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“Seja a mudanca que vocé quer ver no mundo.”

DALAI LAaMA






RESUMO

Nos estados sélido e gasoso, a dgua estd em toda parte no Universo: nas mais distantes
galaxias, entre as estrelas, nas manchas solares, nos planetas, em seus satélites e sistemas
de anéis, em asterdides e cometas. Em seu estado liquido, a dgua tem suma importancia
no surgimento, desenvolvimento e manutengao da vida terrestre. No estudo de formagao
do Sistema Solar, a origem da agua na Terra é um dos mais importantes e controversos as-
suntos discutidos. Das hipdtesis mais atuais, pode-se destacar possiveis fontes principais,
enddgenas e exdgenas, para a maior parte desta agua. A hipdtese endogena mais aceita
salienta que boa parte da agua da Terra pode ter sido absorvida por graos diretamente
do géas nebular. Ja a hipdtese exdgena defende que a maior parte da agua terrestre veio
do cinturao de asterdides, através de planetesimais com até 10 % de dgua por massa.
No entanto, nenhuma hipétese sozinha explica de forma satisfatéria a origem de toda
esta agua. E bastante provavel que a agua da Terra tenha uma componente absorvida,
uma componente asteroidal e uma componente cometéria. Neste trabalho analisamos as
implicagoes da composicao previstas pelas principais hipdtesis em um modelo que busca
analisar as possiveis origens nao s6 da dgua da Terra, mas também de quaisquer planetas
terrestres formados em sistemas do tipo solar. A razao D/H da dgua é usada como fator
discriminador. Realizamos simulacoes do ultimo estagio de formacgao planetaria com inte-
gracoes de N-corpos em trés dimensoes e em todas as simulagoes consideramos a presenca
de embrides planetarios e planetesimais que variam em massa, quantidade e razao D/H
da dgua. Também consideramos a existéncia de um ou dois planetas gigantes que influen-
cia(m) a migracao de planetesimais mais aquosos para a regiao de formagao de planetas
terrestres. Ao final, verificamos a massa, quantidade de dgua e razdo D/H da dgua dos
planetas sobreviventes, focando na formagao de planetas dentro da zona habitavel de suas
estrelas principais. Dos resultados obtidos concluimos que o modelo criado produz valores
esperados de massa e quantidade de adgua para planetas terrestres, além de melhor ex-
plicar a razao D/H da dgua da Terra. Provaveis contribuicoes relativas para a mesma sao
de 35-38 % de dgua localmente absorvida, ~ 60 % de dgua asteroidal e 2-5 % de dgua
cometaria.






PLANETARY FORMATION DYNAMICS IN THE STUDY OF
TERRESTRIAL PLANETS’ WATER ORIGINS

ABSTRACT

In its gaseous and solid forms, water is everywhere in the universe: in the most distant
galaxies, among the stars, in the Sun’ spots, in its planets and their satellites and ring
systems, and in comets. In its liquid form, it has played an essential part in the appearance,
development and maintenance of terrestrial life. The origin of water on Earth remains
one of the most important subjects of debate and controversy in solar system formation
science. Possible sources of water can be divided into endogenous and exogenous. Among
them, the most accepted endogenous source is the direct absorption of water from gas
onto grains in the accretion disk, and the exogenous one is that the bulk of the Earth’s
water may have come from the asteroid belt in the form of planetary embryos with up
to 10% of water by mass. However, none of these hypotheses alone present a satisfactory
explanation of the origin of water on Earth. It is very likely that Earth’s water has an
absorbed, an asteroidal and a cometary components. In the present work, we investigate
the implications of the main hypotheses’ composition in a model that seeks to analyze
the possible sources of water not only on Earth, but also of any terrestrial planets formed
in solar-type systems. The D/H ratio of water is used as a discriminator. We performed
dynamical simulations of the late stage of planetary formation, and in all the simulations
we consider the presence of planetary embryos and planetesimals that vary in their mass,
quantity and D/H ratio of water. We also consider the presence of one or two giant
planets that influences the migration of wet planetesimals for the region of formation of
the terrestrial planets. At the end, we analyse the mass, quantity and D/H ratio of water
from planets survivors, focusing on the formation of planets in the habitable zone of its
main stars. From the results we can conclude that the compound model better explains
the D/H ratio of Earth’s water, as well as expected values of mass and water content for
Earth-like planets. Relative contributions to Earth’s water would be 35-38 % of absorbed
water, ~ 60 % of asteroidal water and 2-5 % of cometary water.
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1 INTRODUCAO

O problema de como planetas do tipo terrestre podem obter e reter agua liquida é um
dos mais discutidos entre pesquisadores da formacao planetaria. A maior dificuldade esté
na escassa quantidade de dados que temos sobre a formagao de nosso Sistema Solar, ou
mesmo de dados mais atuais sobre novos sistemas em formagao. Apesar do grande desafio,
ha um consenso de que a formulacao de hipoteses sobre os poucos dados existentes e o
estudo de suas implicagoes sao essenciais para a orientacao de novas pesquisas e para um

melhor entendimento do assunto.

De acordo com a teoria mais aceita de formacao planetéria (LISSAUER, 1993), a nebu-
losa protoplanetaria é mais quente e mais densa em direcao ao seu centro, e mais fria
e menos densa em direcao a sua periferia. Esses gradientes influenciam a composi¢ao
quimica de diferentes regioes do sistema planetario em formacao, incluindo a distribuicao
de dgua. Proximo ao centro da nebulosa, altas temperaturas e pressoes vaporizam cristais
de gelo e elementos leves. O forte vento estelar varre entao esses elementos para a per-
iferia da nebulosa, deixando principalmente graos de rocha para a formacao dos planetas
terrestres. No Sistema Solar, apds a regiao de formacao dos planetas rochosos, debris for-
maram asterdides do tipo condritos carbonéceos que possuem até 10% de dgua por massa
(MORBIDELLI et al., 2000). Além dos planetas gigantes, a dgua se condensou em grandes
quantidades na formacao de cometas, que podem ter até 80 % de dgua por massa (JESS-
BERGER et al., 1989). Comparada com esses objetos a Terra contém pouca dgua; apenas
uma pequena parcela de sua massa estd em seus oceanos (DRAKE; CAMPINS, 2006). Ao
longo dos anos, muitos modelos surgiram na tentativa de explicar a dgua da Terra (e.g.
MORBIDELLI et al. (2000), RAYMOND et al. (2004), STIMPFL et al. (2004), O'BRIEN
et al. (2006)). Fontes de dgua sugeridas podem ser divididas em enddgenas e exégenas,
e incluem principalmente agua absorvida em graos na nebulosa, asterdides e cometas.
Outras teorias foram também propostas como, por exemplo, a migragao de filossilicatos
hidratados das regides mais externas da nebulosa (CIESLA et al., 2004), oxidacao da atmos-
fera terrestre, que era rica em hidrogénio (GENDA; IKOMA, 2007) ou migracao da linha de
gelo para as regides mais internas(KUCHNER, 2003).

Diferentes fontes para a agua de planetas terrestres podem ser distinguidos pela razao
deutério-por-hidrogénio (D/H) e outras diferengas isotépicas, e por predigdes das quanti-

dades relativas de sua dgua e massa (LUNINE, 2006).

Cometas foram por muito tempo considerados a fonte mais provavel da dgua de planetas
terrestres no Sistema Solar (ORO, 1961). Uma fonte cometdria era atraente porque

acreditava-se que o Sistema Solar interior era muito quente para que os corpos em for-
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magao retessem dgua (BOSS, 1998), além de que cometas sao os corpos celestes com maior
porcentagem de dgua conhecidos. DRAKE e RIGHTER (2002) afirmam que dados re-
centes limitam uma contribuicdo cometdria para a agua da Terra a 50%, sendo que a
percentagem real esperada é menor que 10-15 %. Medidas da razao D/H da dgua em trés
cometas da Nuvem de Oort mostram que essas sao aproximadamente o dobro da razao

D/H da dgua da Terra, e por volta de 15 vezes maior que & do gés protosolar.

Quando uma maior contribuicao cometaria foi contestada por medidas isotdpicas,
asterdides hidratados vindos do Cinturao de Asterdides Primordial se tornaram uma
fonte mais provéavel para a maior parte da dgua dos planetas terrestres. As razoes D/H
individuais de condritos carbonéceos estao entre os valores 1,2-3,2 x 10™* (LECUYER et
al., 1998), de forma que a razao D/H da dgua da Terra estd dentro desses valores (1,49
x 1071). Planetesimais rochosos contendo dgua (e.g. MORBIDELLI et al. (2000), RAY-
MOND et al. (2004), RAYMOND et al. (2005)) e/ou planetesimais de gelos (e.g. GOMES
et al. (2005)) podem ter vindo das regides mais externas (tipicamente >2-3 AU) princi-
palmente por causa da perturbacao mutua entre os corpos em formacao. MORBIDELLI
et al. (2000) mostrou que mais de 15 % da massa da Terra pode ter sido acretada de
asteréides do Cinturado Principal. RAYMOND et al. (2004) usou simulagoes do iltimo
estagio de formagao planetaria, focando na entrega de volateis a planetas terrestres, para
analisar a influéncia de um planeta gigante na dinamica de acrescao e obtencao de agua.
Foi encontrado que um Jupiter excéntrico produz planetas terrestres mais secos e com

orbitas mais excéntricas do que um planeta gigante com érbita circular.

Algums argumentos geoquimicos sao contra uma grande contribuigao de dgua asteroidal
considerando, por exemplo, razoes de gases nobres e composicao isotopica do elemento
Osmio no Manto Superior Primitivo da Terra (DRAKE; CAMPINS, 2006).

Alternativas as fontes exdgenas como cometas e asterdides, existem as fontes endé-
genas, que consideram que a agua da Terra pode ter vindo diretamente da nebulosa
protoplanetaria, onde os planetas terrestres estavam se formando. STIMPFL et al. (2004)
modelaram a absorcao de agua por graos a 1000 K, 700 K, e 500 K usando simulacoes
de Monte Carlo. Seus resultados sugerem que graos acretados a Terra poderiam ter
absorvido 1-3 Oceanos Terrestres! de dgua e que a eficiéncia de absorcao de dgua
aumenta quando a temperatura decresce. Contudo, hé consideragoes a serem feitas em
relacao a capacidade de retencao de agua por graos que colidem e crescem para formarem
planetas, além da discrepancia entre os valores da razao D/H da dgua absorvida e o valor
terrestre, uma vez que a razao D/H da nebulosa é ~ 6 vezes menor que o valor da dgua

da Terra.

!Medida correspondente & toda a dgua superficial da Terra, 1 Og = 1,4 x 10%*g.
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Baseados nas principais teorias de distribuicao de agua no Sistema Solar, formulamos
um modelo composto representando o ultimo estagio de formacao planetaria, que busca
analisar a formacio de planetas hidratados (ocean-planets, LEGER et al. (2004)) em
Sistemas do tipo Solar, através de obtengao local ou migragao de agua através dos sistemas
em formacao. Neste ultimo estagio de formacao planetaria, os embrioes planetéarios ja
acretaram a maior parte do material disponivel em suas zonas de alimentagao e tém
entao suas orbitas cruzadas com as de planetesimais do cinturao de asterdides, devido a
perturbagoes gravitacionais cumulativas. Ao final do processo de formagao dos sistemas
simulados, analisamos a massa, a quantidade de dgua e a razao D/H da dgua final, usando
como parametro de comparacao os valores esperados para um planeta como a Terra, dentro
da zona habitavel de sua estrela principal. Em andlise a posteriori também incluimos a
fonte cometaria e analisamos as possiveis contribuicoes relativas da mesma usando os

resultados obtidos nas simulagoes.

A seguir, no Capitulo 2, descrevemos a teoria mais aceita para a evolucao de um sistema
planetario em cada uma de suas fases. Ja no Capitulo 3, apresentamos um estudo sobre
as fontes possiveis (e seus discriminadores) para a dgua dos planetas terrestres. No Capi-
tulo 4 descrevemos a proposta de trabalho juntamente com o modelo fisico utilizado. No
Capitulo 5 descrevemos as simulagoes realizadas e os parametros utilizados. O Capitulo 6
apresenta os resultados obtidos e as analises sobre os mesmos. O Capitulo 7 mostra a
aplicagao do modelo a um sistema planetario em formacao, no qual foram descobertos
indicios de dgua. Finalmente, o Capitulo 8 mostra as conclusoes obtidas até o momento

nesta pesquisa.
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2 FORMACAO PLANETARIA

A formacao de planetas estd completamente ligada a formacao estelar, e esse processo
tem inicio quando uma nuvem interestelar passa por processos de fragmentagao e colapso.
A massa critica que deflagra a instabilidade inicial é a chamada Massa de Jeans (JEANS,
1902), estabelecendo o nivel abaixo do qual a nuvem nao entra em colapso. Entre os
valores tipicos de uma nuvem interestelar densa, a nuvem em colapso tem massa de mil a
1 milhao de vezes maior que a massa solar. Um tinico colapso pode resultar em uma grande
quantidade de estrelas. Por esse motivo é comum se encontrar estrelas em aglomerados,
associagoes e sistemas multiplos. Durante o colapso da nuvem e origem da proto-estrela

a formacao planetdria tém inicio, como descrito por LISSAUER (1993) (Figura 2.1):

Figura 2.1 - A formacdo planetdria. Em a), b) Estégio Inicial; em c) Estdgio Primario; d) Estdgio Intermedidrio
e em e), f) Ultimo Estégio.

Fonte: BRANDT (2000)
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e Estagio Inicial: Coagulacao da poeira e crescimento de graos no disco nebular, as-
sentamento gradual no plano médio. A composicao dos graos é determinada pela
temperatura local da nebulosa e pelo histérico da nuvem (BOECHAT-ROBERTY
et al.,, 2005) (Figura 2.1, a e b).

e Estagio Primario: Crescimento de graos acontece via colisoes par-a-par no
disco turbulento ou possivelmente via instabilidades gravitacionais (GOLDRE-
ICH; WARD, 1973; YOUDIN; SHU, 2002). Planetesimais (de tamanho da ordem de
km) possuem inicialmente baixas excentricidades (e) e inclinagoes (i) devido ao

arrasto do gas. (Figura 2.1, ¢).

e Estagio Intermediario - Runaway: Aglomeracao de planetesimais em embrides
planetarios de tamanho entre Lua e Marte. Um embriao cresce e domina a regiao
gravitacional em torno de si, acretando toda a massa disponivel na sua zona de

alimentagao (definida pelo raio de Hill planetario, Equagao 2.4) (Figura 2.1, d).

e Ultimo Estdgio: Uma vez que o estagio Runaway termina devido a falta de mate-
rial nas zonas de alimentagao, embrioes planetarios e planetesimais gradualmente
evoluem em 6rbitas que se cruzam, devido a perturbacoes gravitacionais cumu-
lativas. Isto conduz a sucessivos impactos até que somente alguns sobreviventes
restem. Tempo aproximado para este periodo é de ~ 10% anos para a regiao de

formagao dos planetas rochosos’ (RAYMOND et al., 2004) (Figura 2.1, e e f).

As secoes seguintes apresentam mais informagoes sobre os aspectos incluidos nesta teoria.
2.1 Coagulacao da Poeira

Enquanto a nebulosa protoplanetaria se contrai ela se aquece. Este aquecimento é gerado
em parte pela contracao de Helmholtz? e em parte pela absorcao da radiacao liberada pela
proto estrela. No caso do sistema solar, supoe-se que a nebulosa possuiu um gradiente de
temperatura que se inicia em 2000 K dentro da érbita atual de Mercirio (Figura 2.2), até
aproximadamente 20 K em 50 UA, onde Plutao se formaria. Esta diferenga de temperatura
significa que diferentes elementos quimicos se condensariam em diferentes distancias den-

tro da nebulosa protoplanetaria (CLARK, 1998).

Quando a nebulosa se contrai, ela também se torna mais densa. O primeiro estagio do

nascimento de planetas é, assim, a formacao de planetesimais, através do processo de

!Para a formacdo de planetas gigantes ver POLLACK et al. (1996).

2A contracdo de Helmholtz é o colapso gravitacional de uma nuvem protoestelar que é desacelerada
pela pressao que o gas da nuvem exerce para fora e pela taxa limitada na qual a radiacdo pode escapar
da nuvem.
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Figura 2.2 - Gradiente de temperatura aproximado para a nebulosa solar.

Fonte: CLARK (1998)

coagulacao da poeira. Acredita-se que esses sao similares aos menores asterdides presentes
no sistema solar hoje. Da observagao dos grandes envoltorios de mais de 1000 UA em
torno de jovens estrelas, sabe-se que a composicao das nebulosas protoplanetarias é de
aproximadamente 99 % de particulas de gés e 1% de particulas de poeira, todas em érbita
em torno da proto-estrela (WATT; WILLIAMS, 1995). Colisoes entre atomos e moléculas
criam uma pressao de gas que faz com que a velocidade necessaria para manter estdavel o
gas na nebulosa seja menor do que a velocidade kepleriana. Os graos de poeira também
seriam golpeados pelo gés, fazendo com que sua velocidade também fosse menor que a
kepleriana. Pelo fato de que os graos de poeira sao muito maiores que as particulas de
gas, a gravidade da proto-estrela deve agir sobre os graos de poeira fazendo com que
migrem de sua posi¢ao original para o centro da nebulosa planetaria e em direcao a proto-
estrela. Deste modo, a poeira formaria um disco achatado denso em torno da proto-estrela,

conhecido como disco de acrescao, onde os planetas se formam.

A escala de tempo para que uma particula se acomode no disco de acrecao ird depender
de seu tamanho, ou seja, o quanto ela é suscetivel a gravidade do corpo central (CLARK,

1998). Quando os graos de poeira viajam através da nebulosa estelar, eles eventualmente
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colidem entre si, se unindo e se tornando maiores. Uma vez mais massivos se torna mais
rapido o processo de acomodagcao no disco central. Este processo é conhecido como ‘raining
out’, pois se assemelha ao modo em que o vapor d’agua se condensa e se transforma em

chuva na Terra.

As particulas formam entao um disco de acrescao de até 200 UA, contendo 1% da massa
da nebulosa (CLARK, 1998). Durante este periodo - por volta de 5000 anos - os graos de
poeira continuam a coagular e crescer por colisao, tanto que o disco de acres¢ao vai possuir
corpos com alguns metros de diametro. Estes planetesimais definem entao o comego da
proxima fase na formacao do sistema planetario. Se tornando maiores, eles ja nao sao muito
afetados pela colisao com particulas de gas, e se movem inteiramente sob a influéncia da
gravidade. O unico efeito residual do gas é que os planetesimais vao sofrer um arrasto,
diminuindo um pouco sua velocidade. Este efeito é muito importante, uma vez que o

proximo estagio depende das colisdes entre estes planetesimais.

No momento, nao se pode ordenar de forma nao ambigua os mecanismos fisicos dominantes
nos estagios primarios. Simulagoes nesta area sao modeladas por microfisica de interacoes
eletrostéticas e mecanica de fluidos (e.g. JOHANSEN et al. (2007), ASAY-DAVIS et al.
(2007), BARRANCO e MARCUS (2000), GOODMAN e PINDOR (2000)).

2.2 Comportamento de Planetesimais

Alguns pesquisadores defendem que planetesimais deveriam ser definidos como corpos
que estao entre 1 km e 10 km de diametro. Isto é porque, com este tamanho, eles
possuirao um campo gravitacional consideravel em torno de si mesmos. Assim, apds o
periodo de coagulagao de poeira em corpos com alguns metros de comprimento no disco
de aglomeracgao, um outro periodo de aglomeracao gradual serd necessario para construir

planetesimais com alguns quilometros de diametro.

O numero de planetesimais com alguns quilometros de comprimento necessario para
construir o Sistema Solar é colossal. Os quatro planetas terrestres sozinhos - Mercurio,
Vénus, Terra e Marte - possuem uma massa combinada de 10?® gramas. Um planetesi-
mal de 10 km contém tao pouca massa que 10'° deles seriam necessérios para construir
somente o sistema solar interior. Inicialmente, este grande nimero de objetos estaria se
movendo em Orbitas que possuem pequenas excentricidades e baixas inclinagoes. Isso ali-
ado ao fato de que os objetos estao se movendo aproximadamente na mesma direcao faz
com que a velocidade relativa de colisao entre dois planetesimais seja baixa, o que au-
menta a probabilidade de que os dois objetos se unam em um tnico. Em termos gerais,

dois planetesimais irao se acretar se a velocidade relativa de colisao, V., é menor que duas
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vezes a velocidade de escape mutua, V,. A velocidade de colisao é dada por:

Vo=VV24 V2 (2.1)

onde V é a velocidade relativa dos planetesimais longe do encontro e sua velocidade de

escape mutua é dada por:

my + Mo

V. =4/2G
1+ 1o

(2.2)

onde m; e my sao as massas dos planetesimais, e r; e 7y sao os raios dos planetesimais. G

¢ a constante gravitacional universal®.

Tendo colidido, os planetesimais irao ricochetear com uma velocidade que é sempre menor
que a velocidade de colisao. Assim, essa velocidade pode ser expressa como a velocidade
colisional multiplicada por um fator conhecido como o coeficiente de restituicao, . Este
fator é sempre menor ou igual a 1, e é geralmente abaixo de 0.5. E, assim, se a velocidade
colisional é menor que duas vezes a velocidade de escape mutua, os planetesimais irao se

fundir. Formalmente, a condi¢ao para que a uniao gravitacional aconteca é:

Ve < Ve (2.3)

Planetesimais crescem entao quando eles colidem em velocidades suficientemente baixas.

Dois tipos de crescimento podem acontecer (CLARK, 1998):

a) Crescimento ordenado: os planetesimais em uma certa regiao na nebulosa irdo
se acretar quando colidem. Alguns irdao crescer mais rapido que outros uma vez
que as interacoes sao randomicas. Em geral, no entanto, os planetesimais terao

tamanhos similares em seus estagios de crescimento.

b) Crescimento descontrolado (runaway): um planetesimal cresce tao rapido que
seu campo gravitacional domina completamente seus arredores, e atrai todos os

planetesimais nas proximidades.

