amplitudes that
differ from the current ones by less than 30% in most cases and
up to a factor of two in the worst case.

4. CONCLUSIONS

Our results allow us to conclude that the jumping-Jupiter
instability can produce the presently large values of eccentricity
and inclination of Mercury, even in the extreme case when it is
assumed that this planet formed in a circular and coplanar orbit.
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Figure 3. Evolution of: (a) the inclination of Mercury; (b) the secular angle
Q) — Q7 (c) the secular angle ©; — €2,; (d) the secular frequencies of the
nodes of Mercury (crosses) and Uranus (circles); and (e) the semimajor axis of
Uranus. The jumping-Jupiter instability is indicated by the vertical dashed line.
The excitation of Mercury’s inclination up to ~9° is related to a temporary
trapping in the linear secular resonance s; — s7 between the nodes of Mercury
and Uranus. Before the instability, a slight excitation up to 2° is related to a
secular resonance with the node of Venus. In panel (d), the secular frequencies
have been numerically computed from the corresponding €2 time series, over
windows of 0.1 Myr in width.

We tested different instability models and some of them
produce final orbits that fit very well to the current orbit of
Mercury, while also keeping a good fit to the remaining
planets, in terms of both orbital elements and secular
architecture. We found that the excitation in Mercury’s
eccentricity is driven by the oscillation mode of the perihelion
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frequency of Jupiter, gs, while the excitation in inclination is
driven by oscillation mode of the node frequency of Uranus, s-.
We also found that the relativistic correction of the perihelion
frequency of Mercury, g, has to be included in the model in
order to avoid excessive excitation of Mercury’s eccentricity
and inclination. The jumping-Jupiter evolution provides a more
robust model than conservative chaotic evolution since it not
only explains the transition of Mercury from nearly circular and
coplanar orbit to the present state, but also fulfills several other
constraints imposed by the many populations of solar system
objects.
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ABSTRACT

We investigate the possibility that the Giant Impact, that is though to be responsible
for the formation of the Earth-Moon system, was triggered by an early dynamical
instability of the giant planets. We consider the framework of the Nice model and
the jumping Jupiter instability, and tested different configurations of the primordial
system of terrestrial planets that include a fifth terrestrial proto-planet. We find
that the instability/migration of the giant planets can trigger collisions among the
terrestrials planets, and 15% of the simulations lead to a collision with the proto-
Earth which resulted in a final configuration of the terrestrial system that reproduce
its present architecture. In all the simulations, there is a delay of more than ~ 20 My
between the time of the instability and the Moon-forming impact. This supports the
occurrence of an early instability (< 10 My after dissipation of the gas in the proto-
planetary disk), compatible with the time of the Giant Impact (30-60 My) inferred

from cosmochemical constraints.

Key words: Earth — Moon — planets and satellites: formation — planets and satellites:

terrestrial planets — planets and satellites: dynamical evolution and stability

1 INTRODUCTION

The standard model of terrestrial planets formation can be divided into three stages: 1) the formation
of planetesimals from dust grains near the midplane of the proto-planetary nebula by streaming
instability (e.g. Morbidelli et al. 2009a); 2) the runaway growth of embryos, in which small proto-

planets form in circular and coplanar orbits; 3) the aggregation of the embryos that collide due to
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their perturbations on the neighbors, thus forming the terrestrial planets (e.g. Chambers & Wetherill
1998). In this context of planetary formation, it is widely accepted that the Moon formed from the
impact of a Mars-sized proto-planet on the proto-Earth, that would have occurred during the third
stage. In this Giant Impact model, the Moon accretes from the material ejected by the collision.
Isotopic dating of Earth core formation indicates that this event happened 30 to 60 My after the gas
dispersal in the proto-planetary disk, some 4.5 billion years ago (see Canup 2014, for a review).