O crescimento descontrolado de um planetesimal s6 para quando todos os planetesimais

disponiveis nas proximidades foram atraidos (LISSAUER, 1993). Isto conduz a um anel

LConstante fisica cujo valor é G = (6.6742 + 0.0010) x 10~ 8em3g~1s~2
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vazio na nebulosa protoplanetaria em torno do corpo formado. O objeto final nesse anel
é conhecido como embriao planetario, pois sao deles que se originam os planetas. O raio

de influéncia gravitacional que um embriao atinge é dado pelo Raio de Hill:

m \ /3
Ry — a(gM*) (2.4)

onde a é o semi-eixo maior da orbita do embriao, m sua massa e M, a massa da proto-
estrela. Pela relacao pode-se ver que a esfera de Hill nao aumenta muito quando o embriao
cresce. Assim, cada embriao planetario possui uma massa limite acima da qual ele nao
pode mais crescer, sendo esta determinada pela circunferéncia média do anel, que por
sua vez ¢ determinado pelo raio orbital do embriao. Quanto mais longe da proto-estrela,
maior a circunferéncia média do anel, maior é a massa contida no mesmo, e assim maior

também ¢ a massa do embrido planetario final (WETHERILL, 1990).

No entanto, conhecendo-se as massas dos atuais planetas do sistema solar, pode-se
constatar que o crescimento desordenado para antes que os embrioes planetarios acu-
mulem a massa que os planetas tém atualmente. O raio da esfera de Hill é muito menor
que as distancias atuais entre as érbitas dos planetas, e entao torna-se claro que os em-
brides passaram por outro processo de crescimento, que resultou nos planetas conhecidos

no Sistema Solar.

Neste assunto, KOKUBO e IDA (2000) apresentam resultados da formacao de embrides
planetarios a partir de planetesimais usando simulagoes de N-corpos tri-dimensionais.
BARNES et al. (2006) simulam o crescimento de planetesimais de 1 km de diametro
e WARD (2000) apresenta o estudo do comportamento coletivo de planetesimais num

sistema em formagao.
2.3 De Embrioes Planetarios a Planetas

Supoe-se que o numero de embrioes planetarios pode nao ter sido muito grande, uma
vez que se o crescimento descontrolado pode produzir embrioes da ordem de 10%° gramas
nas vizinhancas de 1 UA, que é somente uma ordem de grandeza menor que a massa
aproximada da Terra atual. Uma forma de imaginar estes embrioes é pensar no planeta
Marte, que contém somente um décimo da massa da Terra e por isso é muito similar, pelo

menos em tamanho, aos maiores embrioes planetarios.

Ao fim da formacao dos embrioes planetarios, o Sistema Solar interno estava quase vazio

de grandes objetos, apesar de que um grande numero de planetesimais menores estaria
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ainda em 6rbita em torno da proto-estrela. Em escala de tempo maior, estes objetos ainda

continuaram a se fundir entre si e a se chocarem com os embrides (CLARK, 1998).

As interagoes gravitacionais entre os embrides teriam causado pequenas perturbacoes
em suas orbitas. Estas interagoes teriam eventualmente feito com que os caminhos se
cruzassem e que alguns embrides colidissem. O mais massivo dos dois faria com que o
menor fosse destruido e a maior parte de seus fragmentos absorvidos. Se os embrioes
fossem de tamanhos similares, ambos se fragmentariam e o material disperso se fundiria
com o tempo. Deste modo, quatro embrides foram dominantes e se tornaram os quatro

planetas internos conhecidos hoje.

Trés abordagens tém sido tomadas para a modelagem do estagio intermediario ao estégio
final de formagao planetaria: analitica, estatistica e simulacao direta (RICHARDSON et
al,, 2000). SAFRONOV e ZVJAGINA (1969) iniciaram a etapa analitica com métodos
de ‘particle-in-a-box’ que usa teoria cinética com colisoes e operadores de espalhamento
para evoluir as velocidades dos planetesimais (ver também GREENBERG et al. (1978),
STEWART e WETHERILL (1988), WETHERILL e STEWART (1989), WETHERILL e
STEWART (1993), PALMER et al. (1998)). Técnicas estatisticas frequentemente ignoram
interagoes fora da esfera de Hill (cujo raio é definido pela Equacao 2.4) e entao perturbagoes
de longo periodo sao perdidas (WISDOM, 1980; DUNCAN et al., 1989).

As primeiras simulagoes diretas usaram 200 corpos de tamanho lunar durante o ultimo
estdgio de formacao planetaria no Sistema Solar interior, com um tempo de integragao
de 108 anos (LECAR; AARSETH, 1986). Um pouco mais tarde, BEAUGE e AARSETH
(1990) acrescentam um modelo de colisbes mais realistico ao de GREENBERG et al.
(1978). As interagdes coletivas foram finalmente incluidas por IDA e MAKINO (1992).
TANAKA e IDA (1997) investigaram o arrasto do gés e encontram que este é efetivo em
reter pequenos planetesimais na zona de alimentacao de um embriao planetario. Final-
mente, CHAMBERS ¢ WETHERILL (1996) e CHAMBERS (1999) usaram o integrador
MVS (mized-variable sympletic) de LEVISON e DUNCAN (1994) para simular o dltimo
estdgio de formacao planetaria com algumas centenas de protoplanetas, mas integrando
em 10® anos e incluindo planetas gigantes. Eles encontraram em suas simulacoes que a
evolugao dinamica era altamente estocdstica e bastante dependente das perturbagoes cau-
sadas pelos planetas gigantes. Para a formagcao da Lua, uma interessante teoria é proposta
por (BELBRUNO; GOTT, 2005).
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2.4 Escalas de Tempo de Formacgao

Estima-se que as nebulosas circunstelares sejam dissipadas dentro de 107 anos de sua
formagao (STROM, 1993). Por essa razao, quaisquer planetas que vao se formar devem ser
feitos dentro deste tempo, ou o intenso vento estelar irda arrastar o material disponivel de

volta ao espaco interestelar.

No cenario de crescimento ordenado, modelos computacionais preveem que embrioes
planetdrios em 1 UA iriam adquirir uma massa de 10*° gramas em um periodo de 10°
anos. No Sistema Solar exterior, contudo, o crescimento ordenado significaria um periodo
de 10® anos para a massa de um planeta como Jupiter e 10'° anos para Netuno. Apesar de
a escala de tempo para o Sistema Solar interior ser aceitavel, a do Sistema Solar exterior é
muito grande e neste caso uma situacao de crescimento descontrolado parece ser essencial
(CHAMBERS; WETHERILL, 1996).

Com um cendrio de crescimento descontrolado, um embriao em 1 UA poderia se formar
em 10° anos e conter 10%% gramas. Em 5 UA, o embridao destinado a ser Jupiter poderia
adquirir 10%® gramas em menos de 10° anos (CLARK, 1998). O niicleo de um planeta
gasoso deve se formar antes que o gas nebular se dissipe, caso contrario nao tera campo
gravitacional suficiente e material disponivel para absorver sua parte gasosa (RICHARDSON
et al., 2000).

2.5 Distribuicao Inicial da Densidade Superficial

Examinando a massa conhecida no Sistema Solar e considerando a condensacao de
volateis, pode-se usar a distribuicao atual como partida para a determinacao da dis-
tribuicao de densidade superficial de massa (3J,) na nebula interior. Esta é modelada como

@ onde a é distancia do Sol (semi-eixo maior), « é um valor entre 1 e 2, e X4

Yo oxa~
< 10 g/cm? (WEIDENSCHILLING, 1977; HAYASHI, 1981; TREMAINE, 1990; CHAMBERS;
WETHERILL, 1998). Contudo esta abordagem conduz a uma dificuldade de explicagao
para o cinturao de asterodides: se a auséncia de um planeta terrestre no cinturao de aster-
6ides é atribuida as perturbagoes gravitacionais de Jupiter, entao um proto-Jupiter deve
se formar muito rapidamente (< 10° anos) de forma a evitar a acresgao descontrolada no
cinturao de asterdides. Isso pode requerir um excesso de massa comparado ao modelo de
‘massa minima’ no Sistema Solar exterior(LISSAUER; STEWART, 1993). O sistema bifdsico
de distribuicao de densidade superficial (KOKUBO; IDA, 2000) propde a solugao desse prob-
lema considerando um aumento na densidade de superficie devido a condensagao da dgua

ap6s a linha de gelo®.

LA linha de gelo de um sistema planetério é a distancia da estrela a partir da qual a 4gua se condensa.
No Sistema Solar a linha de gelo encontra-se hoje em 2.5 U.A.
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O capitulo seguinte mostra como os paradigmas de formacao planetaria sao usados no

estudo das origens da dgua em planetas do tipo terrestres.
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3 A ORIGEM DA AGUA NOS PLANETAS TERRESTRES

H& mais de 4,5 bilhoes de anos atras, o Sol e seus planetas estavam se formando a partir
de um disco de gelo, gas e poeira em rotacao. Esta nebulosa protoplanetaria era mais
quente e mais densa quanto mais préoxima do centro, e mais fria e menos densa em suas
extremidades. Estes gradientes influenciaram profundamente a composi¢ao quimica das
diferentes regioes do sistema solar em formagcao, inclusive a distribuicao de agua. Proximas
ao centro da nebulosa, as altas temperaturas e pressoes vaporizaram os cristais de gelo e
os elementos leves, produzindo os chamados volateis. O vento da proto-estrela espalhou a
maior parte dos volateis para a periferia da nebulosa, deixando principalmente graos de

rocha para formar os planetas interiores.

Mais adiante, apds a regiao de formacao dos planetas rochosos, debris se agruparam em
meteoritos chamados condritos carbondceos, que possuem até 10 % de sua massa em
gelo (MORBIDELLI et al., 2000). Além dos planetas gigantes Jupiter e Saturno, a dgua
condensou-se em grandes quantidades e formou cometas, que sao compostos em até 80
% de gelo (JESSBERGER et al., 1989). Comparados com estes objetos, a Terra contém
pouca agua. Somente por volta de 0,02 % de sua massa estd em seus oceanos, e uma
outra parte estd abaixo de sua superficie (DRAKE; CAMPINS, 2006). Apesar disto, a Terra
tem substancialmente mais dgua do que seria esperado a meros 150 milhoes de km de
distancia do Sol: o valor minimo é de 1 Og, 0 valor maximo de 50 Og, mas o valor mais
esperado seria de ~ 10 Og (DRAKE; CAMPINS, 2006). Ao longo dos anos, muitos modelos
tém sido propostos para explicar as origens da dgua em planetas terrestres baseando-se
nas evidéncias disponiveis (e.g. MORBIDELLI et al. (2000), RAYMOND et al. (2004),
STIMPFL et al. (2004), O’'BRIEN et al. (2006)).

Existe dgua também em Marte, Vénus e ha evidéncias de sua existéncia nos pélos da Lua
e de Merciirio (DRAKE; CAMPINS, 2006). Nao ha realmente um consenso sobre a origem
da agua nos planetas terrestres. Possiveis fontes podem ser divididas em enddgenas e
exégenas. Fontes enddgenas incluem absorcgao direta da agua do gas pelos graos no disco
de acrescao e acres¢gao de minerais hidratados que se formavam no sistema solar interior.
Fontes exdgenas incluem cometas, asterdides hidratados, e filossilicatos que migraram do
cinturao de asterdides. Sabe-se muito pouco sobre a dgua em Mercirio e Vénus. Algumas
informagoes sobre a dgua de Marte foram obtidas pelo estudo de meteoritos marcianos.
Contudo, ainda existem duvidas sobre a confiabilidade destas poucas informacoes exis-
tentes (DRAKE; CAMPINS, 2006).

Parece provavel que a origem da agua dos outros planetas terrestres nao pode ser disso-

ciada da origem da dgua na Terra. Porém pela maior quantidade de informagoes sobre a
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agua terrestre, as analises aqui feitas sao focadas na mesma.
3.1 Meétodos de Discriminacao

Existem algumas assinaturas quimicas e isotépicas que, a principio, deveriam ser su-
ficientes para a determinacao das principais fontes possiveis para a agua na Terra e
suas contribuigoes relativas (DRAKE; CAMPINS, 2006). Essas assinaturas funcionam como

discriminadores para gerar e testar as diversas teorias existentes. As principais sao:

a) A razao D/H da dgua na Terra, Marte, cometas, meteoritos e nebulosa proto-

planetaria;

b) As abundancias relativas e razoes isotépicas de gases nobres na Terra, Marte,

meteoritos, cometas e nebulosa protoplanetaria;

¢) A composicao isotépica de elementos altamente siderdfilos (que possuem
afinidade com o ferro) como o Osmio (Os) no manto superior primitivo da Terra

(MSP), no manto Marciano, e em meteoritos.

3.1.1 Razao D/H

A maior parte dos atomos de hidrogénio possui um nicleo com somente um préton. Raras
formas de is6topos também contém um néutron ou dois. O isétopo com um préton e um
néutron, chamado deutério (D), age quimicamente como um hidrogénio e pode formar
agua e outros componentes. Contudo, as moléculas resultantes sao distintamente mais

pesadas do que aquelas contendo a forma mais comum de hidrogénio.

O deutério é extremamente raro na Terra. Para cada 7000 dtomos de hidrogénio existe
aproximadamente um unico dtomo de deutério. A razao D/H do géds da nebulosa proto-
planetaria solar é estimada a partir de observacoes do CHy em Jupiter e Saturno e esta
abaixo de (2,1 4 0,4) x 107°. Jupiter e Saturno provavelmente obtiveram a maior parte de

seu hidrogénio diretamente do gas da nebulosa protoplanetaria (DRAKE; CAMPINS, 2006).

Foram medidas as razoes D/H da dgua em trés cometas (todos origindrios da nuvem de
Oort): Halley [(3,2 4 0,1) x 10~%]; Hyakutake [(2,9 & 1,0) x 107%]; e Hale-Bopp [(3,3 +
0,8) x 1074]. Todos tém por volta de duas vezes o valor calculado para a dgua terrestre
(1.49 £ 0,03 x 10~*, VSMOW - Vienna Standard Mean Ocean Water - LECUYER et al.
(1998)), e por volta de quinze vezes o valor para o gis da nebulosa protoplanetéria solar
(2,1 + 0,4 x 107°). Esses valores da razao D/H dos cometas estao consistentes com a

extensao de valores calculados para os nicleos quentes de densas nuvens moleculares (2 a
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Figura 3.1 - As razdes D/H da 4gua de 3 cometas, meteoritos, Terra (Vienna standard mean ocean water
- VSMOW), H2 protosolar, Marte e Vénus. ‘CC' = condritos carbondceos, ‘LL3-IW' = &gua
interestelar em Semarkona?, ‘LL3-PS’ = 4gua protoestelar em Semarkona?.

Fonte: After DRAKE e CAMPINS (2006)

6 x 107*). Meteoritos do tipo condritos carbondceos, que tém a mais alta abundancia de
dgua entre todos os meteoritos, possuem razoes D/H que variam entre 1,2 x 107% a 3,2

x 107*!, Estes resultados sao ilustrados na Figura 3.1.

As medidas da razao D/H nesses trés cometas sdo um avan¢o muito importante. Diferentes
autores interpretam estas razoes de diferentes modos. Alguns (por exemplo, DAUPHAS et
al. (2000); MORBIDELLI et al. (2000); DRAKE e RIGHTER (2002); ROBERT (2001))
consideram a alta razdo D/H nestes cometas como uma evidéncia contra uma origem
cometdaria para a maior parte da dgua terrestre. Outros (por exemplo, DELSEMME
(2000), OWEN e BAR-NUN (2001)) argumentam que cometas sdo os principais reser-
vatérios da dgua rica em deutério que elevou a razao D/H terrestre em um fator de seis
acima do valor protosolar. Em contrapartida, resultados de laboratério (WEIRICH et al.
(2004); MOORES et al. (2005)) mostram que as medidas das razoes D/H em cometas

podem nao ser representativas de todos os valores cometarios.

LA autora desconhece a existéncia de referéncias que explicam as discrepancias nos valores de razdes
D/H em diferentes corpos celestes ou meios interestelares.
2Semarkona é um meteorito bastante estudado, da classe dos condritos ordinarios (LL3).
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3.1.2 (Gases Nobres

Gases nobres sao quimicamente inertes e muito volateis. Provavelmente, assim que eles
chegam a um planeta, juntamente com outros volateis, sao incorporados a atmosfera
do mesmo, evitando assim as complicagoes quimicas da evolugao planetaria (DRAKE;
CAMPINS, 2006). Assim, as caracteristicas dos gases nobres de uma atmosfera planetéria

podem dar pistas sobre a fonte de volateis daquele planeta.

A Figura 3.2 mostra as abundancias de gases nobres de Vénus, Terra e Marte comparadas
com as abundancias solares e com as de dois tipos de meteoritos. Note que as razoes de
Ar, Kr e Xe nas atmosferas da Terra e Marte sao proporcionalmente similares, e comple-
tamente diferentes das abundancias encontradas em meteoritos ou no Sol (vento solar)
(DRAKE; CAMPINS, 2006). Nao se sabe muito sobre os gases nobres em cometas e algumas
das medidas existentes parecem contraditérias (ver, por exemplo, KRASNOPOLSKY et
al. (1997) ou STERN et al. (2000)).

3.1.3 Elementos Sidero6filos no Manto Terrestre

As altas abundancias de elementos siderdfilos e as altas proporc¢oes de elementos condriti-
cos no Manto Superior Primitivo (MSP) sugerem que estes elementos chegaram quando
a formacdo do niicleo da Terra ja havia sido concluida (DRAKE; CAMPINS, 2006). Este
material é freqiientemente chamado de ‘dltima camada’. DRAKE e RIGHTER (2002)
argumentam que este material nao é proveniente somente de meteoritos, pois nao ha
correspondentes do material primitivo do manto da Terra nas cole¢oes disponiveis de me-
teoritos. Os valores da razao 1570s/1330s medidos em condritos carbondceos sao menores
do que as do MSP. Condritos ordindrios tém valores da razao 1370s/15s0s comparaveis

aos do MSP, mas sao pobres em dgua (Figura 3.3).
3.2 Fontes Propostas

Aqui sao apresentadas as principais fontes da dgua dos planetas terrestres propostas pelas
teorias mais atuais. As fontes sao divididas em duas categorias: enddgenas e exdgenas, e
suas possiveis contribuigoes sao avaliadas segundo os discriminadores discutidos anterior-

mente.
3.2.1 Fontes Enddégenas
3.2.1.1 Gas Primordial Capturado

As principais restri¢oes a teoria de que uma atmosfera primordial pode ter sido capturada

diretamente da nebulosa protoplanetéria sdo as disparidades entre a razao D/H da dgua
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Figura 3.2 - Gases nobres em Vénus, Terra, Marte e Meteoritos.

Fonte: OWEN e BAR-NUN (2001)

na Terra e a calculada para a agua nebular e as disparidades entre as abundancias pre-
vistas dos gases nobres. Em contrapartida, alguns pesquisadores (por exemplo, Campins
e Lauretta (2004)) argumentam que os processos envolvidos na acresgao planetdria, como
a evolucao de uma hidrosfera e atmosfera, sao complexos e podem ter fragmentado as
assinaturas quimicas e isotopicas das fontes de dgua. O hidrogénio, por exemplo, pode ser
um importante constituinte do nicleo externo e possivelmente do nicleo interno da Terra
(OKUCHI, 1997). Se H e D foram fragmentados neste processo, a razao D/H residual na
hidrosfera pode nao refletir a da fonte original. E argumentado ainda que apds a acrescao,
a superficie da Terra continuou a ser modificada pelo grande ntimero de impactos de
asterdides e cometas. Grandes impactos tém a capacidade de volatilizar completamente
quaisquer oceanos (ZAHNLE; SLEEP, 1997). A fragmentagao de razoes D/H e gases nobres
poderia entao ocorrer como uma conseqiiéncia dos impactos, que podem também mascarar

as assinaturas do material da fonte original.
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Figura 3.3 - Razdes 1570s/13s0s em condritos carbondceos, ordindrios e enstatites, e no Manto Superior
Primitivo (MSP).

Fonte: DRAKE e CAMPINS (2006)

3.2.1.2 Absorcao de Agua em Graos no Disco de Acresgao

Os planetas terrestres cresceram em um disco de acresgao de gas e graos de poeira. Os
gases Hy, He e Oy prevaleceram no complexo gasoso em que a poeira esteve banhada. Uma
parte do Hy e do Oy se combinaram para fazer o vapor de agua. DRAKE e CAMPINS
(2006) defendem que, se o equilibrio termodinamico foi obtido, houve aproximadamente
duas massas terrestres de vapor de dgua no disco do acresgao dentro de 3 UA. A massa da
Terra é de ~ 6 x 10?” g. A massa de um oceano da Terra é 1,4 x 10** g. Como a estimativa
maxima para a quantidade de dgua na Terra é de aproximadamente 50 oceanos terrestres
(ABE et al., 2000), sendo o valor esperado por volta de 10 oceanos, é argumentado entao
que a massa do vapor de dgua disponivel na regiao dos planetas terrestres seria suficiente

para completar a quantidade da agua terrestre.

STIMPFL et al. (2004) examinam a possibilidade de o vapor d’dgua ser absorvido em
graos antes que o gas no sistema solar interno fosse dissipado, modelando a absorcao de
agua em graos em 1000 K, em 700 K, e em 500 K usando simulacoes de Monte Carlo,

e obtiveram resultados em que até trés oceanos poderiam ter sido absorvidos por massa
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terrestre.

STIMPFL et al. (2004) mostraram também que a eficiéncia de absor¢ao da dgua aumenta
quando a temperatura diminui, isto é, o processo deve ter sido mais eficiente quanto mais
distante do Sol. Assim, é provavel que Marte, Terra e Vénus tenham acretado alguma agua
por absorcao, com Marte acretando mais que todos por sua maior distancia em relagao
ao Sol e mais baixa energia das colisoes durante a acres¢ao, devido a sua menor massa
final. DRAKE e CAMPINS (2006) argumentam que as diferengas atuais nas abundan-
cias aparentes de agua entre os planetas terrestres podem ser o resultado de diferentes

envoltorios iniciais e subseqiientes processos geoldgicos e atmosféricos.

As restrigoes deste modelo incluem principalmente as dificuldades possiveis para a retencao
de agua por graos que colidem para formar os planetas, e as discrepancias em relacao ao

D/H da dgua absorvida e da dgua da Terra, como jé descritos.
3.2.2 Fontes Exdégenas

Se quanto maior a distancia solar, mais eficiente foi o processo de absor¢ao, corpos que
se formaram além do sistema solar interior conseguiram absorver uma quantidade ainda
maior de agua e outros volateis. Assim, através de processos dinamicos, estes corpos podem
ter trazido boa parte da agua existente hoje nos planetas terrestres. Esta é a base das

teorias das fontes exdgenas, que sao apresentadas e discutidas a seguir.
3.2.2.1 Cometas

Por muito tempo, os cometas foram considerados a fonte mais provavel da agua dos
planetas terrestres. Uma fonte cometaria era atrativa principalmente por se acreditar que
o sistema solar interno era muito quente para que houvesse a absorcao necessaria de
volateis, e também pela alta porcentagem de dgua em cometas (BOSS, 1998). No entanto,
pesquisas como as realizadas por DRAKE e RIGHTER, (2002) asseguram que no maximo
50% e, mais provavelmente uma porcentagem muito pequena da dgua foi acretada a Terra
por impactos cometérios. A Figura 3.1 compara a composic¢ao isotépica do hidrogénio na
Terra, em Marte, em Vénus, nos trés cometas da nuvem de Oort, e em algumas outras
estimativas para o Sistema Solar. Da figura esta claro que toda a dgua da Terra nao veio
de cometas da nuvem de Oort com razoes D/H como as dos trés cometas medidos até
agora. As razoes D/H de meteoritos marcianos concordam com os trés valores cometérios
(Figura 3.1). Isso pode refletir a importancia do impacto de cometas para a agua de Marte.
Como nao ha tectonismo de placas em Marte também nao hé reciclagem do material entre
a superficie e seu manto (DRAKE; CAMPINS, 2006). H4 ainda modelos (LUNINE et al., 2003)

que tém asterdides e cometas de distancias superiores a 2,5 UA como a fonte principal
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da dgua de Marte. A razao D/H da atmosfera de Vénus é por volta de 120 vezes maior
que a da Terra. E sugerido que esse valor pode ser entendido como um resultado de uma
continua evaporagao comum nos tltimos 0,5-1,0 Gyrs (GRISPOON, 1993; DE BERGH et al.,
2006).

Em relacao a dgua da Terra, pode-se considerar, por exemplo, que talvez a Terra possa ter
acretado corpos hidratados ou absorvido dgua, e que alguma quantidade de agua veio dos
cometas. A dgua indigena da Terra teria tido razoes D /H representativas do sistema solar
interno, isto é, valores baixos das razdes D/H, talvez como o hidrogénio protosolar (2 - 3
x 1073, LECLUSE e ROBERT (1994)). Neste caso, uma contribuicio cometaria de até
50% é possivel. Alternativamente, a dgua indigena da Terra poderia ter tido razdes D/H
representativas da dgua protosolar identificadas em meteoritos (~ 9 x 107>, DELOULE
e ROBERT (1995)), em que uma contribui¢ao cometéria poderia ser tao pouca quanto de
10 - 15% (OWEN; BAR-NUN, 2000).

H& algumas restri¢oes em se usar razoes D/H para limitar a fonte de dgua cometdria
para a Terra. Em primeiro lugar, nao se sabe o quanto os cometas Halley, Hale-Bopp, e
Hyakutake sao representativos de todos os cometas da nuvem de Oort, apesar de que, com
orbitas e massas diferentes, é pouco provavel que nao sejam. Certamente, é improvavel
que eles sejam representativos dos objetos do cinturao de Kuiper, residentes além da
érbita de Netuno. Em segundo, as medidas D/H néo sao feitas nos nicleos sélidos, mas
dos gases emitidos durante a sublimacao. Isso implica que certas medidas talvez nao
possam ser generalizadas. Espera-se que a razao D/H aumente na difusao e na sublimagao,
como foi confirmado em experimentos preliminares de laboratorio feitos em gelo puro de
agua (WEIRICH et al., 2004). Razoes D/H mais baixas aumentariam a quantidade possivel
de adgua cometaria. No entanto, experiéncias em misturas feitas por MOORES et al.
(2005) sugerem que razoes D/H poderiam ser diminuidas na sublimagdo. Em terceiro
lugar, as razoes D/H de silicatos orgénicos e hidratados em cometas sdo desconhecidas,
embora essa situacao possa ser retificada pela analise das amostras obtidas pela missao
Stardust (DRAKE; CAMPINS, 2006). E notdvel, entretanto, que as razoes D /H acima de
50 x acima do VSMOW tém sido medidas em algumas particulas condriticas de poeira
interplanetarias e porosas (CP-IDPs) que podem ter origens cometérias (MESSENGER,
2000), e mais elevadas razoes D/H de cometas diminuiriam ainda mais a contribuigao

cometaria possivel a dgua da Terra.

Uma outra abordagem para estimar a contribuicao de materiais cometérios ao total da
agua da Terra pode ser feita considerando as implicagoes para as abundancias de metais
nobres e¢ de gases nobres. DAUPHAS e MARTY (2002) mostram que a massa total do

material cometario e asteroidal que foi acretado a Terra depois da formacao do ntcleo é
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de 0,7 - 2,7 x 10% g e que os cometas contribuiram com menos de 0,001 por massa ou
menos que 0,7 - 2,7 x 10%?g. Dado que a massa minima de dgua na Terra, um oceano
terrestre, ¢ de 1,4 x 10**g, cometas poderiam entdao contribuir com menos que 1% da
agua da Terra. GOMES et al. (2005) calculou a soma de material cometario que caiu na
Terra como ~ 1,8 x 10?% g, que é por volta de 6% da atual massa de um oceano terrestre
(1.4 x 10**g). Baseando-se em cdlculos de razoes de gases nobres, SWINDLE e KRING
(2001) argumentam que cometas nao poderiam ter fornecido qualquer fragao significante
para a agua da Terra, a menos que isso tenha acontecido nos primeiros milhoes de anos
de histéria da Terra, ou que a dgua veio de cometas diferentes dos que vieram da nuvem
de Oort. Contudo, IPATOV e MATHER (2006) analisaram a evolugao orbital de cometas
da familia de Jupiter (JFCs) cometas do tipo Halley (HTCs), e cometas de longo periodo,
e as probabilidades de suas colisdes com planetas. Em suas analises foi encontrado que a
probabilidade de colisdes de JFCs com a Terra seria o bastante para completar os oceanos

terrestres durante a formagao dos planetas gigantes.
3.2.2.2 Asterdides

E bem conhecido que meteoritos mostram uma forte correlagao entre sua quantidade de
agua e sua distancia heliocéntrica original: condritos carbonéceos, do cinturao de asterdide
externo (2,5 - 4 UA) s@o os mais ricos (~ 10 % por massa), enquanto condritos ordinarios
e enstatites, das partes mais internas do cinturdo (~ 2 UA), sdo os meteoritos mais
secos conhecidos (0,05 - 0,1 %). Isto reforca a idéia de que planetesimais formados na
zona terrestre teriam uma porcentagem de agua ainda mais baixa, devido as mais altas
temperaturas em que os graos se acretaram; o que ¢é agravado ainda pela perda de agua

possivel devido ao processo de acresgdo (MORBIDELLI et al., 2000).

Como ja mencionado, a razao D/H da dgua no oceano terrestre é ~ 6x mais alta que a
do valor da nebulosa protoplanetdria e metade da encontrada em cometas. Os condritos
carbondceos tem uma razao D/H média (tomada sobre todas as amostras conhecidas) de
(1,59 + 0,1) x 10~* (DAUPHAS et al., 2000), que ¢ muito similar, apesar de nao exatamente
igual, a da Terra. Contudo, as razdes D/H dos condritos carbondceos individuais variam
entre (1,2 - 3,2) x 107, de forma que a razao D/H da dgua terrestre estd dentro dos valores

condriticos (c¢f. Figura 3.1). Por essa razao, a razao D/H da Terra é dita ‘condritica’.

Como o H na forma de dgua é continuamente reciclado no manto inferior terrestre, a razao
D/H da Terra primitiva pode nao ser precisamente conhecida. Dados obtidos de rochas do
manto inferior indicam que essa razao devia ser menor que 1,38 x 10~* (DELOULE et al.,
1991), que é definitivamente menor do que em cometas; por outro lado, é dificil imaginar

que este valor pudesse ser menor que a razao D/H minima encontrada em condritos
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carbonéceos (1,28 x 107*; KERRIDGE et al. (1985)).

No caso do Ne, nenhuma reciclagem importante é esperada entre a superficie e os reser-
vatérios do manto (SARDA et al., 1988; MARTY, 1989). Assim, as composigoes isotopicas
destes dois reservatérios podem ser consideradas como representativas dos valores para
a Terra primitiva. O Ne do manto inferior da Terra tem uma composicao isotopica bem
proxima da solar. Ja o valor da superficie ¢ mais similar ao condritico: isto poderia indicar
que a maior parte do Ne atmosférico pode ter sido trazido por planetesimais de condritos
carbonaceos ou que uma grande parte do Ne primordial - com uma composigao isotépica
solar - foi perdida no espaco produzindo um fracionamento isotépico da parte restante
(MORBIDELLI et al., 2000)(Figura 3.2).

Entretanto, ha alguns argumentos geoquimicos contra uma contribuicao significante de
agua por parte dos asterdides, a menos que se considere que a Terra tenha sido golpeada
por um tipo de asterdide hidratado diferente de qualquer um que exista hoje na forma de
meteoritos. Nao se pode realmente considerar que esta seja uma hipdtese errada, pois ela
pode envolver um unico evento. DRAKE e CAMPINS (2006) argumentam que a adigao
final de agua deve ser acompanhada por outros elementos quimicos tais como Re e Os. O
manto superior primitivo da Terra (MSP) tem uma razao mais alta de 1370s/1530s do que
a de condritos carbondceos. A razao 1570s/13s0s do MSP sobrepoe condritos ordinérios
nao hidratados e é também mais elevada do que a de condritos enstatites nao hidratados
(Figura 3.3). O MSP de Marte tem uma razao 1570s/1530s mais elevada, fazendo com
que a hipdétese de uma fonte asteroidal da agua de Marte seja ainda mais improvavel
(Figura 3.3).

A identificacao de meteoritos nao hidratados com o cendrio de ‘ltima camada’ (WALKER
et al., 2002) praticamente exclui uma fonte asteroidal para a 4gua da Terra e Marte. H4 uma
lacuna, entretanto; o processamento térmico dos asterdides estava ocorrendo a 4,5 bilhoes
de anos atras. Nao se pode excluir a possibilidade de que condritos ordindrios ja tiveram

agua e que estes que caem na Terra atualmente a tenham perdido por metamorfismo.

Um outro ponto é que somente um nimero limitado de planetesimais poderia trazer dgua
ao sistema solar interior. Ou seja, somente o acaso ditaria quais embrioes planetarios
receberiam mais agua do que outros. Isso poderia explicar as diferencas em quantidades
de agua dos atuais planetas terrestres. O principal trabalho que explora esse aspecto, e
no qual baseamos grande parte dessa pesquisa, foi feito por RAYMOND et al. (2004).
RAYMOND et al. (2004) baseiam-se no trabalho de MORBIDELLI et al. (2000) para
criar seu modelo e apresentam resultados de 44 simulagoes do tltimo estagio de formagcao

planetaria, focando na entrega de volateis para planetas terrestres. O trabalho também
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Figura 3.4 - Distribuigdo inicial de dgua e evolu¢do de um dos sistemas planetarios simulados por (RAYMOND
et al., 2004). Simulacdo inclui um jipiter em 5.2 UA com excentricidade zero e planetesimais com
massa de 0.01 Mgy . Objetos mais hidratados possuem fragdo de dgua por massa de log1o(5%) =
-1.3.

Fonte: RAYMOND et al. (2004)

inclui embrides planetdrios (de tamanho entre Lua e Marte) a planetesimais, assumindo
que os embrides se formaram via crescimento oligarquico. Neste trabalho a entrega de
volateis é investigada como uma funcao da massa, posicao e excentricidade da dérbita
de um planeta gigante, posigdo da linha de gelo e densidade (em sdlidos) da nebulosa.
A distribuicao de agua é baseada em dados de meteoritos e os sistemas planetarios sao
divididos em apenas trés regioes: além de 2,5 UA, 5% por massa, aquém de 2 UA, 0,001%
de dgua por massa e entre 2 e 2,5 UA, corpos possuem 0,1% de dgua por massa. A
Figura 3.4 mostra a distribuicao de dgua inicial adotada, bem como a evolucao de um dos

sistemas calculados.

Em todas as suas simulacoes sao formados 1-4 planetas terrestres antes de 2 UA, que
variam em massa e conteudo de volateis. As simulagoes sao estocasticas: diferentes dis-

posicoes iniciais dos embrides conduzem a diferentes configuragoes finais. Em 44 simu-
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lacoes, 43 planetas entre 0,8 e 1,5 UA foram formados, incluindo 11 planetas na zona
habitavel entre 0,9 e 1,1 UA. Estes planetas variam de planetas secos a planetas hidrata-
dos, esses tltimos com mais de 100 oceanos! de 4gua e com massa variando entre 0,23
Mg e 3,85 Mg.

3.2.2.3 Acrescgao de Agua por Migracao de Filossilicatos Hidratados

Como ja dito anteriormente, a maioria dos modelos de nebulosas protoplanetarias sugere
que as zonas de crescimento dos planetas terrestres eram muito quentes para que os
minerais hidratados se formassem (por exemplo, CYR et al. (1998), DELSEMME (2000),
CUZZI e ZAHNLE (2004)). CIESLA et al. (2004) sugerem que minerais hidratados possam
ter se formado na regiao externa do cinturao de asterdides da nebulosa protoplanetaria
e foram transportados entao as regides mais quentes da nebulosa (isto é, Sistema Solar
interior) pelo arrasto do gas, onde foram incorporados aos planetesimais que se formaram
l4. Estes minerais hidratados seriam capazes de sobreviver por longos periodos nas regioes
mais quentes devido a lenta cinética de desidratacao. Este mecanismo difere assim da dgua
obtida por impactos estocasticos com os grandes embrides planetarios que se originaram na
regiao exterior do cinturao de asterdides descrito na segao anterior. DRAKE e CAMPINS
(2006) apontam que parece improvavel que filossilicatos pudessem ser desacoplados de
outros minerais e transportados para o sistema interno. Assim, a migracao radial de
minerais hidratados proposta fica sob as mesmas obje¢oes envolvendo isétopos de Os

discutidas na sessao anterior.
3.3 Agua e Organicos

Parece possivel que o material organico complexo tenha sido entregue a Terra apds ela ter
se formado e os oceanos liquidos da dgua se tornem estaveis. Os cometas, que sao conheci-
dos por serem ricos em moléculas organicas, foram escolhidos como a fonte principal de
aminodcidos terrestres (PIERAZZO; CHYBA, 1999). Alguns meteoritos também sao ricos
em carbono e compostos organicos, e assim, asterdides podem também ter contribuido
de forma significante para a composicao do material organico da Terra. De fato, KRING
e COHEN (2002) indicam que, durante o iltimo bombardeio pesado, o material aster-
oidal trouxe provavelmente uma massa grande de material organico a superficie da Terra.
Mesmo se algumas das moléculas organicas fossem desassociadas durante os impactos,
KRING e COHEN (2002) propoe que as moléculas organicas poderiam se reagrupar apés

10% anos nas regices hidrotérmicas geradas pelos impactos.

11 oceano = 1.49 x 10%* g
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3.4 Desafios

Diante dos dados mais atuais existentes, algumas teorias para a agua dos planetas ter-

restres estao sendo reformuladas, e outras novas estao surgindo. No entanto, muitas

questoes devem ser resolvidas a fim de se obter um progresso adicional. Algumas das

mais importantes sao:

a)

A razao D/H do gas nebular inferido das medidas espectroscépicas de CHy nas
atmosferas de Jupiter e de Saturno (2,1 4 0,4 x 107°, LELLOUCH et al. (2001),
sao muito mais baixas que o VSMOW. Medidas espectroscépicas ou diretas do
D/H solar ndo podem ser feitas porque praticamente todo o deutério do Sol foi
queimado para produzir He. Se a razao D/H nebular for realmente tao baixa
como a implicada pelas atmosferas Joviana e Saturniana, um mecanismo para
elevar a razdo D/H do gés nebular da solar para a VSMOW é necessario (DRAKE;
CAMPINS, 2006).

E possivel que as razoes D/H medidas nas superficies e caudas cometérias
nao sejam verdadeiramente representativas dos interiores cometarios. Pesquisas
mostraram que as razoes D/H em experiéncias de laboratério podem aumentar
ou diminuir com o tempo devido a difusao diferencial e a sublimacao, depen-
dendo da natureza fisica do material inicial (WEIRICH et al., 2004; MOORES et
al., 2005). A missao Deep Impact foi a primeira a tentar expor o material fresco
do interior cometédrio para a anélise espectral, mas nenhuma medida D/H foi
realizada (A’HEARN, 2006).

O argumento chave contra uma fonte asteroidal da agua da Terra é que a com-
posicao isotépica de Os do MSP da Terra combina com a de condritos ordinarios
nao hidratados, mas nao com a de condritos carbonéceos hidratados. Mas seriam
esses corpos pais dos condritos ordinarios nao hidratados? Os meteoritos condri-
tos ordinarios poderiam ser derivados metamorfoseados de asterdides hidratados
das partes exteriores, e nestes casos, o impacto de asterdides poderia trazer uma

maior parte da agua.

Uma pergunta relacionada é por que ha quaisquer corpos primordiais nao
hidratados no sistema solar se a absor¢ao de dgua do gés no disco do acrescao
foi um processo eficiente como os calculos preliminares sugerem que ele pode ter

sido.

O tempo de perda do gés do disco de acres¢ao na regiao dos planetas terrestres

é desconhecido. Para que a absor¢ao seja eficiente, o gds nebular deve persistir

49



o suficiente para que os graos possam absorver dgua. A migracao radial dos

filossilicatos depende também da presenga do gés.

Novos dados podem fortalecer, descartar ou originar teorias. As dificuldades inerentes a
obtencao de dados confidveis fazem com que simulacoes que recriem as condigoes iniciais
conhecidas ou assumidas sejam importantes para validar e reformular alguns dos modelos
existentes, direcionando novas pesquisas. Os desafios sao muitos mas o assunto é cada vez
mais pesquisado, principalmente por sua provavel ligacao direta com a origem da vida,

na forma como é conhecida.
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4 MODELO

Como proposta de trabalho, formulamos um modelo fisico composto e tinico para a dis-
tribuicao de massa e dgua de um sistema proto-planetario que inclui as principais e mais
recentes teorias, de forma a adquirir um conhecimento mais acurado sobre a evolucao do

processo de formagao de planetas do tipo terrestre e sua aquisicao de agua.

O plano de pesquisa é baseado em um modelo de equagoes que prevée a evolucao dos
estagios primordiais de formagao planetaria (Capitulo 2) e usa simulagoes numéricas de N-
corpos para analisar possiveis evolugoes do tltimo. O modelo de equagoes é projetado pra
descrever realisticamente o comeco do ultimo estagio de acrescao planetaria e é baseado nas
informagoes disponiveis sobre o Sistema Solar. De forma inédita na literatura, esse modelo
incorpora as principais teorias enddgena e exdgena para a distribuicao de agua, usando a
razao D/H da dgua como fator discriminador. A teoria endégena adotada é absorgao por
graos (STIMPFL et al., 2004) e a teoria exdgena usada é a de asteréides (RAYMOND et al.,
2004), como definidas no Capitulo 3. Cometas serdo considerados em andlise a posteriori.
As equagoes produzem as condigoes iniciais para as simulac¢oes dinamicas do ultimo estagio
de formagao e as sub-segoes seguintes descrevem como valores de massa, dgua e razao D/H

sao inicialmente atribuidos aos corpos.
4.1 Massa

O modelo de distribuigado de massa é o mesmo utilizado por RAYMOND et al. (2004),
onde a massa é dividida em embrioes e planetesimais. Nos assumimos que o crescimento
oligdrquico ocorreu no Sistema Solar interior. Um perfil bifasico de densidade superficial é
usado e isso reflete um aumento de densidade de superficie devido a condensagao da agua
imediatamente apds passada a linha de gelo. ¥, e ¥4, sao as densidades de superficie em
1 AU e 5 AU, respectivamente.

21 (5 )_3/2, r < linhadegelo

Y gelo 5U’"A)73/2, r > linhadegelo

4.1.1 Embrioes

A massa de cada embriao é determinada por uma funcao do semi-eixo maior. Isto ocorre
porque a fase anterior ao crescimento oligdrquico (fase Runaway) deve parar quando o
embrido acretou toda a massa disponivel em sua zona de alimentagao. A zona de alimen-

tagao de um embriao planetario é um anel com largura comparavel ao raio de Hill do
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embrido (Equagao 2.4). A massa disponivel dentro deste anel é dada por:
M =2raRyY (4.2)

onde ¥ é a densidade de superficie dada pela Equacao 4.1. Substituindo o raio de Hill
(Equagao 2.4, usando agora massa da estrela como massa solar, M) na Equagao 4.2 e

isolando M pode-se obter a massa do embriao no comeco do crescimento oligarquico, dada

3/2
v B 21¥a? / (4.3)
embryo (3M®)1/3 .

por:

Simulagoes da formagao de embrides a partir de planetesimais (KOKUBO; IDA, 2000)

mostram que estes se formam tipicamente com separacoes de 5-10 raios de Hill mutuos,

a1 + as M, + M, 1/3
- 4.4
run = (*5) (Yr ) =

definidos como:

Embrioces planetarios sao entao espacados entre 0,5 a 2,5 UA por um nimero randoémico

(entre 5 e 10) vezes o raio de Hill mutuo.
4.1.2 Planetesimais

Entre a linha de gelo (2,5 UA no Sistema Solar) e 4,0 UA, nés assumimos a massa na
forma de planetesimais, representando asterdides do tipo condrito carbonaceos. A massa
do planetesimal é fixa em 0,01 Mg, e nés usamos ~ 200 destes distribuidos como N ~ r~1/2,
correspondendo a massa anular em um disco com densidade de superficie proporcional a

r=3/2 de acordo com a Equacao 4.1.
4.1.3 Planetas Gigantes

Duas configuracoes de planetas gigantes sao estudadas: Ambas possuem um planeta gi-
gante com as mesmas caracteristicas(massa e elementos orbitais) de Jupiter; uma com
também um planeta com as mesmas caracteristicas de Saturno. O objetivo é analisar
como as diferentes configuracoes podem influenciar a dinamica de acres¢ao de embrides e

particulas.
4.2 Agua

A quantidade de dgua de planetesimais e embrides planetdarios em um dado sistema
planetario depende de um grande nimero de fatores, incluindo a massa e as caracteristicas
evolucionarias de um disco protoplanetario, sobretudo metalicidade da nuvem molecular

na qual a estrela estd se formando, e posicoes, massas e tempos de formacao dos planetas
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gigantes do sistema (RAYMOND et al., 2004).