The analysis of isotopic abundances in the lunar rocks provides strong constraints on the
Giant Impact model. In the standard model, with a Mars-size impactor, it is expected that the
chemical signatures of the Moon reproduce to some degree those of the impactor. Measurements
of isotopic ratios of different elements have shown that Mars is different from the Earth, implying
a significant gradient of isotopic abundances between 1.0 and 1.5 au. However, the Earth and the
Moon are almost identical in terms of isotopic abundances (e.g. Wiechert et al. 2001). These results
would be consistent with the Giant Impact hypothesis if the proto-Earth and the impactor were
formed from an identical mixture of components, at approximately the same heliocentric distance.
Other explanations suggest, instead, that the Moon’s isotopic composition reflects only the Earth’s
contribution (e.g. Zhang et al. 2012; Cuk 2018), or that two half-Earth-like proto-planets collided
forming the Earth-Moon pair and getting the correct balance in the isotopic composition (Canup
2012), or even that the isotopes equilibrated or mixed during the vapor phase of the proto-lunar
disk.

In this work, we investigate the conditions that may lead to the collision of two initially close-by
proto-planets in the inner solar system. Specifically, we want to address the role of a giant planets
instability to trigger this event. The instability of the giants planets has became a fundamental
ingredient of the primordial dynamical evolution of the solar system, particularly in the context
of the Nice model (Tsiganis et al. 2005; Morbidelli et al. 2005; Gomes et al. 2005). This model
assumes that, after dissipation of the gas in the proto-planetary disk, the recently formed giant
planets started to gravitationally interact with a disk of remnant planetesimals beyond the orbit
of Neptune. This interaction drove the radial migration of the giant planets and could have favor
the occurrence of mutual mean motion resonances and close encounters between them, eventually
leading to a temporary instability of the system. Such instability had a major role in sculpting
many of the characteristics that we observe nowadays in the solar system (see Nesvorny 2018, for
areview).

Of particular interest is the type of instability known as the jumping Jupiter model (Morbidelli
et al. 2009b). In this case, a close encounter between Jupiter and an ice giant caused an exchange of
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angular momentum that led to the ejection of the ice giant from the system while Jupiter migrated
inwards in a discontinuous and abrupt way, virtually “jumping” to an inner orbit. This model has
proved to be very successful to address several dynamical properties of the solar system bodies,
from asteroids to trans-Neptunian objects, from terrestrial planets to satellites (e.g. Nesvorny et al.
2013, 2014; Deienno et al. 2014; Morbidelli et al. 2015; Nesvorny 2015; Roig & Nesvorny 2015;
Brasil et al. 2016; Roig et al. 2016).

The jumping Jupiter instability is relevant for the formation and early evolution of the terrestrial
planets, because it provides an efficient mechanism of secular resonances sweeping without exciting
the orbits in the terrestrial region too much (e.g. Brasser et al. 2009; Brasser et al. 2013; Agnor &
Lin 2012; Roig et al. 2016). However, the time of the instability is still a matter of debate. A late
instability (+ = 100 My) has been the preferred scenario since, in principle, it would help to justify
the lunar Late Heavy Bombardment. On the other hand, recent developments favour the occurrence
of an early instability (+ < 10 My; Kaib & Chambers 2016; Nesvorny et al. 2018; Morbidelli et al.
2018), and open questions on how this could affect the terrestrial planet formation (e.g. Clement
et al. 2018, 2019). Here, we focus on the specific problem of the Moon-forming collision in the
framework of an early instability.

The late stages of the standard model of terrestrial planets accretion, where the proto-planets
were on crossing orbits, could provide the natural conditions for the Giant Impact to occur. Here,
instead, we propose that the Giant Impact could have been triggered by an early jumping Jupiter
instability, that favoured the collision of two proto-planets formed at around 1 au and initially
separated by ~ 0.1 au. We consider two different scenarios: one in which we have two half-
Earths initially formed, and another in which we have an Earth-like and an additional Mars-like
proto-planets. In section 2, we justify the setup of our terrestrial planets model and present the
methodology applied. The results are analysed and discussed in section 3. Finally, section 4 is

devoted to the conclusions.

2 METHODS

In our simulations, we assume an initial system of terrestrial planets with five proto-planets. This
intends to mimic possible configurations of the Moon-forming impactor that may have existed
before the impact. We consider three possible initial conditions of these five proto-planets, labeled
as follows:

MNRAS 000, 1-14 (2020)
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Table 1. Initial orbital elements (at the beginning of Phase 1) and masses of the planets in the different models.