De forma a representar realisticamente a distribuicao inicial de agua de embrioes e
planetesimais no comeco do ultimo estagio de formagao planetaria, nés projetamos um
modelo composto tinico que inclui as teorias mais recentes sobre o assunto. A criacao de
um modelo composto parte do principio de que, muito provavelmente, a dgua da Terra (e
de quaisquer planetas terrestres) é composta por diferentes fontes endégenas e exégenas,

e suas possiveis contribuicgoes relativas sao quantificadas nesta pesquisa.

Para embrioes, foi usada uma quantidade inicial de dgua definida pela teoria endégena
mais aceita, absor¢ao de dgua em graos (STIMPFL et al., 2004), que depende do gradiente
de temperatura na nebulosa de formagcao planetaria. O gradiente de temperatura no disco

de material onde os planetas se formaram no Sistema Solar pode ser visto na Figura 2.2.

Explorando a correlagao entre temperatura e distancia da estrela como exemplificado na
Figura 4.1, e entdao entre distancial e quantidade de dgua suscetivel de ser absorvida

localmente pelos embrioes no sistema solar interior, tem-se a equagao:
W =10a(r) — 7 (4.5)

que descreve a quantidade de agua absorvida em funcao do semi-eixo maior a. Na
Equacao 4.5, W é a quantidade de dgua absorvida (em oceanos terrestres por massas
terrestres) e a é o semi-eixo maior em UA. O limite inferior da funcao é a = 0,7 UA e
valores de semi-eixo maior menores que esse recebem uma quantidade de agua absorvida

fixa de 0,001% de dgua por massa.

Planetesimais recebem uma quantidade de dgua (5 % por massa) representativa dos

asterdides condritos carbondceos, como em (RAYMOND et al., 2004).
4.3 Razao D/H

Em principio, deveria ser possivel determinar as principais fontes e contribuigoes relativas
para a agua da Terra se as fontes tém assinaturas quimicas e isotépicas distintas. Assinat-
uras que sao usadas como discriminadores incluem a razao D/H, a razoes de gases nobres
e a composigao isotépica do elemento altamente siderdfilo Os. Entre eles, a razao D/H é

o discriminador para o qual mais dados sobre diferentes corpos celestes estao disponiveis.

Os dados sobre a razao D/H em diferentes corpos do sistema solar descritos no Capitulo 3

(cf. Figura 3.1) sao usados para a determinacao dos valores da razao D/H inicial para em-

LA distancia aqui é dada pelo semi-eixo maior a, uma vez que a excentricidade inicial e dos embrides
é zero.
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Figura 4.1 - Figura Figura 2.2 mostrando a relagdo entre o gradiente de temperatura na nebulosa
protoplanetaria e a absor¢cdo de agua por graos que se aglomeram para formar embrides. Trés
pontos sdo dados por STIMPFL et al. (2004), e a partir destes encontra-se a fungdo que da a
quantidade de dgua absorvida em qualquer posigdo.

brides e particulas. Inicialmente, embrioes sao considerados tendo alguma agua absorvida
localmente (como descrita na sub-se¢ao anterior) e para esta dgua inicial um valor de
razao D/H como o da nebulosa proto-planetdria é atribuido (2.1 x 1075, Subsecao 3.1.1).
Particulas recebem um valor médio (2.2 x 10™*, Subsubsegao 3.2.2.2) entre os valores da
razao D/H dos asterdides Carbonaceos Condritos. Em andlise posterior, cometas recebem

um valor médio (3.1 x 10™*, Subsubsecio 3.2.2.1) sobre os trés valores conhecidos.

Todas as equagoes do modelo foram implementadas usando o software Mathematica (cf.
Apéndice C) para criar os dados de condigoes iniciais para as simulagoes numéricas. Um
pequeno programa em C+-+ foi criado (¢f. Apéndice D) para transformar esses dados
em arquivos de entrada no formato requerido para o MERCURY, integrador utilizado e

descrito no capitulo a seguir.
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5 SIMULACOES NUMERICAS

Utilizando os arquivos de dados iniciais gerados pelas implementacoes do modelo, dezenove
sistemas de condigoes iniciais foram simulados numericamente. A Tabela 5.1 mostra as
propriedades gerais dessas condicoes iniciais. Trés valores de densidade de superficie em
1 UA (3;) s@o usados (RAYMOND et al., 2004): o valor minimo esperado para o Sistema
Solar interior (6 g/cm?), o valor méximo esperado (10 g/cm?), e um valor intermedidrio (8
g/cm?). Duas configuragoes de planetas gigantes sao consideradas, ambas com um planeta
gigante com mesma massa e elementos orbitais de Jupiter, e uma com mais um planeta

gigante com mesma massa e elementos orbitais de Saturno.

Figura 5.1 mostra as condigoes iniciais de uma das simulagoes, num grafico de massa
(em Mg) por quantidade de dgua (em Og) de todos os corpos da simulagao. O circulo
azul representa 204 asteréides com mesma massa (0,01 Mg ), quantidade de dgua (5% da
massa, 2,986 x 10?4 g) e razao D/H desta dgua (2,2E-4, representativa dos asterdides C.C.,

Subsubsegao 3.2.2.2). Os circulos vermelhos representam os embrides, que possuem massa

Tabela 5.1 - Sistemas de condi¢es iniciais.*

SIM  Gigantes S; Neppy  Mepmps(Ma)  Aenns(Og)  Miot(Mg)  Ayr(Og)

1 1 6 87 1.89928 14.6263 3.94956  449.846
2 1 6 86 1.88182 14.3859 3.9321 449.605
3 1 6 36 1.8932 14.7927 3.94348  450.012
4 1 8 71 2.40893 18.7706 4.45922 453.99
) 1 8 72 2.40227 17.8944 4.45256  453.114
6 1 10 65 3.08714 24.1985 5.13743  459.418
7 1 10 64 3.04304 23.8665 5.09333  459.086
3 1 10 62 2.95023 23.7207 5.00052 458.94
9 2 6 87 1.92367 14.96 3.97395  450.179
10 2 6 87 1.88764 14.3131 3.93793  449.533
11 2 8 73 2.45833 18.9903 4.50861 454.21
12 2 8 71 2.4004 18.7472 4.45068  453.967
13 2 8 73 241787 17.9713 4.46815  453.191
14 2 8 72 2.40227 17.8904 4.45256 453.11
15 2 10 67 3.17884 25.185 5.22913  460.404
16 2 10 62 2.96131 23.5134 5.0116 458.733
17 2 10 66 3.12007 24.2091 5.17035  459.428
18 2 10 65 3.08714 24.198 5.13743  459.417
19 2 10 64 3.04304 23.8724 5.09333  459.092

@ Colunas sao: numero da simulagao, numero de planetas gigantes, densidade superficial
de s6lidos em 1 UA (em g/cm?), ntimero de embrides, massa total de embrides, quantidade
de agua total dos embrioes, massa total e dgua total da simulacao. Todas as simulagoes
possuem 204 particulas de massa igual a 0,01 Mg e quantidade de dgua igual a 2.14 Og.
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Figura 5.1 - Condigdes iniciais para a simulagdo 6 da Tabela 5.1 num grafico de massa por quantidade de
dgua. Razdo D/H da 4gua é representada pelas cores dos dois grupos de corpos. Asterdides tém
todos mesma massa e quantidade de dgua, por isso sdo representados por um dnico circulo.

e quantidades de agua proporcionais a sua posicao inicial no disco proto-planetario, e
mesma razao D/H da dgua (2,1E-5, representativa do gas nebular, Subsecao 3.1.1). Quanto
mais distante, maior a zona de alimentacao do embriao e menor a temperatura local, o
que significa maiores massas e maiores quantidades de agua absorvida, de acordo com
modelo descrito no Capitulo 4. Todas as simulagoes apresentam um padrao semelhante,
mas a quantidade, posi¢oes, massas e porcoes de agua de embrides sao determinados pelos

parametros especificos de cada uma (Tabela 5.1).

A massa total de cada sistema de condigoes iniciais estd dividida entdo em embrices
planetarios de 0,5 a 2,5 UA, e planetesimais a partir de 2,5 UA, que é a localizacao da
linha de gelo no Sistema Solar. Simulamos o ultimo estagio de formacao planetaria e
compomos uma distribuicao inicial de d4gua com as duas hipoteses mais aceitas entre as
possiveis fontes, endégenas e exdgenas, para a agua dos planetas terrestres. A possibilidade

de uma contribuicao cometaria é analisada a posteriori.

As simulagoes foram realizadas usando uma versao reprogramada do Mercury (CHAM-
BERS, 1999). O Mercury é um pacote de programacao na linguagem Fortran 77 que realiza

integracoes de N-corpos e calcula a evolugao orbital de objetos que se movem no campo
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|]O+_DS Big-body initial data (WARNING: Do not delete this line!!)
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Figura 5.2 - Parte de um dos arquivos de entrada do Mercury: arquivo de grandes corpos.

gravitacional de uma estrela central. A versao original foi corrigida de um problema em
seu cédigo fonte (c¢f. Apéndice A) e reprogramada para realizar também a acresgao de

agua quando dois corpos colidem (cf. Apéndice B).

A Figura 5.2 mostra um exemplo de arquivo de entrada contendo parte dos dados iniciais
de grandes corpos em uma das simulagdes (exceto para o corpo central, definido a parte).
Um grande corpo é definido como aquele que perturba e interage com todos os outros
objetos durante a integragao. Todas as linhas comegadas com ‘)’ s@o comentarios e sao
ignorados pelo sistema (exceto a primeira linha, que é necessaria ao programa). A primeira
linha nao comentada diz ao programa o formato usado para os dados iniciais. As opgoes
sao cartesiano (com coordenadas xyz e velocidades), asteroidal (com elementos orbitais
keplerianos) e cometdrio (elementos keplerianos como a op¢ao asteroidal mas incluindo
também distancia e época do pericentro). A linha seguinte diz a época a partir da qual

os elementos sao validos. As linhas restantes fornecem dados para cada grande corpo.

A primeira linha para cada grande corpo contém o nome do corpo, a massa em massas
solares, 4gua em gramas (somente nesta versao reprogramada), o raio que define a méxima
distancia do corpo que constitui um encontro préximo (em raios de Hill) e a densidade do

corpo (em g/cm?). A linha seguinte contém os seis elementos orbitais, semi-eixo maior (em
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UA), excentricidade, inclina¢ao (em graus), argumento do pericentro (em graus), longitude
do nodo ascendente (em graus) e anomalia média (graus). A tltima linha contém trés
parametros de spin de momento angular para o corpo (AU?/dia) considerados inicialmente
como zero para todos os corpos nesta pesquisa. Os primeiros corpos definidos sao os
planetas gigantes do sistema simulado. O raio que define encontro préximo é sempre
considerado como 1 e a densidade de cada corpo ¢ definida como 3 g/cm?® (usando como
base a densidade do planeta Marte, 3.9 g/cm?). Excentricidade, argumento do pericentro
e longitude do nodo ascendente iniciais sao sempre zero e inclinagoes recebem um valor
pequeno, mas diferente de zero, suficiente para fazer com que o programa trabalhe tri-

dimensionalmente. Anomalias médias sao definidas randomicamente.

Pequenos corpos seguem o mesmo estilo, exceto que possuem valores de massa e dgua
fixos, e sao definidos em arquivo a parte. Pequenos corpos nao interagem entre si e sao

tratados como particulas.

Em todas as simulagoes um passo de tempo de 5 dias foi adotado e o tempo total de
integragao ¢ de 200 Myrs. Colisoes conservam momento linear e nao levam fragmentacao
em conta. As simulagoes foram realizadas em CPUs com velocidade de processamento
por volta de 2.34GHz, memoria cache de 7.80G, com tempo variando entre 15 a 45 dias

(simulagbes com maior nimero de corpos e 2 planetas gigantes levam mais tempo).

Apesar de nos basearmos em dados do Sistema Solar, nossas simulac¢oes nao se restringem
ao mesmo. Buscamos descrever o disco protoplanetario (Capitulo 4), variando sua den-
sidade superficial e nimero de corpos, focando na formacgao de planetas dentro da Zona
Habitavel (ZH) (KASTING et al., 1993) de suas estrelas principais. Nessas simulagoes, es-
tudamos a formacao de planetas em sistemas do tipo Solar. No Capitulo 7 apresentamos

outro exemplo de aplicacao do modelo.

Ao final das simulagoes principais, arquivos com dados em elementos orbitais sao gerados
pelo sub-programa do Mercury ELEMENTG6.FOR e esses dados sao entao analisados por
um programa em C++ (¢f. Apéndice D), criado para gerar valores finais de razao D/H e
percentagens relativas de agua de cada fonte, para cada embriao sobrevivente. Apods este

processo, graficos sao criados usando o software Origin.

Como exemplo de integracao realizada, a Figura 5.3 mostra alguns instantaneos da
evolugao do sistema de condigbes iniciais mostrado na Figura 5.1 (simulacdo 6 da
Tabela 5.1). O tamanho de cada corpo é representativo de sua massa e a cor é representa-
tiva de sua parcela de agua por massa. Fazemos a distingao entre embrioes planetarios e

planetas, sendo esses ultimos todos os embrides sobreviventes ao final das simulacoes. Trés
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Figura 5.3 - Instataneos da simulacdo 6 da Tabela 5.1. Simulac¢do inclui um Jipiter em 5.2 UA. Planetesimais
possuem fragdo de dgua por massa de log19(5%) = —1.3. Fragdo inicial de dgua por massa de
embrides varia de acordo com a posic3o.

planetas sao formados ao final da simulacao e para cada um deles, a Figura 5.4 mostra
a origem de cada embriao planetario e asterdide que foi acretado a esse planeta. A linha
tracejada indica onde os semi-eixos maiores inicial e final sao iguais. Um objeto préximo a
linha teve um pequeno deslocamento radial no processo de formacao, enquanto um objeto
distante desta linha teve um grande deslocamento (e.g., o asterdide vindo de ~ 3,2 UA que
se acretou ao planeta em 0,6 UA). Todos os planetas formados nesta simulagao tiveram

massa oriunda de ambas as regioes mais interna e mais externa as posigoes destes.

E possivel se ver pela Figura 5.5 que as massas dos planetas formados nessa simulacao
sao bem préximas a massa da Terra. Para a dgua (Figura 5.6), os valores sao no minimo
o numero de oceanos terrestres esperados para a quantidade de dgua total da Terra (~
10 Og, ABE et al. (2000)), como discutido no Capitulo 3. A Figura 5.7 mostra que, para

esta simulacao, a combinacao das teorias de absor¢ao local e de asterdides para a origem
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Figura 5.4 - Semi-eixo maior inicial dos embriGes que acretaram aos planetas formados na simulacdo 6 da
Tabela 5.1

da dgua de planetas terrestres (cf. Capitulo 3) conduz a valores de razao D/H final da

agua dos planetas formados bem préximos ao VSMOW.

O Capitulo 6 apresenta os resultados e andlises gerais de todas as simulagoes.
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6 RESULTADOS

Neste capitulo apresentamos os resultados das simulagoes projetadas pelo modelo fisico
proposto, descrito no Capitulo 4. Tabela 6.1 resume os dados finais dos planetas formados
em todas as simulagoes com um planeta gigante e a Tabela 6.2 das simulagoes com dois

planetas gigantes.

Em todas as simulagoes, entre dois e oito planetas terrestres sao formados ao tempo final
de 200 Myrs, com massas que variam de 0,027 a 1,39 Mg!, com diferentes parametros

orbitais e quantidades de agua.

A quantidade de dgua final ird4 depender nao sé da contribuicao asteroidal como também
da quantidade de dgua absorvida inicialmente, antes que as simulagbes se iniciem (como
descrito na Secao 4.2). Valores finais variam entre planetas muito secos (com, por exemplo,
apenas 0,005 Og, de dgua) a planetas com uma grande quantidade de dgua (até ~ 33 Og).
Nenhum planeta formado nestas simulagoes adquire mais dgua do que o maximo esperado
para a Terra (50 Og é 0 maximo considerado por ABE et al. (2000)). H4 grande variedade
entre os sistemas formados, como também uma significante variacao estocastica entre
simulagoes com condigoes iniciais semelhantes. Nas duas proximas segoes, sumarizamos
como os planetas formados sao influenciados pelos diferentes valores de densidade de
superficie em 1 UA e pelas duas configuragoes de planetas gigantes consideradas. Na
secao final sao apresentadas consideracoes sobre uma contribuicao cometaria para a dgua

dos planetas formados na Zona Habitavel dos sistemas simulados.
6.1 Densidade de superficie

Como descrito no Capitulo 5, os valores de densidade superficial em 1 UA considerados

nas simulacoes sao:

a) 6 g/cm?
b) 8 g/cm?

c¢) 10 g/cm?

Nas subsecoes seguintes, a influéncia de cada um destes valores nos parametros de massa,

agua e razao D/H da dgua é analisada em detalhes.

'No Sistema Solar, as massas dos planetas terrestres variam entre 0,055 a 1 Mg
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Tabela 6.1 - Dados finais dos planetas formados para simulagdes com Jipiter®.

Corpo ¥; Sim  ay er Massa(Mg) % Mase Agua(Og) %Aaq D/H

EM4 6 1 0,468 0,03758  0,104457 0 0,0389391 0 2,1E-5
EM50 6 12,0414 0,10288  0,413243 2,43 6,04877 35,27  9,1E-5
EMb51 6 1 08728 0,027 0,781565 1,29 4,52233 47,18 1,15E-4
EM63 6 1 2,371 0,12807  0,0503058 0 0,398847 0 2,1E-5
EM65 6 1 29142 0,10759  0,0274693 0 0,265843 0 2,1E-5
EM78 6 11,2483 0,02696  0,180662 0 2,21811 0 2,1E-5
EM4 6 20,8007 0,05345  0,725577 6,93 12,1287 87,95 1,96E-4
EMbH3 6 22,0334 0,24515  0,0337987 29,74 2,29284 93,06 2,06E-4
EM67 6 20,5495 0,20034 0,0782832 25,68 4,90844 86,93 1,94E-4
EM78 6 21,5042 0,00382  0,651782 3,08 9,82365 4343 1,07E-4
EMS83 6 22,5763 0,07798  0,0357528 0 0,599079 0 2,1E-5
EMS85 6 2 29674 0,08889  0,0713349 0 1,19217 0 2,1E-5
EM7 6 30,5907 0,19175  0,406829 2,47 2,90075 73,55 1,67E-4
EM16 6 30,9981 0,09369  0,315958 3,18 3,55757 09,97 1,4E-4
EM61 6 32,6066 0,1662  0,0267657 0 0,243734 0 2,1E-5
EM72 6 32,1399 0,01387  0,0602655 0 0,71831 0 2,1E-5
EM75 6 32,8994 0,1892  0,0321602 0 0,437713 0 2,1E-5
EM8S0O 6 33,1305 0,35543  0,0342913 0 0,530245 0 2,1E-5
EMS81 6 32,3907 0,26038  0,0447992 22,43 2,68475 79,46 1,79E-4
EM86 6 3 14378 0,02225  0,768689 6,54 17,5122 60,91 1,42E-4
EM4 8 40,6673 0,12655  0,689359 0,83 10,2693 83,1 1,86E-4
EM39 8 41,4336 0,03118  0,565249 5,33 10,2282 62,57 1,46E-4
EM45 8 4 1,111 0,0679 0,507776 3,96 8,27842 51,64 1,24E-4
EM47 8 4 22213 0,07854  0,341538 2,94 5,30754 40,2  1,01E4
EM13 8 5 0,6453 0,18161  0,538015 1,87 3,23892 65,87 1,52E-4
EM24 8 50,9454  0,0831 0,788923 1,27 6,24372 34,17 8,9E-5
EM48 8 5 18164 0,08268  0,215606 9,32 6,05205 70,5 1,61E-4
EMbH3 8 5 24649 0,32352  0,0409742 0 0,368079 0 2,1E-5
EM59 8 5 1,6555 0,21665  0,312484 6,43 7,36944 57,9  1,36E-4
EM12 10 6 0,641  0,1633 0,854468 3,53 10,0983 63,38 1,47E-4
EM41 10 6 1,071 0,10075  0,912721 4.4 13,91 61,35 1,43E-4
EM61 10 6  2,0038 0,05241 1,13022 8,89 32,8232 65 1,50E-4
EM14 10 7 0,6836 0,05608 1,00826 1,99 8,01886 53,21 1,27E-4
EM27 10 7  1,1805 0,03829 = 0,927362 3,25 13,4137 4771  1,16E-4
EM50 10 7 1,8351 0,13038  0,133045 7,55 3,43633 62,08 1,45E-4
EM60 10 72,2597 0,19008  0,357714 8,43 10,4784 61,08 1,43E-4
EM38 10 8 0,7096 0,03512 1,2773 3,15 13,6416 62,56 1,46E-4
EM50 10 8  2,3942 0,05854  0,457535 6,59 11,248 56,9  1,34E-4
EM62 10 8 1,4994 0,06659  0,881393 6,84 20,4914 62,47 1,45E-4

?Colunas sao: nome do planeta (Corpo), densidade de superficie em 1 UA em g/cm? (3;), niimero
da simulac@o (Sim), semi-eixo maior em UA (ay), excentricidade (ef), massa em massas terrestres
(Massa(Mg)), porcentagem de massa asteroidal (%M asr), quantidade de dgua em oceanos terrestres
(Agua(Og)), porcentagem de dgua asteroidal (%Aag7) e razio D/H (D/H) finais.
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Tabela 6.2 - Dados finais dos planetas formados em simula¢cSes com Jipiter e Saturno®.