Model Planets Mass (My,p)  a(au) e 1(°)
Mercury 0.00017 0.387  0.001 0.01

Venus 0.002 56 0.723 0.001  0.01

Jupiter 1.000 00 5.469  0.003 0.05

All Saturn 0.29943 7.457  0.011  0.02
Ice 1 0.05307 10.108  0.017  0.11

Ice 2 0.05307 16.080  0.006  0.07

Ice 3 0.054 11 22.172  0.002  0.05

Half-Earth 1 0.001 59 0.950  0.001  0.01
Halfearth ~ Half-Earth 2 0.00159 1.050  0.001  0.01

Mars 0.00038 1.524  0.001 0.01
Earth 0.003 18 1.000  0.001 0.01
Mars1.1 Mars 1 0.000 34 1.100  0.001  0.01
Mars 2 0.00034 1.524  0.001 0.01
Earth 0.003 18 1.000  0.001 0.01
Mars1.2 Mars 1 0.00034 1.200 0.001  0.01
Mars 2 0.00034 1.524  0.001 0.01

e Halfearth: includes two proto-planets, each with half the mass of the current Earth, one
initially at 0.95 au and the other at 1.05 au.

e Marsl.1: includes two proto-planets, one with the mass of the current Earth initially at 1.0 au,
and the other with the mass of the current Mars at 1.1 au.

e Marsl.2: similar to the Mars1.1 model, but with the Mars-like proto-planet initially at 1.2 au.

All the three configurations also include a proto-Mercury, a proto-Venus, and a proto-Mars, with
their current masses and at their current heliocentric distances. For all the five terrestrial planets,
the eccentricities and inclinations are initially set to give almost circular and almost co-planar
orbits. No disk of planetesimals is included in the model.

This setup, in which the terrestrial proto-planets are already formed and stay in cold orbits, is

motivated by two reasons:

(i) We want to schematize things and isolate the effect of the instability to properly quantify it.
In this sense, we may suppose to be working with a sort of toy model, which do not necessarily
reflect the real conditions of the system when the instability happens.

(ii) There are alternative models of terrestrial planets formation showing that the planets may
have formed within a gas disk (e.g. Ogihara et al. 2018). A recent work (Broz et al., 2020,
submitted to Nature Astronomy) invokes torque-driven convergent migration of planetary embryos
in the proto-planetary gas disk to show that terrestrial planets may have accreted much faster than
in the standard model. Measurements of isotopic anomalies (Dauphas & Pourmand 2011; Schiller
et al. 2019) also support the fast formation of terrestrial proto-planets, possibly while the gas disk
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Figure 1. An example of the typical evolution in the control group, without instability/migration of the giant planets. This simulation corresponds to
the Halfearth model. The semi-major axes of the five terrestrials is shown (color lines), together with the range of perihelion and aphelion distances
(shaded areas): Mercury (magenta - me), Venus (yellow - ve), half-Earth 1 (green - hel), half-Earth 2 (blue - he2), and Mars (red - ma). The
simulation has been divided in a Phase 1 and a Phase 2 only for comparison purposes.

was still around. In this scenario, the proto-terrestrial planets would have emerged from the gas
disk nearly formed and on non-crossing orbits. Therefore, in order to have the Giant Impact at
30-60 My, it is necessary a mechanism to destabilize the orbits, and this can be provided by the

jumping Jupiter evolution.

The system of giant planets is initially constituted by Jupiter, Saturn, and three Neptune-size ice
giants. The simulations are carried out in two stages. The first stage, hereafter Phase 1, lasts 10 My
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and involves the jumping Jupiter instability. The second stage, hereafter Phase 2, lasts 100 My and
involves the evolution of the giant planets after the instability.

During Phase 1, the giant planets evolve following orbits that are already prescribed from a
previous simulation of the jumping Jupiter instability (Nesvorny & Morbidelli 2012). The pre-
scription is generated through the interpolation method described in Nesvorny (2011). During the
instability, Jupiter moves to an inner orbit while one of the ice giants is ejected from the system.
Here, in particular, we consider the instability model labeled CASE1, where the instability occurs
around ¢ = 5.71-5.74 My. We choose the CASE1 instability model because it has provided very
successful constraints in previous applications (e.g. Deienno et al. 2014; Nesvorny et al. 2014;
Roig & Nesvorny 2015; Brasil et al. 2016; Nesvorny et al. 2017; Brasil et al. 2017; Nesvorny &
Roig 2018).

During Phase 2, we consider two possibilities for the evolution of the four remaining giant
planets. The first possibility assumes that the giant planets stay at the same mean heliocentric
distances that they ended after Phase 1. The second possibility assumes that the giant planets suffer
a residual smooth radial migration that leads them to their present heliocentric distances.

For each of the three models of the terrestrial system (Halfearth, Mars1.1 and Marsl1,2), we
perform 20 different simulations. The simulations differ in the initial orbital angles (longitude
of node, argument of perihelion, and mean anomaly) of the terrestrial planets, which are set at
random between 0 and 360 deg. Besides, each simulation is repeated twice: first considering the
giant planets instability/migration, and then assuming no instability/migration of the giant planets
at all. These second simulations are used as a control group. In all the simulations, the initial
conditions of the giant planets are those corresponding to the beginning of Phase 1, in which the
giants are placed in a mutual resonant compact configuration, with Jupiter and Saturn in a 3:2 mean
motion resonance. Table 1 summarizes the adopted initial values for the different models.

The simulations are carried out using the N-body symplectic algorithm SyMBA (Duncan et al.
1998). For the simulations considering the giants instability during Phase 1, we used a modified
version of this code that allows to interpolate the positions and velocities of the giant planets from
the prefixed orbits that are stored in a file. The five terrestrial proto-planets gravitationally interact
between them and also feel the perturbation from the giant planets, but they do not perturb the giant
planets. This approach is similar to the one applied in our previous study of the terrestrial system
(Roig et al. 2016), but here the terrestrial proto-planets are allowed to have close encounters and
collisions between them, which are properly manipulated by the symplectic algorithm.

For the simulations considering the residual migration of the giant planets during Phase 2, we
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Figure 2. An example of a successful simulation of the Halfearth model. The color coding is the same used in Fig. 1.

use another version of the SyMBA code, where the smooth radial migration is mimicked by the
addition of non conservative forces (see Roig & Nesvorny 2015, for details). For the simulations
that consider neither instability nor residual migration, we use the standard version of the SyMBA
code.
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3 RESULTS

In the 60 simulations of the control group, i.e. without any instability/migration of the giant planets,
we do not identify any collisions nor ejections among the terrestrial planets. The five giant planets
remain all the time in the same close resonant configuration they were at the beginning of the
simulations. The five terrestrial planets also maintain their almost circular and almost co-planar,
configuration. A typical behavior of the simulations in the control group is shown in Figure 1. This
corresponds to one simulation of the Halfearth model. The result has been divided in the Phase 1
(10 My) and Phase 2 (100 My) stages for the sake of comparison, but we recall that this is a single

simulation in which all the planets (terrestrials and giants) gravitationally interact.

3.1 Instability in the Halfearth model

When considering the Halfearth model including the giant planets instability, we detect collisions
among the terrestrial planets in 15 out of 20 simulations. Interestingly, all the collisions happen
during the Phase 2 of the evolution, more than 20 My after the time of the instability. This happens
because the instability excites the eccentricities of the terrestrial planets, allowing them to start to
evolve in mutually crossing orbits, but it takes some time until a close encounter effectively results
in a physical collision.

In 10 simulations, there are collisions between the two half-Earths. Of these, 6 simulations
(i.e. 30% of all the simulations) can be considered as successful cases, in that the two half-Earths
accrete to form a single planet and the final structure of the terrestrial system reproduces well the
current architecture. An example of a successful case is shown in Figure 2. In panel (a), we see the
instability starting at ~ 5 My and causing an excitation of the orbits. In panel (b), we show a zoom of
the moment when it occurs the close encounter and the merger between the two half-Earths. After
the merger, the resulting Earth-mass planet remains at 1 au. The other five successful simulations
show similar evolutions, but the mergers between the half-Earths occur at different times.