Corpo %; Sim  ay ey Massa(Mg) %Maq Agua(Og) %Aae D/H
EM29 6 9 0,6044 044745  0,444681 4,52 2,67506 75,19 1,71E-4
EMb56 6 9 1,1958 0,06197  0,688456 1,46 6,23371 34,22 8,9E-5
EM8S0O 6 9 14929 0,21862  0,230211 0 2,08864 0 2,1E-5
EM10 6 10 10,6499 0,08168 0,52144 0 0,830846 0 2,1E-5
EM47 6 10 1,6633 0,16389 0375044 536 640756 66,59 1,54F-4
EM8 6 10 11,0232 0,15355 0,39766 0 3,85525 0 2,1E-5
EMI12 8 11 10,5945 0,04062  0,494656 0 1,09639 0 2,1E-5
EM28 8 11 1,0149 0,01495 0,66288 1,52 4,99932 4267 1,06E-4
EM73 8 11 1,5117 0,09837  0,498188 6,05 11,378 56,25 1,33E-4
EM18 8 12 0,7751 0,11325 1,27896 0,79 8,481 25,16  7,1E-5
EM24 8 12 1,8764 0,21105 0,0928866 10,82 2,34952 90,8 2,02E-4
EM39 8 12 1,4599 0,12194  0,100044 0 0,519491 0 2,1E-5
EM46 8 12 22417 0,34208  0,0745553 0 0,527923 0 2,1E-5
EM54 8 12 22813 0,62161  0,0435467 0 0,450539 0 2,1E-5
EM32 8 13 1,603 0,16317  0,506394 0 1,51787 0 2,1E-5
EM49 8 13 10,8825 0,11735  0,915147 4,39 12,3412 69,15 1,59E-4
EM56 8 13 0,5278 0,02507  0,285508 0 2,71304 0 2,1E-5
EM70 8 13 11,1618 0,2585  0,0538773 0 0,866496 0 2,1E-5
EM20 8 14 10,6354 0,16142  0,833088 3,62 10,3309 61,95 1,44E-4
EM40 8 14 1,0901 0,14728  0,625601 321  7.04723 60,55 141FE-4
EM55 8 14 22471 02117 0,246579 0 2.29095 0 21E5
EM71 8 14 1,4888 0,13308  0,136964 28,7 18,065 94,48  2,09E-4
EM9 10 15 10,6627 0,13472 1,13213 1,78 7,72928 55,2 1,31E-4
EM37 10 15 1,1769 0,10503  0,242541 4,14 45122 4728 1,15E-4
EM49 10 15 11,4443 0,0575 0,707199 0 0,83777 0 2,1E-5
EM9 10 16 0,7101 0,08871 1,25787 2,4 10,4915 61 1,42E-4
EM30 10 16 1,739 0,11538  0,762384 1,32 9,9331 21,48  6,4E-5
EM53 10 16 2,2497 0,18261  0,122661 0 1,33367 0 2,1E-5
EM2 10 16 0,6735 0,1176 1,38588 3,63 19,0581 595,97  1,32E-4
EM22 10 17 0,8792 0,25144 0,0364847 0 0,0621343 0 2,1E-5
EM29 10 17 1,444  0,0207 0,796351 0 2,77061 0 2,1E-5
EMb58 10 17 2,1791 0,20664  0,0797468 12,60 3,09593 68,91 1,58E-4
EM63 10 17 1,6826 0,25192  0,136606 0 1,86446 0 2,1E-5
EM6 10 18 0,3975 10,1731 0,127472 0 0,00541178 0 2,1E-5
EM31 10 18 0,835 0,10719 1,32545 2,27 12,3737 01,73  1,24E-4
EM54 10 18 11,6016 0,04188  0,813136 6,18 18,9566 56,27 1,33E-4
EMb55 10 18 3,0134 0,14308  0,0769065 13,07 2,98116 71,56 1,63E-4
EM18 10 19 0,6579 0,12341 1,21931 0,82 6,32174 33,75  8,8E-5
EM41 10 19 1,5104 0,22734 0,8315 3,63 13,5358 4728 1,15E-4

?Colunas sao: nome do planeta (Corpo), densidade de superficie em 1 UA em g/cm? (3;), niimero
da simulac@o (Sim), semi-eixo maior em UA (ay), excentricidade (ef), massa em massas terrestres
(Massa(Mg)), porcentagem de massa asteroidal (%M asr), quantidade de dgua em oceanos terrestres
(Agua(Og)), porcentagem de dgua asteroidal (%Aag7) e razio D/H (D/H) finais.
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Figura 6.1 - Semi-eixo maior (em UA) versus excentricidade finais, mostrando massa em Mg. Simbolos
mostram diferentes densidades de superficie em 1 UA e cores representam massa final de cada
planeta formado em Mg;.

6.1.1 Massa

O valor de densidade de superficie em 1 UA define a quantidade de massa disponivel para
a formacao de planetas, de acordo com as equacgoes definas no Capitulo 4. Um menor
valor de densidade de superficie estd associado desde o fnicio com um maior nimero
de embrides com menores massas (cf. Tabela 5.1), também de acordo com as equagoes.
Ao final, as massas dos planetas estardao em geral também associadas com a densidade
superficial de massa. Nestas simulacoes, a massa média para um planeta formado em um
sistema de densidade de superficie em 1 UA como em: a) é de 0,29 £+ 0,05 Mg; b) 0,43
+ 0,06 Mg e em ¢) é de 0,69 + 0,09 Mg. A Figura 6.1 mostra a massa final de todos
os planetas formados nas simulagoes, num gréafico de semi-eixo maior por excentricidade,
para os diferentes valores de densidade superficial. As maiores massas estao concentradas
entre 0,5-1,7 UA, com pico por volta de 0,7-0,8 UA. Isso é esperado pela menor influéncia
gravitacional do(s) planeta(s) gigante(s) nas regioes mais internas. Na regido mais externa

(entre 2,0-3,5 UA) prevalescem os planetas com menores massas.
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Figura 6.2 - Semi-eixo maior final (em UA) versus massa final (em Mg). Simbolos mostram diferentes den-
sidades de superficie em 1 UA e cores representam quantidade final de dgua de cada planeta
formado em Og.

6.1.2 Agua

A Figura 6.2 mostra um grafico de massa por semi-eixo maior de todos os planetas forma-
dos nas simulagoes. Maiores quantidades de agua estao geralmente associadas com maiores
massas, refletindo a distribuicao inicial destes parametros?. Mas a quantidade de dgua fi-
nal também depende da quantidade de agua recebida de asterdides e por isso vai haver
grandes planetas com pouca dgua (formados principalmente com embrides internos, mais
secos) e pequenos embrides com maiores quantidades de dgua, associadas com pelo menos
50% de dgua asteroidal, como pode ser visto na Figura 6.3. Pequenos simbolos vermelhos
na parte inferior e a direita do grafico representam embrioes que se formaram nas regioes
mais internas do disco protoplenatério (por isso menores e mais secos) e migraram ilesos
- sem nenhuma colisao com asterdides - para as partes mais externas do mesmo. No geral,
as quantidades médias de agua final por planeta formado para cada valor de densidade
superficial sdo a) 3,77 £ 0,82 Og; b) 5,69 + 0,93 Og e ¢) 9,64 + 1,49 Og.

A Figura 6.3 também mostra planetas com pequena quantidade de dgua final, mas que

2Como descrito no Capitulo 4, quanto mais distante da estrela, maior a zona de alimentacdo do planeta,
menor a temperatura e, portanto, maiores massas e maiores quantidades de dgua
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Figura 6.3 - Semi-eixo maior final (em UA) versus porcentagem de dgua asteroidal dos planetas formados
em todas as simulagdes. Simbolos mostram diferentes densidades de superficie em 1 UA e cores
representam quantidade final de dgua de cada planeta formado em Og,.

receberam maior parte dessa dgua de asterdides (simbolos vermelhos-alaranjados na parte
superior do grafico). Esses planetas sao em geral embrides originados das regides mais
internas do disco (embrides pequenos e secos) e que migraram para regioes mais externas,
em colidindo com asterdides durante esse processo. A Figura 6.4 mostra os planetas finais
num grafico de massa por porcentagem de massa asteroidal. O planeta com maior por-
centagem de massa asteroidal (~ 60 %) teve massa inicial de 0,047 Mg, e sofreu 8 colisoes
com asterdides e nenhuma com outro embridao. Suas posicoes inicial e final foram 1,49 e
2,43 UA| respectivamente. A maior parte dos planetas formados possui uma porcentagem
de massa asteroidal inferior a 14 %. A Figura 6.5 mostra um enfoque da Figura 6.4, com
as menores porcentagens de massa asteroidal. As curvas representam o ntimero de colisoes
com asterdides, o que explica as similares quantidades de dgua nos planetas sobre uma
mesma curva. As diferencas de cores numa mesma linha sao devidas as quantidades de
dgua inicial (embrides inicialmente mais distantes da estrela possuem maiores quantidades
de dgua absorvida localmente) e colisoes entre embrides. Neste mesmo grafico pode-se ver
que planetas com massas maiores que 0,8 Mg tiveram pelo menos 1 colisao asteroidal.
Portanto, este é um limite superior para o tamanho da massa de um planeta formado com

massa local, provinda apenas de embrioes planetarios, para essas simulagoes.
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Figura 6.4 - Massa final (em Mg) versus porcentagem de massa asteroidal. Simbolos mostram diferentes
densidades de superficie em 1 UA e cores representam quantidade final de dgua de cada planeta
formado em Og.
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Figura 6.5 - Enfoque da Figura 6.4 para porcentagens menores que 14 %. Curvas mostram nimeros de col-
isdes com asterdides. Simbolos mostram diferentes densidades de superficie em 1 UA e cores
representam quantidade final de dgua de cada planeta formado em Og.
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6.1.3 Razao D/H

A razao D/H da dgua de cada planeta formado nestas simulagdes é totalmente relacionada
com sua porcentagem de agua asteroidal. A percentagem de agua asteroidal necessaria
para que a adgua do planeta atinja o D/H da dgua da Terra é dado pela Equacao 6.1, com

K representando a percentagem de dgua asteroidal. A equacao dd K ~ 64%.

K(DHay) + (1 + K)(DHye) = DHparin (6.1)

onde DHyy = 2.2 x 107% e DHyep = 2.1 X 107° e DHggpe, = 1.49 x 1074, a razao D/H

asteroidal usada aqui, a razao D/H nebular e o VSMOW, respectivamente.

Nao ha portanto uma relacao direta entre os valores de densidade superficial e os valores
para a razao D/H final da dgua dos planetas formados. No entanto, como pode ser visto
na Figura 6.6, vai haver uma relagao indireta com as porcentagens de dgua asteroidal (cf.
Figura 6.3): maiores valores destas estarado em geral associados com planetas de menores
massas formados em menores valores de densidade superficial. Estes serao os planetas
formados com a razdao D/H de sua dgua maiores que a razao D/H da dgua da Terra.
A Figura 6.6 mostra que vdrios planetas atingem valores de razao D/H préximos ao
VSMOW, sendo que 5 planetas (EM39 - Sim 4, EM13 - Sim 5, EM12 - Sim 6, EM61 -
Sim 6 e EM38 - Sim 8, todos da Tabela 6.1) possuem valores de razao D/H de sua dgua
dentro da margem de erro do VSMOW (1,49 + 0,03). Isso mostra que a composicao das
teorias de absorcao local e asterdides para explicar as origens da agua da Terra pode ser

bastante efetiva. Maior discussao na Secao 6.3.
6.2 Planetas Gigantes

Como descrito no Capitulo 4, as configuracoes de planetas gigantes sao:

a) um planeta gigante, mesma massa e propriedades orbitais de Jupiter;

b) dois planetas gigantes, um como Juipiter e outro com mesma massa € pro-

priedades orbitais de Saturno.

A média de formacao para a configuracao a) é de 4,4 planetas por simulagao, um pouco

maior que a da configuragao b), de 3,6 planetas por simulacao®.

3 Anélises sdo feitas sobre 10 simulagoes, 5 de cada uma das configuragoes de planeta gigante (simu-
lagGes (2, 10), (4, 12), (5, 14), (6, 18) e (7, 19) da Tabela 5.1) que possuem condigoes iniciais semelhantes.
Ja os graficos mostram os planetas formados em todas as simulagoes.
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Figura 6.6 - Massa final (em Mg) versus razdo D/H da dgua dos planetas formados. Simbolos mostram
diferentes densidades de superficie em 1 UA e cores representam quantidade final de dgua de cada
planeta formado em Og,. Barras de erro sdo em 1,49 + 0,03.

A Figura 6.7 mostra a distribui¢io de massa de todas as simulagdes (como na Figura 6.1,
mas separadas agora em 1 e 2 planetas gigantes), em um grafico de a x e. A configuragao
b) produz, em média, planetas com drbitas mais excéntricas (médias de 0,12 £+ 0,02 para
a) e 0,18 4+ 0,03 para b) mostrando que a presenga de Saturno poderia perturbar a érbita
de planetas terrestres em formagao se seu tempo de formagao for menor que o inicio da
fase oligarquica no sistema planetario. Neste caso, algum outro mecanismo seria necessario

para reduzir a excentricidade de planetas no Sistema Solar para os valores atuais.

Nas subsecoes seguintes, a influéncia de cada uma destas configuracoes nos parametros de

massa, agua e razao D/H da dgua é analisada em detalhes.
6.2.1 Massa e Agua

Massas de planetas formados nas duas configuragoes sao semelhantes (em ambas médias de
aproximadamente 0,5 Mg), mas a configuracao a) produziu em média planetas com maior
quantidade de dgua (médias das configuragoes a) ~ 8,2 = 1,4 Og e b) ~ 6,4 + 1,4 Og),
mas tendo erros padroes altos isso pode ser um reflexo do pequeno nimero de simulagoes

consideradas. A Figura 6.8 mostra um grafico de semi-eixo maior por massa, mostrando

71



A Jupiter
+ Jupiter e Saturno

1,04
0,8 4
0,6 +
N J
0,4
- + A A
+ + + A A
0,2 + A + ++ R A N
A A
] ﬁ-|;+ At ;‘+ N N A,
A A | b,
0.0 T T - T f . T T = T T T T T 1
0,5 1,0 1,5 2,0 2,5 3,0 3,5
a (AU)
Massa(M )

0 0,14 0,28 0,42 0,56 0,70 0,84 0,98 1.1 13 14

Figura 6.7 - Semi-eixo maior versus excentricidade finais, mostrando distribuicdo de massa em Mg (cores).
Diferentes simbolos mostram as diferentes configuracdes de planetas gigantes.

também a quantidade final de dgua de todos os planetas formados nas simulagoes.

Houve uma maior importancia da agua asteroidal para a agua dos planetas da configuracao
a) do que para os planetas da configuracao b). Figura 6.9 mostra o mesmo grafico da
Figura 6.5, mas com a divisao dos planetas nas duas configuracoes de planetas gigantes.
A média de colisdes com asterdides para a configuragao a) foi de 2,0 por planeta e para
a configuragao b) de 1,5 por planeta. A média por simulacao foi de 10,4 colisdes para a
configuragao a) e 6 colisdes para a simula¢ao b). H4 também um limite superior para o
crescimento de planetas sem contribuicao asteroidal para a configuracao a) (0,2 Mg) muito
menor que para a configuragdo b) (0,8 Mg) Aparentemente, um planeta como Saturno
perturba a distribuicao de asterdides de forma a dificultar as colisoes dos mesmos com
os planetas terrestres, diminuindo a taxa de agua asteroidal entregue aos mesmos. Isso
pode ter acontecido no Sistema Solar, mas por causa do alto grau de estocasticidade das
simulagoes, um maior nimero de condic¢oes iniciais deve ser simulado de forma a confirmar

ou descartar esta hipotese.
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Figura 6.8 - Massa de planetas por semi-eixo maior de todas as simula¢ées. Diferentes simbolos mostram as
diferentes configuracdes de planetas gigantes. Cores mostram quantidade de dgua.
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Figura 6.9 - Enfoque da Figura 6.4 para porcentagens menores que 14 %. Curvas mostram niimeros de colisdes
com asterdides. Simbolos mostram as duas configuracdes de planetas gigantes e cores mostram
agua de cada planeta formado em Og.
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Figura 6.10 - Semi-eixo maior final versus razdo D/H final, mostrando distribui¢do de dgua (cores). Simbolos
representam as duas configuragdes de planetas gigantes.

6.2.2 Razao D/H

Por causa da relagao entre a configuracao a) e uma maior quantidade de dgua asteroidal,
a dgua dos planetas da mesma terdo em média uma razao D/H maior que a da dgua dos
planetas formados na configuracdo b). A Figura 6.10 mostra a razao D/H final de todos
os planetas formados em todas as simulacoes, em um grafico de semi-eixo maior e razao
D/H. Na figura é possivel se ver também que a maior parte dos planetas com nenhuma
contribuigao asteroidal em sua massa e quantidade de dgua (linha de simbolos vermelhos
na parte inferior do grafico) da configuragao b) estao nas regides mais internas do disco,
ao passo que os da configuracao a) estdo nas partes mais externas do mesmo. A razao
D/H da dgua desses planetas serda a mesma do gés nebular, 6x menor que a razao D/H da
agua da Terra. No entanto a formagao de planetas deste tipo esta de acordo com GENDA
e IKOMA (2007) que argumenta que a razao D/H da dgua da Terra néo é imutével sendo,
provavelmente, mais alta do que era primordialmente. Neste caso tanto a contribuicao
asteroidal como cometdria seriam desvalorizadas. A Secao 6.3 traz outras discussoes a

respeito da razao D/H dos planetas formados na Zona Habitavel dos sistemas simulados.
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6.3 Cometas e Zona Habitavel

Uma contribui¢ao cometaria a dgua da Terra nao é improvavel, apesar de nao ser esperada
como extremamente significativa. A Tabela 6.3 resume os dados dos planetas formados
dentro da zona habitével do sistema simulado, que se extende de 0,9 a 1,5 UA (KASTING
et al., 1993). Esta mostra qual a porcentagem de dgua cometdria seria necessaria para
aumentar a razao D/H da dgua destes planetas ao valor de D/H da dgua da Terra. Planetas
com razao D/H ja superior ao VSMOW possuem contribuigao cometdria necessaria como
nula. A razdo D/H usada para os cometas é uma média entre os trés valores de razao D/H
cometdria conhecidos (ver Capitulo 3), 3,1 x 107%. Massa final e quantidade de dgua sdo
atualizadas de acordo com a porcentagem de dgua cometaria que seria recebida, de forma

a avaliar os valores finais desses parametros.

Um total de 20 planetas sao formados na ZH dos sistemas planetarios simulados. Inter-
essantemente, suas massas vao da de Marte (0,1 M,ys) & 0,9 da massa da Terra, e com
no minimo 0,9 Og (méximo de 20 Og). Porcentagens de dgua asteroidal vao de 0 a 95%
e apenas um planeta com razao D/H superior ao VSMOW (EMT71, razao D/H final de
2,09E-4). Nove embrioes foram formados com um e onze foram formados com dois planetas

gigantes.

Para planetas que possuem nenhuma ou pouca agua asteroidal, muita agua cometaria é
necessaria para elevar o valor da razao D/H da dgua contida no planeta a razao D/H da
agua da Terra. Existem alguns estudos que consideram essa configuragao como provavel,
ignorando uma consideravel contribuigao asteroidal. IPATOV e MATHER (2006) se ba-
selam no estudo das probabilidades de colisoes de cometas da familia de Jupiter (JFCs)
com os planetas terrestres para argumentar que, sob um ponto de vista dinamico, a proba-
bilidade de JFC’s colidirem com a Terra seria o bastante para completar sua agua durante
a formacao dos planetas gigantes. Uma questao complicadora relacionada a esse assunto
é a de que planetas gigantes provavelmente se formaram antes de planetas terrestres,
antes que o gas nebular se dissipasse completamente (ver Segao 2.4). Outros estudos (e.g.
OWEN e BAR-NUN (2001), DRAKE e CAMPINS (2006)) se baseiam nas propor¢oes
de gases nobres e/ou composigao isotopica do elemento Osmio* para mostrar que uma
contribuigdo cometéria pode ter sido pequena. Mas SWINDLE e KRING (2001) também
usam gases nobres para mostrar que cometas nao poderiam ter fornecido qualquer signif-
icante quantidade de dgua a Terra a menos que isso tenha ocorrido durante os primeiros
100 Myrs da histéria da Terra, ou que a dgua tenha vindo de ‘cometas’ diferentes dos

vindos da nuvem de Oort nos dias de hoje.

4Ver Capitulo 3 para maior discussdo a respeito.
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Tabela 6.3 - Dados dos planetas sobreviventes na zona habitdvel da estrela, com a porcentagem de 3dgua

cometdria necessdria para atingir a razdo D/H da dgua da Terra.”

Corpo Gig ¥; Sim ay ey Massa(Mg) % Mas Agua(Og) %Wase % Weom
EMT78 1 6 1 1.2483 0.02696 0.181595 0.00 3.98152 0.00 44.29
EM16 1 6 3 0.9981 0.09369 0.316836 3.18 3.74915 59.97 5.11
EM&6 1 6 3 1.4378 0.02225 0.772965 6.54 18.2495 60.91 4.04
EM39 1 8 4 1.4336 0.03118 0.567697 5.33 10.4487 62.57 2.11
EM45 1 8 4 1.111 0.0679 0.510022 3.96 9.58594 51.54 13.64
EM24 1 8 5 0.9454 0.0831 0.790932 1.27 8.57065 34.17 27.15
EM41 1 10 6 1.071 0.10075 0.916101 4.40 14.4204 61.35 3.54
EM27 1 10 7 1.1805 0.03829 0.931151 3.25 16.1669 47.71 17.03
EM62 1 10 8 1.4994 0.06659 0.886305 6.84 20.9609 62.47 2.24
EM56 2 6 9 1.1958 0.06197 0.69046 1.46 8.55222 34.22 27.11
EMR&0 2 6 9 1.4929 0.21862 0.23109 0.00 3.74912 0.00 44.29
EMS&5 2 6 10 1.0232 0.15355 0.399282 0.00 6.92022 0.00 44.29
EM28 2 8 11  1.0149 0.01495 0.664365 1.52 6.33708 42.67 21.11
EM39 2 8 12 1.4599 0.12194 0.100263 0.00 0.932492 0.00 44.29
EMT70 2 8 13 1.1618 0.2585 0.0542418 0.00 1.55537 0.00 44.29
EM40 2 8 14  1.0901 0.14728 0.62733 3.21 7.3762 60.55 4.46
EMT71 2 8 14 1.4888 0.13308 0.141197 58.70 18.065 94.48 -
EM37 2 10 15 1.1769 0.10503 0.243821 4.14 5.46271 47.28 17.40
EM49 2 10 15 1.4443 0.0575 0.709655 0.00 10.4788 0.00 44.29
EM29 2 10 17 1.444  0.0207 0.797516 0.00 4.97327 0.00 44.29

@ Colunas séo: nome do planeta (Corpo), planetas gigantes (Gig), densidade de superficie em 1 UA
em g/cm? (1), ntimero da simulagdo (Sim), semi-eixo maior em UA (at), excentricidade final (ef), novo

valor de massa apds contribui¢ido cometdria em massas terrestres (Massa(Mg)), porcentagem de massa

asteroidal (%Masr), novo valor de dgua em oceanos terrestres apés contribuicao cometéria (Agua(Og)),
porcentagem de dgua asteroidal (%Wagsr) e porcentagem de dgua cometdria para atingir valor VSMOW

(%Wecom)-
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Alguns planetas da Tabela 6.3 possuem massas proximas a da Terra (EM41, EM27,
EMG62, todos com apenas um gigante). O planeta EM41 possui também valor de semi-
eixo maior similar e quantidade de agua dentro da quantidade esperada para a Terra,
mas possui érbita mais excéntrica. Para esse planeta, uma porcentagem pequena de dgua
cometaria (~ 3,5%) da dgua total seria necessdria para que a adgua do planeta atingisse
o VSMOW. O planeta EM27 é um pouco mais distante da estrela que a Terra, mas tem
6rbita menos excéntrica que o planeta EM41, massa mais proxima e maior quantidade
de 4gua final. Uma porcentagem maior de dgua cometéria (~ 17%) da dgua total desse

planeta seria necessaria para que a dgua deste tivesse mesmo valor de razao D/H da Terra.