In the remaining simulations, either the collisions involve other terrestrial planets, or the final
state of the system does not resemble the current one (mostly in terms of the semi-major axes).
A summary of the final states of all the simulations of the Halfearth model with instability is
presented in Figure 3. We can see that, in general, the eccentricity of Mercury is more excited than
the current value, a fact that has been already addressed in Roig et al. (2016). In that paper, we
showed that the excitation could be amended by including relativistic corrections to the perihelion
precesion frequency, g;. In this work, reproducing Mercury’s eccentricities and inclinations was

MNRAS 000, 1-14 (2020)
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Figure 3. Final states of the 20 simulations of the Halfearth model considering the giant planets instability. The values of the semi-major axis,
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not the focus, and since relativistic effects do not significantly affect the other terrestrial planets,
they were not included in the simulations.

In Figure 3, we also note that, in general, the true Mars ends with the right values of orbital
eccentricity and inclination. This differs from the results of Roig et al. (2016), where Mars ended
in less excited orbits, particularly in terms of inclination, which was actually a problem. We must
bear in mind, however, that Roig et al. (2016) considered a system with only four terrestrial planets
and did not account for the evolution of the system during Phase 2.

Finally, it is worth noting that the occurrence of Moon-forming collisions is independent of the
effects of the residual migration of the giant planets during Phase 2. We do not find any significant
differences between the models that include residual migration and those that consider the giant

planets at steady heliocentric distances after Phase 1.

3.2 Instability in the Mars1.1 and Mars1.2 models

In the Mars1.1 model, we detect collisions among the terrestrial planets in 4 out of 20 simulations.
In only one of these simulations (5% of the total), the collision involves the proto-Earth and the
additional proto-Mars, resulting in a successful case.

In the Mars1.2 model, on the other hand, collisions among the terrestrials happen in 16 out
of 20 simulations. Four of these simulations show collisions involving the proto-Earth and proto-
Mars, and two of them (10% of the total) result in cases of success. One of these successful
examples is shown in Figure 4. In all cases, the collisions happen during Phase 2, always more
than ~ 20 My after the time of the instability. In this model, we also identify other four simulations
in which close encounters lead to the ejection of one planet, usually Mercury of Venus, instead
of a collision/merger. Some of these ejections happen already during Phase 1, after the jumping
Jupiter instability. It is worth noting that the Mars1.x models resulted to be less successful than the
Halfearth model.

Figure 5 shows the final states of the Mars1.2 model. In all the simulations where the four
terrestrials survive, Mercury ended less excited and the current Mars ended more excited than in

the Halfearth model.

4 CONCLUSIONS

Our results indicate that the instability of the giant planets in the jumping-Jupiter model could help
to trigger collisions between proto-terrestrial planets, that may eventually lead to a Giant Impact
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Figure 4. An example of a successful evolution in the Mars1.2 model.

like event. Collisions occur in 77% of the simulations where the instability is considered, against no
collision when the instability is not included. Fifteen percent of the simulations produce collisions
involving a proto-Earth that lead to successful evolutions, in that the final structure of the terrestrial
system reproduces well the present architecture, in terms of semi-major axes, eccentricities and
inclinations. The model with two proto-Earths, each with half mass of the current Earth, produces
more successful cases that the models with a proto-Earth and an additional proto-Mars.

We find that there is a delay of more than ~ 20 My between the time of the instability and
the occurrence of the collisions. This delay is relevant, because it implies that the instability may
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Figure 5. Final states of the terrestrial planets in the Mars1.2 model. See Fig. 3 for explanation.
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have happened very early after the dissipation of the gas in the proto-planetary disk, and yet have
triggered a Moon-forming impact compatible with the time estimated for the Giant Impact from
cosmochemical constraints, that is 30 to 60 My after the dissipation of the gas.

We also find that only the instability would be enough to trigger the collisions, and the residual
migration of the giant planets after the instability would not have any relevance to the process.

We must admit, however, that the fraction of successful cases in our simulations is still small,
leading us to conclude that the jumping Jupiter instability is a plausible mechanism to trigger the
Giant Impact, but maybe not an efficient one. It is worth noting that our models assume that the
terrestrial proto-planets are already formed, or almost formed, when the instability happens. This
can be justified in view of recent results supporting the fast formation of the terrestrial planets,
while gas was probably still present in the proto-planetary disk. Simulations in the framework of
the standard model of terrestrial planets formation, including, for example, the interaction of the
proto-planets with a disk of remnants planetesimals, may lead to different results and it is worth of

analysis in a future study.
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