Planetas formados na ZH de sistemas planetarios com dois planetas gigantes nao passam

de 0,8 Mg e os maiores dentres estes possuem nenhuma ou pouca agua asteroidal.

Dos 12 planetas formados na ZH com pelo menos uma colisao asteroidal, 50% precisa de
menos que 5,5% de dgua cometaria para atingir a razdo D/H da Terra. Os outros 50%
precisam entre 13-27% de dgua cometdria. Para a dgua da Terra, a primeira dessas duas
opcoes seria a mais provavel, pois esta dentro dos limites superiores para a contribuicao
cometaria calculados em alguns trabalhos prévios: (~ 10 % por MORBIDELLI et al.
(2000), até 12 % por DELOULE et al. (1998)).
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7 O Disco de Acresgao da Estrela MWC480

Os discos de poeira e gas em volta de estrelas recém-nascidas fornecem um laboratorio
natural para o estudo da formacao de sistemas planetarios. Mas mesmo as estrelas jovens
mais proximas sao tao distantes que telescépios atuais sao incapazes de ver o centro do
disco, onde planetas habitaveis podem estar se formando. Simulagoes dinamicas com base
nos dados disponiveis para estes sistemas podem complementar as pesquisas observa-

cionais, além de dar indicacoes de possiveis evolucoes destes futuros sistemas planetarios.

MWC480 é uma estrela Herbig Ae', com tipo espectral A2/3ep?, com massa de 2,3 Mg
e a uma distancia de 140 pc (EISNER et al., 2004). A estrela possui um disco planar
de gés e poeira em torno de si. O gas é composto principalmente por hidrogénio, mas
componentes de dgua e monéxido de carbono foram também observadas (EISNER, 2007).
EISNER (2007) detectou linhas de emissao de dgua no disco interior da estrela, e suas
observagoes suportam a idéia de que corpos com gelo de dgua se formaram a partir da

linha de gelo do sistema (~ 7,5 UA) e estao migrando para o disco interior.

A partir dos dados disponiveis para o disco de acrescao da estrela MWC480, nés refor-
mulamos o modelo descrito no Capitulo 4 e o aplicamos ao sistema, simulando possiveis

formacoes e evolugoes de planetas rochosos na zona habitavel desta estrela gigante.
7.1 Modelo Matematico

O modelo matematico para o disco da estrela MWC480 segue o mesmo padrao do modelo
descrito no Capitulo 4, mas com adaptacoes aos dados observados para o mesmo. A linha
de gelo foi calculada resolvendo-se para R (distancia da estrela em UA) a equagao de
gradiente de temperatura (EISNER et al., 2007):

T =T, (R%) v (7.1)

e usando o limite interno do disco R;,, como 0,28 UA e sua temperatura conhecida T}, de
1200 K (EISNER, 2007). O valor de T é o valor de congelamento da dgua (273,16 K) e o
valor de p para o disco é calculado como 0,45 (EISNER et al., 2007).

Nas subsecoes seguintes, as demais condigoes iniciais para massa e agua dos corpos sao

'Estrelas Herbig Ae/Be (HAeBe) sio estrelas de linha de emissao de tipos espectrais B, A e em alguns
poucos casos F, e na maioria das vezes correlacionada com discos circunstelares (HERNANDEZ et al., 2004).
Estes objetos sao jovens, ainda se aproximando da sequéncia principal de evolugao estelar.

’Esta classificagao espectral se refere a estrelas gigantes comuns, azuis ou brancas, com temperatura
de superficie de 7500 a 11000 K, com fortes linhas de hidrogénio e possivelmente metais.
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descritas.
7.1.1 Massa

A massa total do sistema estd entao dividida em embrioes planetarios de 0,28 a 7,5 UA, e
planetesimais a partir de 7,5 UA, que é a localizagao da linha de gelo calculada para esse

sistema. A distribuicao de massa para o disco é assumida como:

S—v¥, (%) - (7.2)

e para esse sistema o valor de & = 0,5 (HAMIDOUCHE et al., 2005). O valor de ¥; (den-
sidade de superficie em 1 UA) foi calculado usando a massa total do disco definida em
(HAMIDOUCHE et al., 2005) como 0,0175 M (usando um disco de 120 UA) e confirmada
usando a densidade de superficie em 100 UA calculada por (PIETU et al., 2007) como 3,1
g/cm?. O valor encontrado foi de ~ 30 g/cm?, mas sao simulados também outros dois
valores menores (10 e 20 g/cm?), assumindo que parte da massa do disco nao serd usada

para formar planetas.
7.1.1.1 Embrioes

Como descrito no modelo definido no Capitulo 4, a massa de cada embriao é determinada
por uma funcao do semi-eixo maior definida pela Equacao 4.3. Os embrides planetarios
sao separados na faixa que vai de 0,28 a 7,5 UA também por alguns raios de Hill muituos

dados pela Equacao 4.4.
7.1.1.2 Planetesimais

Apoés a linha de gelo em 7,5 UA assumimos que a massa em sélidos estd na forma de
planetesimais. O nimero total dos mesmos neste sistema é de aproximadamente 500, e
a massa de cada um é de 0,01 Mg. O anel se estende até 9 UA e os planetesimais sao

distribuidos com Np; proporcional a r~1/2.

7.1.1.3 Planeta Gigante

De forma a testar diferentes possibilidades, trés diferentes configuragoes sao analisadas.
Uma delas considerando a possibilidade deste sistema nao ter formado nenhum planeta
gigantes nas suas fases anteriores. Outra considerando um planeta gigante com massa
igual & massa de Jupiter, na posicao de 10 AU. E uma tltima considerando um planeta
gigante com 2 massas de Jupiter na posi¢ao de 10 AU. Em ambos os casos a excentricidade

e a inclinacao do planeta gigante sao iguais a zero.
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Para cada configuracao , cada um dos trés valores de densidade superficial de massa sao

simulados, totalizando 9 sistemas de condicoes iniciais.
7.1.2 Agua

Conhecendo-se a posigao de cada embriao, é possivel saber a temperatura local usando a
equagao de gradiente de temperatura, dada pela Equacao 7.1. Os valores (EISNER et al.,

2007) usados sao também:

Rin = 0,28 AU
Tin = 1200 K
a=0,45

Sabendo-se a temperatura, é possivel se conhecer quanta agua pode ser absorvida naquele
ponto (DRAKE; CAMPINS, 2006). E usando trés pontos onde temperatura e quantidade de
agua absorvida sao conhecidas, foi plotada uma curva que engloba estes pontos, de forma
a prever valores intermedidrios (Figura 7.1). Os pontos sao (500 K, 3 M), (700 K, 2 M)
e (100 K, 1 Mg). O melhor fit considerado para essa curva foi de?:

Ab = 0,305948a* + 1.05756a — 0, 248144

onde Ab é absor¢ao (em oceanos terrestres por massa terrestre) e a é o semi-eixo maior
(em UA). Assim, usando essa equagao é possivel se determinar a quantidade de dgua

absorvida inicialmente por qualquer embriao do sistema.

Planetesimais também possuem 5% de dgua por massa como nas simulacoes descritas no
Capitulo 4.

7.1.3 Razao D/H

A razao D/H da dgua dos corpos neste sistema planetario nao é considerada, uma vez
que ainda nao ha registros de observacoes da mesma e valores conhecidos para o Sistema

Solar podem nao ser representativos.
7.2 Simulacgoes

As equagoes para esse sistema foram também geradas pelo programa Mathematica, e todo

o processo de simulagoes é similar ao descrito no Capitulo 5.

3Deve-se ter cautela ao tentar aplicar essa equacao a outro sistema planetdrio ou mesmo variar a faixa
espacial coberta para esse sistema. Essa equagao representard bem a dgua absorvida dentro dos limites
[0,28UA, 7,5 UA] mas pode gerar valores incorretos de absorgao além destes limites.

81



Absorcio(O&/M®)

0 - - . a(UA)
0.0 05 10 15 10 15 EL)

Figura 7.1 - Parte de um dos arquivos de entrada do Mercury: arquivo de grandes corpos.

Tabela 7.1 - Condi¢des iniciais para os exemplos de simula¢Bes aqui apresentados.”
Sim Gigante 21 Nemb Membs(MEB) Aembs(OGB) Mtot(MEB) At0t<O€B)
1 2M;, 30 46 83.7666 1067.03 88.8119  2138.01
2 2M; 20 56 50.4599 578.515 55.5052 1649.5

@ Colunas sao: nimero da simulagio (Sim), ndmero de planetas gigantes (Gigante),
densidade superficial de sdlidos em 1 UA (X), ntimero de embrides(Ne,p), massa total de
embrides em massas terrestres (Meps (Mg)), quantidade de dgua total em oceanos terrestres
dos embrides (Aemps(Og)), massa total em massas terrestres (Myo:(Mg)) € dgua total em
oceanos terrestres (At (Og)) da simulagdo. Todas as simulagoes possuem 502 particulas de
massa igual a 0,01 Mg e quantidade de agua igual a 2.14343 Og.

Nove sistemas de condigoes iniciais foram gerados, combinando os trés valores adotados
para densidade superficial de massa (10, 20 e 30 g/cm?) com as trés configuragoes de

planetas gigantes (nenhuma, 1 ou 2 massas de Jupiter a 10 UA).

A maior parte das simulagoes ainda esta em execucao. Na segao seguinte dois exemplos
de resultados sao apresentados e suas condicoes iniciais estao descritas na Tabela 7.2.
Os parametros principais de massa, quantidade de 4dgua e posicao final sao analisados
para cada um dos exemplos, com enfoque dado aos planetas formados na possivel zona

habitavel desta estrela.
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Tabela 7.2 - Dados finais dos embriGes sobreviventes para as simulacoes de exemplo da Tabela 7.2%.

Corpo X; Sim  ay ey Massa(Mg) %Mas Agua(Og) %Aas

EM20 30 1 0.4784 0.67729 2.64643 0.00 1.62046 0.00
EM39 30 1 1.174  0.17358 5.13654 0.00 10.8526 0.00
EM45 30 1 29518 0.03925 27.3054 0.15 297.254 2.87
EM46 30 1  5.9648 0.07659 30.6823 0.52 680.88 5.01
EMb52 20 2 1.127  0.14929 6.39189 0.00 26.0436 0.00
EM56 20 2 3.1484 0.0411 15.853 0.38 315.626 4.06

“Colunas sdo: Nome do planeta (Corpo), densidade de superficie em 1UA (%), nimero da simulagéo
(Sim), semi-eixo maior (ay), excentricidade (as), massa em massas terrestres (Massa (Mg ), porcentagem

de massa asteroidal (%M 44;), quantidade de 4gua em oceanos terrestres (Agua (Og)), € porcentagem de
agua asteroidal (%A 4st) finais.

7.3 Resultados

A Tabela 7.2 mostra os dados finais dos embrioes sobreviventes dos dois exemplos de
simulagoes apresentados aqui. Ambas as simulagoes apresentam planetas préximos a 1
UA e a 3 UA, o que sugere regioes de maior estabilidade para esses sistemas. A maioria
dos planetas formados tem massa de Super-Terras (2 a 17 Mg, LOVIS et al. (2007)%) e

os demais tém massas de grandes Netunos (acima de 17 Mg).

Os sistemas evoluem e se estabilizam rapidamente: a maioria dos embrioes possui 6rbitas
estdveis em menos de 30 Myrs do inicio desta fase final de acres¢ao. Em ambos os exemplos,
a influéncia gravitacional do planeta gigante faz com que os planetesimais se espalhem pela
regiao de formagao dos planetas, mas essa mesma influéncia é responsavel pela ejecao da
maior parte dos mesmos. Apesar disso, mais de 70% da massa inicial sobrevive no sistema
do Exemplo 1. Sua evolucao pode ser vista na Figura 7.2, que mostra seis instantaneos da
integragao. A Figura 7.3 mostra de onde vieram os corpos acretados aos planetas finais.

Somente os planetas mais externos recebem alguma massa asteroidal.

Para o Exemplo 2, a evolucao do sistema ¢ mostrada na Figura 7.4 e as colisoes que
geraram os planetas podem ser vistas na Figura 7.5. Menos da metade da massa inicial
sobrevive neste conjunto de condigoes iniciais. Isso ocorre porque os embrioes sao inicial-
mente menores pela menor quantidade de massa disponivel, tornando-os mais suscetiveis

a influéncia gravitacional do planeta gigante.

As Figuras 7.6 e 7.7 mostram as distribui¢des finais de massa e agua, respectivamente,

dos dois exemplos de condigoes iniciais.

4Fontes variam: VALENCIA et al. (2007), por exemplo, sugerem menos de 10 Mg,
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Figura 7.2 - Snapshots da simulagdo 1 da Tabela 7.2. Tamanho dos corpos representa suas massas e cor
representa quantidade de dgua por massa.

7.4 Zona Habitavel

A definicao exata da zona habitavel em torno de uma estrela ainda é objeto de continuo
estudo e debate. De forma simplificada, pode-se assumir que a zona habitavel de um

sistema planetdrio é centrada em (GOULD et al., 2003):

L,
Lo

azp = (1UA) (7.3)

onde L é a luminosidade bolométrica ° da estrela.

A luminosidade da estrela MWC480 é de 11,5 L, (SIMON et al., 2000), o que coloca o centro
da zona habitavel desta estrela em ~ 3.4 UA. Uma faixa possivel para esta zona habitavel

seria entre 2-5 UA, o que incluiria pelo menos um embridao em cada uma dos exemplos

5Energia total emitida por uma estrela, por unidade de tempo, em todas as direcdes e em todas as
freqiiéncia. A luminosidade do Sol é de 3,9 x 1026 W

84



10+

ai (UA)

—T T 1T T T 1T T T " T T 1T "~ T "1
00 05 10 15 20 25 30 35 40 45 50 55 60 65

af (UA)

Figura 7.3 - Colisoes que geraram os planetas da simulagdo 1 da Tabela 7.2. Cores representam quantidade
de agua por massa como na Figura 7.2.

mostrados aqui (cf. Tabela 7.2). Isso significa que esses planetas, além de possuirem uma
grande quantidade de agua, poderiam possuir parte dessa dgua na forma liquida, sobre
ou sob a superficie do planeta. No entanto deve-se manter em mente que estes planetas

sao muito mais massivos que os planetas terrestres do Sistema Solar.

Deve-se considerar também que estrelas do tipo Herbig Ae sao estrelas que estao evoluindo
em direcao & sequéncia principal (SP)° e terao sua luminosidade alterada durante seu
tempo de evolugdo (MARCONTI; PALLA, 2004). De acordo com PALLA e STAHLER (1993),
apos seu nascimento, uma estrela Herbig Ae adquire seu maximo de luminosidade em curto
periodo de tempo (~ 17 Myrs) e entdo comeca a se contrair em dire¢ao a SP. A medida
que a luminosidade da estrela decresce, a zona habitavel em torno da mesma desloca-se
para regioes mais internas do disco. No entanto, de acordo com a evolucao calculada por
MARCONTI e PALLA (2004) para estrelas de massa de 1,54 Mg, esse deslocamento seria
menor que 0,5 UA para uma estrela como MWC480, de seu nascimento até o inicio da

sequencia principal.

6A sequéncia principal é o nome dado para um conjunto de estrelas num diagrama de cor-magnitude
(conhecido como diagrama Hertzsprung-Russell) que geram luz e calor da queima de Hidrogénio em
Hélio através de fusao nuclear em seu nticleo. O Sol, juntamente com a maior parte das estrelas, estd na
sequéncia principal.
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Figura 7.4 - Snapshots da simulacdo 2 da Tabela 7.2. Tamanho dos corpos representa suas massas e cor rep-
resenta quantidade de dgua por massa.

7.5 Observacgoes

Observagoes ja confirmam a existéncia de planetas em torno de estrelas com mesma massa
que MWC480. A Figura 7.8 mostra a distribuicao de planetas descobertos’ em um gréfico
de semi-eixo maior por massa estelar, mostrando a faixa de massa estelar aproximada a
massa de MWC480. Os dois pontos assinalados sao exoplanetas encontrados em torno de
estrelas de mesma massa que MWC480 (2,3 M) e suas posicoes sao 1.29 (£ 0.05) UA e
2,6 UA, com massas de 4,6 (£ 0.3 e 10,3 M, respectivamente.

"Fonte: Enciclopédia dos Planetas Extra-solares (http://exoplanet.eu)
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Figura 7.5 - Colisoes que geraram os planetas da simulagdo 2 da Tabela 7.2. Cores representam quantidade
de agua por massa como na Figura 7.4.
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Figura 7.6 - Massa final em Mg dos planetas formados nas simulagdes da Tabela 7.2. Cores representam
quantidade de dgua por massa como nas Figuras 7.2 e 7.4.

87



® Exemplo1-30 g/cm2
m  Exemplo2 - 20 g/cm®

800
700 —
600 —
500 -

400

Agua (O,)

300
200 +

100

a (UA)

Figura 7.7 - Quantidade de agua final em Og dos planetas formados nas simulagdes da Tabela 7.2. Cores
representam quantidade de dgua por massa como nas Figuras 7.2 e 7.4.
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Figura 7.8 - Planetas descobertos em torno de estrelas com massa 1,5-2,5 M. Os dois planetas de estrelas
com 2,3 Mg estdo assinalados (Fonte: exoplanet.eu).
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8 CONCLUSOES

Motivados pelo fato de que muito provavelmente a agua da Terra teve diferentes origens
ao invés de uma tnica, criamos um modelo que reine as principais possiveis fontes de
agua para planetas terrestres e estudamos suas implicagoes com simulagoes numéricas da
dinamica de formacao do tltimo estagio de formacao planetaria. O modelo é composto
de planetesimais representando asterdides com maior quantidade de agua, e embrioes
planetarios na regiao de formacao dos planetas terrestres com uma quantidade de dgua

absorvida in loco. Dezenove sistemas de condicoes iniciais foram simulados.

Usamos parametros como massa, quantidade e qualidade da agua da Terra como
parametro de comparacao, mas expandimos os resultados para planetas terrestres possiveis
de serem formados em sistemas do tipo Solar. Também aplicamos o modelo criado para
um outro sistema planetario: estamos realizando integragoes sobre os dados disponiveis
do disco de acresgao da estrela MW(C480, onde vapor de dgua foi descoberto. Exemplos de
resultados mostram possiveis evolucoes do futuro sistema planetario da estrela, enfocando
embrioes formados na zona habitavel da mesma. Planetas formados possuem massas en-
tre 2 e 30 massas terrestres. Em cada exemplo, pelo menos um planeta é formado dentro
da zona habitavel da estrela. Observacoes confirmam presenca de planetas em torno de

estrelas com mesma massa que MWC480 nas mesmas possiveis regices de estabilidade.

Nas simulagoes todas as colisoes sao assumidas como perfeitamente inelasticas, e a quanti-
dade de dgua do embriao sobrevivente ¢é igual a soma das quantidades de dgua dos corpos
que colidem. As simulagoes apresentadas sao de baixa resolucao (reduzido nimero de
grandes corpos) mas, como mostrado por AGNOR et al. (1999) e CHAMBERS (2001),
tais integracoes podem produzir as principais propriedades gerais da configuracao final
dos sistemas planetarios. Simulacoes numéricas sao sempre limitadas pelo fato de que
a velocidade de computacao varia com N2, onde N é o nimero de objetos envolvidos
(HAGHIGHIPOUR; RAYMOND, 2007).

Apesar de suas limitagoes, nossos estudos mostram que o modelo composto incorporando
as principais teorias produz resultados compativeis com o esperado para massa e quan-
tidade de agua de planetas terrestres, além de melhor explicar a razao D/H da dgua da
Terra, onde qualquer teoria de uma tnica fonte falha. Propriedades dos sistemas formados
variam e sao influenciadas pelo valor de densidade superficial em 1 UA e pela configuracao
de planetas gigantes. Planetas com maior massa sao principalmente formados nas regioes
mais internas dos sistemas planetarios, onde a influéncia dos planetas gigantes é menor.

Nas regioes mais externas, prevalescem planetas com menores massas.
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Massa e quantidade de dgua sao as propriedades mais influenciadas pelo valor de densidade
superficial em 1 UA, sendo que maiores embrides com mais agua sao formados principal-
mente nos maiores valores da mesma, refletindo as condigoes iniciais. O nimero de colisoes
com asterdides sofridas por planetas em cada simulacao é dependente da configuracao de
planeta gigante. O limite superior de massa para planetas com nenhuma massa asteroidal
foi de 80 % da massa terrestre para simula¢oes com dois planetas gigantes, e apenas 20
% da massa terrestre para simulagoes com apenas um planeta gigante. Aparentemente a
presenca de Saturno dificulta a entrega de massa e dgua asteroidal para planetas terrestres
em formacao, mas a estocasticidade das simulacoes deve ser considerada. Saturno influen-
cia também as excentricidades finais dos sistemas, produzindo planetas com érbitas mais

excéntricas.

Cinco planetas formados nas simulagoes tiveram valores de razao D/H de sua dgua iguais
ao da Terra, com apenas dgua absorvida e asteroidal, e todos eles resultam das simulagoes

com um planeta gigante.

Na Zona Habitavel de uma estrela como o Sol, 20 planetas foram formados com massas
entre a de Marte e a da Terra e com no minimo 90 % da dgua superficial da Terra. Dentre
os que nao receberam nenhuma agua asteroidal, seria necessario que aproximadamente 40
% de toda a dgua do planeta fosse de origem cometdria. Dentre os que receberam alguma
agua asteroidal, metade dos mesmos precisaria de menos de 5 % de dgua cometéaria, a outra
metade precisaria entre 13-27 % para atingir a razao D/H da dgua da Terra. Considerando
também estudos prévios, as contribuicoes relativas mais provaveis para a agua da Terra
seriam de 35-38 % de dgua absorvida localmente, ~ 60 % de dgua asteroidal e 2-5 % de

agua cometaria.

Esperamos com todo o trabalho contribuir para o avanco de pesquisas e resultados sobre
o assunto, tao importante e tao escasso de informacoes, e que estd diretamente ligado ao

estudo da origem de vida em outros sistemas planetarios.
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A PROBLEMA NO MERCURY!
A.1 Introducao

Em nosso conjunto inicial de simulacoes, foi encontrado? que o ntimero de planetas forma-
dos nas regides mais internas dos sistemas simulados era menor que o nimero esperado,
uma vez que esta regiao sofre minimas perturbacoes de planetas gigantes. Anélises dos
arquivos de saida, juntamente com a criacao de scripts de andlise e animagoes da dinamica
das simulacoes, mostraram que haviam descontinuidades no nimero de embrices durante
as integragoes. Nenhum evento para corpos desaparecidos estavam sendo registrados nos
arquivos de saida do MERCURY, indicando que estes estavam desaparecendo de maneira
nao fisica. Isso entao nos conduziu a um processo de debugging no cédigo fonte, com o

proposito de descobrir como o programa estava lidando com esses corpos desaparecidos.

MERCURY tem seu codigo fonte escrito em FORTRANT7. Arquivos de entrada e de
configuragoes sao usados, onde o usuario define as condigoes iniciais e os parametros para
as simulagoes. Dentro do codigo, esses dados sao lidos e atribuidos a variaveis. Vetores sao
usados para manter e manipular a maior parte das informagoes sobre os corpos. Um desses
é o vetor do tipo inteiro chamado STAT, responsavel por 'marcar’ corpos para exclusao

apos eventos.

Encontramos que o vetor STAT nao estava sendo inicializado em qualquer parte do cédigo
fonte, o que acarretava no acesso de valores invalidos da memoria e na exclusao erronea

de corpos durante a execucao do programa.
A.2 O Problema

A variavel STAT é um vetor do tipo inteiro e cada uma de suas posigoes corresponde a um
corpo na simulacao. Quando um evento ocorre, um corpo deve ser excluido da integracao
e sua respectiva posi¢ao de STAT é modificada para um ntimero negativo. Valores normais
da variavel STAT sao mostradas na Tabela A.1 com os respectivos eventos ou estado.
A subrotina MXX_ELIM é entao chamada apds um evento para completar a exclusao e

re-arranjar os vetores de corpos, atualizando também o nimero destes.

Inicialmente, todos os corpos devem ter seus respectivos valores no vetor STAT iguais a
zero, independente se a integragao é nova ou uma continuagao. Mas com a nao-inicializagao
da variavel STAT valores invélidos da memoria sao acessados. A varidavel podera obter

quaisquer valores na parte de memoria acessada, previamente la deixados por outros

lExtrafdo de (DE SOUZA TORRES; ANDERSON, 2008)
2 Agradecemos ao Dr. Sean Raymond por apontar a falha.
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Tabela A.1 - Valores validos para a variable STAT no MERCURY.

0 Corpo sobrevivente
-2 Colisao
-3 Ejecao

processos executados na maquina, ou mesmo pela propria execucao do MERCURY. Se 0s
valores acessados forem um niimero negativo, alguns corpos serao erroneamente marcados

para exclusao, causando entao descontinuidades no niimero total destes na simulacao.
A.2.1 Excecoes

Nem todas as simulagoes sao afetadas por este problema. Alguns compiladores FORTRAN
(e.g. ifort) inicializam varidveis inteiras com zero implicitamente no momento de suas
declaragoes (CHIVERS; SLEIGHTHOLME, 2006). Usando um destes compiladores, um vetor
de inteiros teria todas as suas posigoes com valor zero desde sua declaracao, mesmo sem
uma inicializagao explicita no cdédigo fonte. Outros compiladores (e.g. ¢77 e gfortran) sé
comecam a inicializar os primeiros elementos de um vetor de inteiros com zero quando o
tamanho do vetor é maior que um certo valor; este valor ird depender do compilador e
do ambiente da maquina. Com estes compiladores, os resultados serao afetados pela nao

inicializacao do vetor STAT se elementos nao inicializados forem usados.

O vetor STAT tem seu tamanho inicialmente definido pelo parametro NMAX, um nimero
méximo de corpos definido pelo usuério no arquivo de configuragao (mercury.inc). Durante
a execucao do MERCURY, o numero usado de elementos do vetor STAT ¢ igual ao real
nimero de corpos (NBOD) na simulac¢ao. Se STAT fosse inicializado, seria necessario que
NMAX fosse apenas maior que o numero de corpos. No entanto, usando-se um compilador
como ¢77 ou gfortran, problemas aparecerao a menos que NMAX seja maior que NBOD por

varias centenas.
A sessao seguinte mostra os testes feitos para a caracterizagao do problema e suas excegoes.
A.3 Testes

Usando um compilador ¢77, simulagoes com 25 diferentes condigoes iniciais (Tabela A.2),
incluindo o exemplo dado pelo autor do MERCURY (CHAMBERS, 2001), foram executadas
uma ou mais vezes com diferentes valores de NMAX. Uma analise foi entao feita no niimero
de corpos e um padrao ficou evidente: simulagoes com um valor de NMAX consideravel-

mente maior que o nimero de corpos nao apresentaram problemas; corpos desapareciam
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Figura A.1 - Valores minimos de NMAX para uma possivel execucdo livre de problemas em dois ambientes
computacionais.

de simulacoes com valores menores de NMAX.

Um conjunto de 12 simulagoes, com diferentes ntiimeros de corpos, foram usadas para
se encontrar o limite minimo para o valor de NMAX para uma execucao livre de proble-
mas (assinalados com * na Tabela A.2). Dois diferentes ambientes computacionais foram
usados, um Cygwin (GNU-Bash, versao 3.2.39(19)-release) e um Debian (kernel 2.6.18-5-
amd64). Para cada execugao, um curto tempo de integragao (por volta de 100 anos) foi
usado. O valor de NMAX foi variado em cada simulacao até que o limite inferior requerido
para prevenir a perda de corpos de maneira nao fisica foi encontrado. Esse limite inferior
é proporcional ao nimero de corpos (Figura A.1). Quando o niimero de corpos tende para
zero, o limite inferior de NMAX tende para um valor diferente de zero por volta de 500-700,

sendo que o valor exato depende do ambiente computacional.

O melhor fit para os pontos no ambiente Cygwin é:

f(x) = 1.00341z + 542.708 (A1)

e no ambiente Debian:
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Tabela A.2 - Testes feitos para se encontrar a causa das discontinuidades nos resultados do MERCURY®
Grandes Pequenos Gigantes Colisbes Central Formato  Algoritmo Vezes

x11 1 0 no Jupiter Asteroidal BS X 2

11 1 0 yes Jupiter Asteroidal  Hybrid X 2
x11 4 0 yes Jupiter Asteroidal = Hybrid x 1
x11 6 0 no Jupiter Asteroidal = Hybrid x 1
9 204 4 no Sun Cartesian BS x 3
9 204 4 yes Sun Cartesian Hybrid x 1
9 0 4 no Sun Cartesian Hybrid x 1
18 200 4 yes Sun  Asteroidal MVS x 1
14 6 4 Yes Sun Asteroidal BS2 x 2
x14 2 4 Yes Sun  Asteroidal BS2 x 1
x1 0 0 no Sun Cartesian Hybrid x 1
0 1 0 no Sun Cartesian Hybrid x 1
x1 1 0 no Sun Cartesian MVS x 1
*89 500 2 yes Sun  Asteroidal  Hybrid x 1
*89 800 2 yes Sun  Asteroidal  Hybrid x 1
*89 1000 2 yes Sun  Asteroidal ~ Hybrid x 1
*89 1300 2 yes Sun Asteroidal ~ Hybrid x 1
*89 1450 2 yes Sun  Asteroidal ~ Hybrid x 1
*88 1525 1 yes Sun  Asteroidal  Hybrid x 2
89 204 2 yes Sun  Asteroidal ~ Hybrid x9
88 204 1 yes Sun  Asteroidal  Hybrid X 3
72 204 1 yes Sun  Asteroidal  Hybrid x 1
68 204 1 yes Sun Asteroidal ~ Hybrid X 2
73 204 2 yes Sun  Asteroidal  Hybrid X 3
69 204 2 yes Sun  Asteroidal  Hybrid X 3

@ Colunas sao: Numero de grandes corpos, nimero de pequenos corpos, numero de planetas gigantes,
se aceita colisoes ou nao, corpo central, formato dos dados de entrada, algoritimo de integracao e niimero
de vezes em que o mesmo conjunto de condigoes iniciais foi simulado com pequenas diferencas nas posicoes
dos corpos. Simulacoes usadas para Figura A.1 sdo marcadas com %
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g(x) = 1.00009z + 637.329 (A.2)

onde x é o numero total de corpos. Estas fungoes sao basicamente o nimero de corpos mais
um valor inicial. Estes testes oferecem uma maneira bésica de se verificar se simulagoes
recentes ou antigas poderiam ter sido afetadas pelo problema com os valores do vetor

STAT.
A.4 Solugao

Exceto quando o compilador FORTRAN usado é um dos que fazem inicializacao implicita
incondicional, uma varidavel nao explicitamente inicializada tem um comportamento im-
previsivel. De forma a resolver de maneira definitiva este problema, o vetor variavel STAT
deve ser inicializado com zero em algum ponto do arquivo Mercury6_2.for, antes do con-
junto de comandos que fazem as integracoes principais do programa. Uma sugestao é que
esta inicializagdo seja feita na subrotina MIO_IN, antes (linha 6046) ou apds (linha 6111)
o bloco de comandos “Check for attempts to do incompatible things”. Acrescentando-se
o comando fora da comando condicional (linhas 5911-6045) que seleciona se a integragao
é nova ou antiga ird garantir que este sera executado para ambas destas. A inicializacao

pode ser feita com as trés linhas:

do j=2, nbod
STAT(j) =0
end do

Com este comando sendo executado a cada vez que uma integragao nova ou antiga comeca,
a variavel STAT nao recebera valores invalidos, independentemente do valor do parametro

NMAX (desde que este valor ainda repeite a regra basica NMAX > NBOD).
A.5 Conclusoes

Todos os testes mostrado na Secao A.3 foram repetidos com uma versao corrigida do
MERCURY, inicializando-se o vetor STAT ao final da subrotina MIO_IN no cédigo fonte.
Nenhuma discontinuidade foi vista em qualquer um dos resultados. A nova versao esta
sendo usada em 49 novas simulacoes de acrescao dinamica. Nos acreditamos que esta
pequena mudanca pode melhorar o programa fazendo com que este seja mais confidvel
para qualquer tipo de simulagoes de N-corpos. A versao corrigida pode ser obtida de

http://www.astro.keele.ac.uk/ “dra/mercury/.
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B MERCURY ALTERADO PARA INCLUIR AGUA
B.1 Introducao

Mercury (CHAMBERS, 1999) é um pacote de programacao na linguagem Fortran 77 que
realiza integracoes de N-corpos e calcula a evolucao orbital de objetos que se movem no
campo gravitacional de uma estrela central. Mercury pode ser usado, por exemplo, para
simular o movimento de planetas, asterdides e cometas orbitando em torno do Sol; ou um
sistema de luas orbitando um planeta; ou, como nessa pesquisa, para realizar o estudo da

formagao de planetas.

Mercury inclui efeitos de forgas gravitacionais entre corpos, que sao assumidos como pon-
tos de massa. O pacote consiste de diversas rotinas (drivers e subrotinas especificas),
bem como de arquivos de entrada que podem ser alterados segundo as necessidades da

aplicacao.

A inclusao da agua no pacote foi feita diretamente no cdédigo, alterando as rotinas
necessarias. A agua faz parte da massa total de cada corpo e sua presenca nao altera
a dinamica das simulagoes. Quando dois corpos colidem, além de acretar suas massas, eles

vao acretar também suas parcelas de agua.

As linhas de comando que realizam isso sao simples. O maior problema encontrado foi

incluir a passagem de um novo parametro ao longo das vérias rotinas do Mercury.
B.2 Alteragoes

Os trés programas do Mercury sao mercury6_2.for, element6.for e close6.for. Somente
os dois primeiros foram alterados, uma vez que o ultimo nao esta sendo utilizado nesta

pesquisa. As alteracoes feitas sao descritas a seguir.
B.2.1 mercury6_1.for

Este é o programa basico de integracao do Mercury. Nele estao contidas todas as sub-
rotinas necessarias para as integragoes principais. As alteracoes foram assinaladas com
o comentario 'c##K##  como mostrado na Figura B.1. O novo parametro é declarado
como um vetor de numeros reais nomeado ag, de tamanho NMAX, que significa o total

nimero de corpos na integracao.

A Figura B.2 é mostrada a passagem do novo parametro e algumas das fungoes de inicial-
izagao e integracao principal. O programa todo tem quase 9000 linhas e a passagem de

parametros é utilizada com extrema frequéncia, fazendo com o que a adicao desse novo
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[
[
[ Esta verséo do Mercury6_2.for contém alteragoes feitas
o no prograwa para e incluir wais uwm pardmwetro: a agua
[=
o Lz alteragfes feitas s#o0 registradas pelo comentdrio: cHHKEH
[
o Eszzencialmente, eu alterei a fungao que faz o mwerge de dois corpos
c (mce_merg) e todas as fungdes ligadas a ele por cadeia. Também
o 380 alteradas as fungdes de leitura {mio_in) e escrita (mio_out)
o do= dados. Também nos arquivos temporarios {mio_dump) .
[
3 Fungfies alteradas: -»> mio_in
3 —» mio_out
c - mio_dump
[ -> mce_merg
[ -» mee_coll
[ —-» mdt_hkce
3 -» mal_ hwvar
3 —» mal_hcon
o —» mdt_hy
c -» call onestep
[
o Programadora: Earla de Souza Torres
[ Data da dltima atualizaglo: 15/3/2006
[
Bl e il i Wl Wl W e Wl W e Wl el W e il il i e W ol i

cHEEEH
implicit none
include 'mercury.inc'

integer j,algor,nbod,nbig,opt(8) ,stat (NMLE) , lwem (WMESS)
integer opflag, ngflag, ndump, nfun
real*S m(NMLX) ,xh(3,NMAX) ,vhi3 ,NHALX) ,=(3,NHMLX) ,rho (NMALX)

real*38 rcoeh (NMAX) , epoch (NHAX) , ngf (4,NHAX) , rmax, rcen, jeen(3)
real*d cefac, time, tstart, tstop,dtout, h0,tol,en(3) ,ami(3)
character*3 id (NMLI

character*30 outfile(3), dumpfile(4), mwem(NMEIS)

Figura B.1 - Principio das alteragGes feitas no Mercury. Altera¢Bes estdo marcadas em vermelho.

parametro tenha de ser feita em muitas fungoes em que este nao é alterado ou utilizado.

Na Figura B.3 mostra onde o parametro é realmente alterado. Quando dois corpos colidem
eles tém suas massas (representadas pelos parametros m/fi/ e m/fj/) e quantidades de dgua
somadas. Depois disso a quantidade de dgua total (e massa) é atribuida ao corpo que

sobrevive & colisdo (sempre o corpo com maior massa).

mercuryb_1.for produz arquivos de saida que estao em formato de compressao indepen-
dente de maquina e é necessario usar o programa seguinte para converter a saida no

formato que possa ser lido e analisado.
B.2.2 element6.for

Este programa converte os arquivos criados por mercury6_1.for em um conjunto de ar-
quivos contendo elementos orbitais keplerianos para cada um dos objetos na integracao.
Estes arquivos permitem que se veja como as orbitas dos objetos evoluem com o tempo e

pode ser usado como base para graficos ou animagoes utilizando um pacote grafico.

As alteragoes foram feitas no mesmo padrao que no programa mercury6_1.for e o inicio
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o Get initisl conditions and integration parameters
call mio_in (time,tstart,tstop,dtout, algor, hl, tol, rmax, reen, joen,
£ en,a.m,cefac,ndu.mp,nfun,nbod,nbig,m,xh,vh,s,rho,rceh,stat,id,
% epoch,ngf,opt,opflag, ngflag,outfile, dumpfile, lmem, mem)
=
¢ If this is & new integration, integrate all the objects to a commwmon epoch.
if jopflag.eq.-2) then

20 open (23,file=outfile (3] ,status='old',access='append', err=20)
write (23,'(/,a)'] mem{55) (1:lmemi55)])
write (%,'i(a)') mem(55) (1:lwem(55))
call mxx_sync (time,tstart,hl,tol, jeen,nbod, nbig,m, xh,vh,s,rho,
% roeh, stat, id, epoch, ngf, opt, nyf lag)
write (23,'{/,a,/)') mwem(56) (1:lmem(56))
write (*,'(a)') wem(56) (1: lwem(56))
opflag = -1
close ([23)
end if

[
o Main integration
cHEKEH
if (algor.eq.l) call wal hcon (time,tstart,tstop,dtout,algor,hi,
% tol,]jeen,rcen, rmax, en,am, cefac, ndump, nfun, nbod, nbig,m, xh,vh,
s,rho,reeh,stat, id, ngt, opt, opflag, ngflag, outfile, duwpfile, mem,
Lwem, mdt_wws, weo_h2wws, meo_nwwszZh)

s

o

if j(algor.eq.?) call wal hcon (time,tstart,tstop,dtout,algor,hi,
tol, jeen, reen, rmax, en, am, cefac, ndunp, nfun, nbod, nbig,rn,, xh,vh,
s,rho,reeh,stat, id, ngt, opt, opflag, ngflag, outfile, duwpfile, mem,
Lwem, mdt_wws, meo_iden,meo_iden)

P

o

if jalgor.eq.2) call wmal hvar (time,tstart,tstop,dtout,algor,hl,
tol, jeen, reen, rmax, en, am, cefac, ndunp, nfun, nbod, nbig,rn xh,vh,
s,rho,reeh,stat, id, ngt, opt, opflag, ngflag, outfile, duwpfile, mem,
Lmem, mdc_l=1)

P

a"

Figura B.2 - Passagem do novo parametro ag pelas fun¢des do programa Mercury. Alteragdes estdo marcadas
em vermelho.

das mesmas pode ser visto na Figura B.4. A tnica alteracdo essencial feita (além das
passagens do novo parametro pelas fungoes) foi a descompressdo do valor contido na

variavel ag, como pode ser visto na Figura B.5.
B.2.3 Arquivos de Entrada

Arquivos de entrada para os programas do Mercury também sofreram algumas alteracoes
na inclusao do parametro agua. Arquivos contendo os dados iniciais para os grandes e
pequenos corpos irao conter também a quantidade de agua especificada nos mesmos.

Figuras B.6 e B.7 mostram as alteragoes. A quantidade de dgua é registrada em gramas.
B.3 Conclusoes

As alteragoes feitas no pacote de programacao Mercury foram 1teis para que esse fosse
utilizado nesta pesquisa, no estudo da formacao e estudo da dgua de planetas do tipo
terrestre. A alteracao direta de um programa feito por outros é um processo delicado,
toma tempo e nao é muito recomendado, uma vez que existem muitas dificuldades e

riscos envolvidos.
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[
¢ If two bodies collided...

mSutn = mi(il + mw(Jj)

maum 1 = 1.d0 / msum

wredu = mi{i) * m{j) * wswno_ 1
[agsum = agiil + agiii]
dx = xhil,i) - =hil,3)

dy = xhiZ,1) - xhi2,]3)

dz = xhi{3,i) - xhi3,])

du = vhil,i) - whil, )

dv = vhiZ,i] - vhiZ,])

dw = vh({3,i) - wh(3,])

¢ Calculate energy loss due to the collision
elost = elost + .5d0 * mredu ¥ (du*du + dv¥dv + dv¥dw)

% — mi{i) * mi(j) / sqrt{dzrdx + dy*dy + dz*dz)

o Caleulate spin angular momentum of the new body

si1,1) = =s(1,1) + =(1,3) + mredu * (dy * dw - dz ¥ dv)
si2,1) = s(2,1) + =(2,;3) + mredu * (dz * du - dx * dw)
si3,11 = 5(3,1) + 35(3,;3) + mwredua * (dx * dv - dy * du)

o Calculate new coords and welocities by conserving centre of wass & mwomentun
twpl = mi{i) * mswm 1

twpZ = m{j) * mswo_1

xhil,i}) = xh(l,i) * tmpl + xh(1l,3) * tmpz
xhiZ,i) = xh(2,1i) * tmpl + xh(2,3) * tmpz
xhi3,i) = xh(3,1) * tmpl + xh(3,3) * tmpz
vhil,i) = wh{l,i) * tmpl + <vhi{l,3j) * tmp2
vhiZ,i) = wh{2,1i) * tmpl + <vhi2,3j) * tmp2
vhi3,i) = vhi3,1i) * tmwpl + vh(3,3] * tmp2
mii) = mswmn

end if

[
¢ Flag the lost body for rewmowval, and move it away from the new body
stat(]) -2
xh{1,3) = -xh(1, 3]

Figura B.3 - Onde o parametro ¢ utilizado e alterado: quando dois corpos colidem. Alteragdes estdo marcadas
em vermelho.

Algum tempo ap0s feitas as alteragoes descritas aqui, nés descobrimos que alterar direta-
mente o programa nao ¢ a Unica forma de se adicionar maiores informacoes as simulagoes.
E também possivel acompanhar os eventos de colisoes e ejecoes pelo arquivo de saida
info.out. Criando-se um outro programa que automatiza o processo de leitura desse ar-
quivo e faz os calculos necessarios de acordo com os impactos, é possivel se obter os mesmos
resultados. Isso foi também feito para os célculos da razao D/H da dgua dos embrides, e
estd descrito no Apéndice D. As dificuldades envolvidas com esse método sao apenas as
envolvidas na criacao de um programa que leia, analise e faga os cédlculos corretamente.
Mas uma vez criado e testado o programa, essa é uma maneira mais efetiva e mais rapida

de se adquirirem os resultados necessarios.

Continuamos utilizando o Mercury alterado para incluir dgua em todas as simulagoes,
uma vez que funciona de forma confidvel. Mas qualquer outra andlise de outro parametro
nao incluido originalmente no Mercury continuara sendo contabilizado pelo programa que

analisa as saidas do mesmo.
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c Arcuivo alterado para incluir a presenga de outro dado para o3

o corpos: a agua
[ Az alteragfes feitas sfo registradas pelo comentério: cHEERH
[UI—

[=] Nesta wersféo, também alterado para imprimir arguivos de sumario
c em varias faixas de tempo.
c———>

0 elemento referente & agua & el({19). O numero de elementos passou
de 22 para 23. Todos o2 elementos antigos com humero waior gue
18 dewvem ser aumentados de 1.

Fungdes alteradas: -> M FORMAT

Programadora: Earla de Souza Torres
Data da dltima atualizagio: 02/10/2006

oo oooooooan

[a
R L ]

cHEAERE

=4
implicit none
include 'mercury. inc'

integer itmp,i,J,k,1l;iback (NMAY) ,precision, lenin

integer nmaster,nopen,nwait,nbig,nsml, nbod, nsub, lim (2, 100)
integer year,month,timestyle, line_ num, lenhead, lmem (NHESS)
integer nchar,algor,centre,allflag,firstflag,ninfile,nel,iel(23)
integer nbodl,nbigl, unit (WMAX) , eode (NMAX) ,waster_unit (NHAX)
real*3 time,tewval,tl,tl, tprevious, rmax,rcen, rfac, rhocgs, temp
real*d mcen, jeen(3),el (23, NMAX) s3], 1is (NMLX) , ns (NMAX) , a (NMLX)
real*d wio_cZre, mio_cZfl,fr,theta,phi,fv,vtheta,vphi, gm

real*3 x(3,MNMAX),v (3, NMAX),xh (3, NMAX) ,vh (3, NMAX) ,m (NMAX) ,
logical test

character*250 string, fout,header,infile (50)

Figura B.4 - Inicio das alteragbes no programa element6.for. AlteracGes estdo marcadas em vermelho.
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[+
¢ Decompress orbital wariakbles for each object

1l =3+1
mil) = elil8,codeij)) * K2
[ag(l)= eli19,code(i)) * K7

fr = mio_cire (c(]) (4:11), 0.d0, rfac, nchar)

theta = mio_cire (ci]) {4+ nchar:11+ nechar), 0.d40, PI,
% nchar)

phi = mio_cire (c(]) (4+2*nehar:11+2%nehar), 0.d0, TWOPI,
% nchar)

£ = mio_cire (c(]) (4+3*nchar:ill+id*nchar), 0.d0, 1.d0o,
% nehar)

wtheta = mio_cire (c(j) (4+4*nchar:ll+4*nchar), 0.d0, PI,
% nchar)

wphi = mio_gZre (c(]) (4+5*nehar:11+5%nehar), 0.d0, TWOPI,
% nchar)

call meo_ovix (rocen, rmwax,m(l),mil),fr,theta,phi, fv,
% wvtheta,vphi, x (1, 1), x(2, 1) ,=x(3,1),w(1,1),v(2,11,v(3,1)

el{l6,code(])) = sqro(=x(1,1)*x(1,1) + =(2,1)*x(2,1)
% + ®(3,1)*x(3,1)

end do

¢ Conwert to haryeentric, Jacobi or close-binary coordinates if desired
nbodl = nbod + 1
nhigl = nbhig + 1
call weo_iden (jeen,nbodl, nbigl, tewp,m, %, v, xh,vh)
if {eentre.eq.l) call mco_hzb (joen,nbodl,nbigl, temp,m,xh,vh,

% X,V

if (eentre.edq.2) call meo_h2j (joen,nbodl,nbigl, temp,m,xh,vh,
% K,V

if jeentre.eq.0.and.algor.edq.11) call meo hich (jeen,nbodl,
% nbigl, temp,m, xh,vh,x,v)

[
o Put Cartesian coordinates into element arrays
do j = 1, nhod

k = code(])
1L =3+ 1
elil0,k) = x(1,1)

Figura B.5 - Onde o parametro é utilizado e alterado: descompressdo. Alteracdes estdo marcadas em vermelho.
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|]O+_DS Big-body initial data (WARNING: Do not delete this line!!)

| Lines beginning with *)' are ignored.

] _ _ _ _ _
style [(Cartesian, Asteroidal, Cometary) = Asteroidal

epoch (in days) = 0.0

] _ _ _ _ _
JUP  m= 0.95D-03 r= 1.0D0 d=1.33D0
5.2D0 0.048435D0 1.30536D0  13.67823D0  100.04444D0 259.83112D0
00 o

EM1 wm=3.35269D-8& r= 1.00 d=3.D0
0.5 0 0.0056 0O O O

00 o

EMZ m=3.42454D-5 r= 1.00 d=3.D0
0.514337 0 0.0081 0O 0O &9

00 o

EM3 n=3.49742D-& = 1.D0 d=3.D0
0.528984 0 0.0048 0O 0 211l

00 o

EN4 n=3.53413D-5 r= 1.00 d=3.I0
0.536399 0 0.009 0O 0O 126

00 o

EMS5 m=3.5856040-5 r= 1.00 d=3.D0
0.546929 0 0.0075 0O 0O 297

00 o

EME m=3.635847D-G r= 1.D0 d=3.D0
0.557619 O 0.0086 0O 0O 62

00 o

EM7 mw=3.68382D-& r= 1.D0 d=3.D0
0.566903 0 0.0051 0O 0O 256

oo o

EMZ m=3.74498D-5 [a= ? 44915D20 r= 1.00 d=3.D0

D 5?9489 0 0.0001

u]
EHQ m—3 ?QQDSD = a—? SSSTIDZD r= 1.00 d=3.D0
0.590673 0.00356
o o o

EM10 m=3.36952D-8 a—? SQSB?DZD r= 1.D0 d=3.D0
0.605325 0 0.0016

AR A

Figura B.6 - Arquivo de dados iniciais para grandes corpos alterado. Alteragoes estdo marcadas em vermelho.
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|] O+ 06 Small-body initial data (WARNING: Do not delete this line!!)

| Lines kbeginning with ")' are ignored.
] —_ —_
style (Cartesian, Asteroidal, Cometary) = Asteroidal
] —_ —_
F1 w=3.003167D-8 r= 1.00 d=3
2.507 0O 0.0084 O 0O 264
oo o
PZ w=3.003167D-8 r= 1.00 d=3
2.536 0 0.0075 O 0O 216
oo o
P3 mw=3.003167D-8 r= 1.00 d=3
z.512 0 0O 0O 0O 52
oo o
P4 w=3.003167D-8 r= 1.D0 d=3
2.503 0 0.0086 O O 291
oo o
PS5 w=3.003167D-8 r= 1.00 d=3
z.51 0 0.0055 O 0O 41
oo o
P& w=3.003167D-8 r= 1.D0 d=3
z.55 0 0.0045 0O 0O 41
oo o
P7 m=3.003167D-8 r= 1.D0 d=3
2.588 0 0.0054 O 0O 247
oo o
P& m=3.003167D-8 r= 1.D0 d=3
2.553 0 0.002 O O 157
oo o
P9 m=3.003167D-8 r= 1.D0 d=3
z.585 0 0.0044 O O 104
oo o
P10 mw=3.003167D-8 r= 1.D0 d=3
z.861 0O 0.0083 O 0O 208
oo o
Pil m=3.003167D-8 r= 1.D0  d=3
z.632 0 0.0085 O 0O &7
oo o
P12z m=3.003167D-8 r= 1.00 d=3

Figura B.7 - Arquivo de dados iniciais de pequenos corpos.
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C PROGRAMA DO MODELO MATEMATICO

O modelo matemético (Capitulo 4) foi implementado no ambiente computacional
MATHEMATICA, para a geragao das condicoes iniciais para o programa Mercury. O MATH-
EMATICA é um software que abrange diversos tipos de operagoes com expressoes algébricas,
calculos numéricos, geracao de graficos, etc. Os recursos do MATHEMATICA incluem com-
putagao simbdlica (operagoes com literais) e numérica, otimizagdo, programacao linear,
andlises e visualizacao (gréficos 2-D e 3-D). O formato de documentos no MATHEMATICA
sao em notebooks e comentarios podem ser acrescentados como em um editor comum de

texto.

As Figuras C.1 e C.2 mostra o inicio da implementacao do modelo matematico para os

embrioes planetarios a serem simulados pelo Mercury.

Para cada conjunto de condigoes iniciais dois programas em MATHEMATICA foram execu-
tados, um para embrioes e um para particulas, alterando-se parametros necessarios. Todas
as equacoes sao entao analisadas e dados como massa, quantidade de agua e posicao de

cada corpo sao entao calculados segundo as mesmas.

O MATHEMATICA possui facil semantica de programagao e por isso quase nenhuma di-
ficuldade relevante foi encontrada na produgao dos programas (desconsiderando aquelas

encontradas no processo de elaboragao das equagdes necessérias aos sistemas simulados).
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A obtencao de agua na formacao
de planetas terrestres

Modelo Matematico - Embrides

Dados:

UA = 1.49596 % 10'3;
Ms = 1.9891 »10°3;
al =0.5%UA;

af =2.5%UA;

21 =6;

FA = 0.00024;

** FA ¢ o fator dgua definido por 1 oceano terrestre / 1 massa terrestre. A quantidade de dgua de acordo
com a posi¢cdo serd dada pela equacdo QA = 10%a - 7, onde QA é a quantidade de dgua em oceanos
terrestres e a € o semi-eixo maior em Unidades Astronomicas.

A massa total do sistema estd dividida em embrides planetdrios de 0,5 a 2,5 UA, e planetesimais a
partir de 2,5 UA, que é localizagdo da linha de gelo em nosso Sistema Solar. A linha de gelo é a distancia
aproximada da estrela a partir da qual ocorre a condensagdo da dgua. Como densidade superficial de
solidos, adotamos uma distribui¢do semelhante a Raymonds et al. (2004), que reflete o aumento na densi-
dade superficial devido a condensacdo de dgua imediatamente apds a linha de gelo (J1 e Jgelo sdo as
densidades superficiais minimas antes e apds a linha de gelo, respectivamente):

S, r < linha de gelo

z()‘) = r —3/2
IZ q(‘/ﬂ( j s r>linha de gelo

SUA

a \-3/2
Densl = =1 (—]
UA

3.47161 x 10%°

a3/2

Embriées

A massa de cada embrido é determinada por uma fungdo do semi-eixo maior. A razdo disto é que a fase
anterior ao crescimento oligdrquico (chamada de crescimento ‘descontrolado’) deve parar quando o
embrido acretou a maior parte da massa disponivel na sua zona de alimentagdo, determinada pelo seu
raio de Hill. O raio de Hill de um corpo de massa M a semi-eixo maior a é dado por:

Rh=a

M \1 1/3

3xMs)/

onde MS é a massa solar. A massa disponivel na zona de alimentag¢do de largura RH e raio a é dada por:

M=2*nr*a*Rh*Dens1*A

Figura C.1 - Implementac3o do modelo matematico para embrides em MATHEMATICA - Parte 1.
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2 ‘ ModeloEmbrioes.nb

E assim a massa do embrido serd dada por:

3/2
2 % 7w % A xDensl x a2 /
Membriao = | —mM8M8Mm™—m ™ i

(3%Ms) 3

Os embrides planetdrios sdo separados na faixa que vai de 0,5 a 2,5 UA por alguns (delta) raios de Hill
miituos dados por:

2

al+a2) (M1+M2)'3
3% Ms

Primeiro embrido pode ser determinado. Sabendo-se entdo a posicdo do primeiro embrido, a posi¢cdo do
proximo pode ser calculada, e assim sucessivamente:

A=5;

cont = 105;

a=3.68054" UA;

al = a;

1.4983" Ms
ML= —;
10’

al

Print["semiEixo [", eont, "]=\"", —, "\"; "];
UA

Print ["agua[", cont, "]=\"", SetPrecision (0.00001 xM1, 6), "\";"];
Print ["massa[", cont, "]=\"", SetPrecision (M1 /Ms, 6), "\";"];
cont = 106;

a=a2;

M2 = Membriao;

While[al <af, Print[]; A = RandomInteger [{5, 10}]; {a2} = a2 /. Solve[a2 == al + ARhm, a2];

a2 10 a2
Print["semiEixo[", cont, "]=\"", —, "\";"]; QA = -7| FA;
UA UA

a2
If(— <0.7°, Print["agua[", cont, "]=\"", SetPrecision (0.00001 *M2, 6), "\";"];,

UA
Print["agua[", cont, "]=\"", SetPrecision (QA xM2, 6), "\";"];];
Print ["massa[", cont, "]=\"", SetPrecision (M2 /Ms, 6), "\";"];

al = Rationalize [a2]; M1 = M2; cont += 1; Clear[a2] ;]

Figura C.2 - Implementac3o do modelo matematico para embrides em MATHEMATICA - Parte 2.
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D PROGRAMAS DE APOIO

Para auxiliar a pesquisa alguns programas de apoio foram criados. Estes programas foram
escritos em C++ e seus propdsitos sao os de aumentar a eficiéncia do processo de produgao
dos dados necessarios ao trabalho. Programas foram criados, alterados e unidos ao longo

de pesquisa, e dois restaram ao final do processo.
D.1 Programa Gerador de Arquivos de Entrada

O programa Gerador.cpp transforma as condicoes iniciais geradas pelo programa criado
no Mathematica (ver Apéndice C) e as transforma em arquivos de entrada com o formato

necessario ao MERCURY. A Figura D.1 mostra o inicio do cédigo fonte deste programa.

O programa também tem a funcao de completar os dados que nao sao atribuidos pelo
programa em Mathematica. Estes dados sdo algumas varidveis de valores fixos (como a
quantidade de dgua dos planetesimais ou valores de razao D/H) ou randémicos (como
inclinagao inicial e anomalia média das drbitas dos corpos). Sua saida sao os arquivos de

dados iniciais dos grandes corpos (big.in) e pequenos corpos (small.in).

AL LT LT LTSS LT LTSS
o

S Arguivo: Gerador . cpp

s Fungdo: Gera arquivos big in & small in para o Mercury. Heste caso,

' usa o conjunto de condic@es inilcisis baseadas nos

S dados de Rayvmond(2004) = Drake & Campings (2006). O

s Hodelo matemdtico & definido & parte (pasta Tese-Hodelo Matematicod.
o

< Data: 25-09-2006

< Programadora: Karla de Souza Torres

s

SIS I IIIII NI TNV TN IIIIIII TN I I NI IS I
#include <iostream. h>

#include <fstream.h>

#include <cstdlib»

#include <cmath:

#include "dados.h'|

#include <stdic.h>

woid main()
#7 Declara fungio que escreve en argquivo de grandes corpos.
void big():

< Declars fungdo gue escreve en arquivo de pegqusnos corpos.
wolid small();

< Chama a fungdo gque escreve no arquivo de grades corpos
bigi):

47 Chama a fungdo que escreve no arguivo de pequehos COrpos.
small();
} o Fim da fungdo principal.

< Fungio gque cria arquivo de condigfies iniciai= para grandes corpos
woid big()
i

#/ Declaragio das waridvels.

fstreamn bigFile: ## Stream do arquivo big.in.

char* seniEizo[Ma=zEmb]: <7 Semi—esizos maiores dos embrifesina forma de string para
< nanter o formato reguerido pelo Hercury)

char* agua[MaxEmb]; <7 Quantidade de dgua (em gramas) que os enbrides contéem

char* massa[HaxEnb]; ## Has=as dos embrifies (na forma de string para

< manter o formato requerido pelo Hercury)

float d = 3.0: ## Densidade do embrido.
float = = 0.0; <« Emcentricidade da drbita.
QGuble I£ s ;nclinacao_da érblta (randdmica) .

Figura D.1 - Programa que gera os aquivos de condigGes iniciais para o MERCURY.
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LGS S L LIS L IS L LSS LTSS LSS SIS

£

4 Arquiwvo: Porcentagens.cpp

< Fungdo: Analisa o= resultados gerados pelo Mercury, principalmente
e no gque refere & agua & proporgSo DOH da mesma. Hesta versac
s calvuls tamnbem porcentagens da agua vindas de enbrices = de
s planete=sinais

s« Data: 28-/06-2007

<7 Programadors: HKarla de Souza Torres

P

SIIETTEETT LTI ILESEL SIS IS ST ST LS TSI SIS LSS TS

#include <iostream.h:
#include <cstdlib»
#include <cmath:
#include <stdio. h>
#include <fstream. b
Finclude <string.h
Finclude <iomanip.h>

#include "Corpo.h”

7 Limite para tamsnho de strings
const int MAX = 100:

SIS TTISSTESTIS SIS SIS EIS TSI SIS ST IS ST IS IS SIS SISIS SIS SIS TS SIS
< FungZo principal.

SILELIELSTE ST LSS ELS SIS LS L LSS LSS IS TESLLSSILSSEES SIS SIS LIS LS
woid main{)

< Declaragio das varidvels.

int nCorpos: #7 Humero total de corpos.
int nColisoes; S« Himero total de colisSes
Corpo corpos[HaxCorpos]; < Yetor de corpos

Colizao colisoes[HaxColisoe=s], - Vetor de colisoes.

7 Declaragio de funciSes

woid le_dadosi{inté. Corpol[]): <7 Fungdo que lé dados de embrifies e particulas.
woid le colisoes({inté, Corpol[], inté&, Colisaol[]): A Fungio que le as colisoes

woid calcula_dadosiinté, Corpo[]. inté&, Coli=zao[]). -~ Fungio gue calcula dados finais.

woid imprime dados{inté&, Corpo[]): A< Fung®o que inprine dados finais.

o Chama fungdo gque l& dado=s de embrifies & particulas
le_dados(nCorpos, corpos):
le_colisces(nCorpos. corpos. nColisoss, colisoes):

<+ Chama fungdo gque calcula novos dados de acordo com as colisdfes
<o & atualiza vetor de corpos
calcula_dadosi{nCorpos, corpos, nColisoes, colisoes):

< Chama a fungio que imprime dado=s finais=
inprime_dados{nCorpos, corpos):

} # Fim da fungdo principal.

Figura D.2 - Programa que analisa os arquivos de saida do MERCURY, criando novos dados.

D.2 Programa de Anadlise de Arquivos de Saida

O programa Porcentagens.cpp analisa os arquivos de saida do MERCURY, gerados pelo
sub-programa element6.for e calcula os dados finais necessarios. A Figura D.2 mostra o

inicio do cédigo fonte deste programa.

Inicialmente todas as propriedades iniciais dos corpos sao lidas de arquivos de entrada
e carregadas para a memoria. Entao o arquivo de saida info.out é percorrido e todas as
as colisoes sao computadas. Uma fungao exclui todas as eje¢oes, também computadas no
mesmo arquivo. Dados ja produzidos em outros arquivos de saida como massa e dgua sao

recalculados para teste de consisténcia e qualquer discrepancia é apontada para corregoes.

Novos dados s@o entao calculados segundo as colisées, como razao D/H final da dgua dos
corpos e porcentagens relativas dessa agua, vinda de asterdides ou absorvida localmente.
Ao final, arquivos com todos os dados necesséarios sao criados no formato de tabelas do

programa Origin, a fim de criar todos os graficos apresentados nos Capitulos 5 e 6.
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D.3 Conclusoes

Dificuldades encontradas nesse processo foram poucas e envolveram principalmente de-
talhes de sintaxe e semantica da linguagem de programagao C++. Esses programas sao
efetivos mas nao sao otimizados. Muitas melhorias podem ainda ser feitas, mas fogem do

escopo atual dessa pesquisa.
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PUBLICACOES TECNICO-CIENTIFICAS EDITADAS PELO INPE

Teses e Dissertacoes (TDI)

Teses e Dissertacoes apresentadas nos Cur-
sos de Pos-Graduagao do INPE.

Notas Técnico-Cientificas (NTC)

Incluem  resultados preliminares de
pesquisa, descricao de equipamentos, de-
scricao e ou documentacao de programas
de computador, descricao de sistemas
e experimentos, apresentacao de testes,
dados, atlas, e documentacao de projetos
de engenharia.

Propostas e Relatérios de Projetos
(PRP)

Sao propostas de projetos técnico-
cientificos e relatérios de acompanhamento
de projetos, atividades e conveénios.

Publicacgoes Seriadas

Sao os seriados técnico-cientificos: bo-
letins, periédicos, anuarios e anais de
eventos (simpdsios e congressos). Constam
destas publicagoes o Internacional Stan-
dard Serial Number (ISSN), que é um
cédigo tnico e definitivo para identificagao
de titulos de seriados.

Pré-publicagoes (PRE)

Todos os artigos publicados em periddicos,
anais e como capitulos de livros.

Manuais Técnicos (MAN)

Sao publicacoes de carater técnico que in-
cluem normas, procedimentos, instrugoes e
orientacoes.

Relatérios de Pesquisa (RPQ)

Reportam resultados ou progressos de
pesquisas tanto de natureza técnica quanto
cientifica, cujo nivel seja compativel com o
de uma publicagao em periédico nacional
ou internacional.

Publicagoes Didaticas (PUD)

Incluem apostilas, notas de aula e manuais
didaticos.

Programas de Computador (PDC)

Sao a seqiiéncia de instrugoes ou codigos,
expressos em uma linguagem de progra-
macao compilada ou interpretada, a ser
executada por um computador para al-
cancar um determinado objetivo. Aceitam-
se tanto programas fonte quanto os exe-
cutaveis.
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