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1. Preféacio

A origem do Universo, do Sistema Solar e da vidaestre sdo os problemas fundamentais da
guestdo de onde nos viemos. Como esta questaonammifiéosodfica os primeiros a pensar
nela foram os filoséfos. Ela é palpitante e 0 s@#mdéno sempre se preocupou com ela.
Embora existam varias teorias de grande aceitagdoundo cientifico, ainda hoje sobram
muitas duvidas que continuam fazendo parte da Bssgecente nas areas da Cosmologia, da
Astrofisica e da Bio-Quimica.

Este trabalho, dedicado a origem e a evolugdo dterBa Solar, apenas da uma breve
introducéo, pois esta area € muito extensa e snfecipara encher livros inteiros como no
caso do de S. Taylor. Uma descricdo do Sistema @otaal foi deixado de fora, pois as
caracteristicas fundamentais fazem parte da culggel de um fisico. Além disso
informacdes sobre o Sistema Solar encontram seuaihguegr livro astrondmico e em varios

sites na Internet, como por exemplo na pagina Nine Planets’.



2. Sobre a origem e evolucéo do Sistema Solar

2.1 Introducéo

A guestdo da origem do Sistema Solar tem duasuttiides principais. A primeira é o facto
de que s6 termos um sistema planetario para estdgasar de ja terem sido descobertos
outros sistemas, estes oferecem muito poucas iafiiies (este assunto vai ser discutido no
ponto 3.6). Por isto um tratamento estatistico,&bem sucedido no levantamento de teorias
sobre a evolucdo de estrelas, aqui ainda ndo pedeamicado, pois acontecimentos
improvaveis sempre podem ocorrer um dia.

Um pouco de esperanca no problema da singularigade surgir na consideracdo dos
satélites. Os sistemas regulares dos satélites pthosetas gigantes, muitas vezes séo
considerados como sistemas solares em miniaturahalnito praticado ja por Galileo, que
observou as luas de Jupiter. Contudo, ndo ha eni@é&e um processo uniforme para a
formacdo de satélites. Os sistemas regulares aquggigem de Jupiter, Saturno, Uranus e
Neptuno, ndo se relacionam. Eles poderiam perfeitiéenpertencer a sistemas planetarios
distintos, pelo que proporcionam pouca informacagprocura de principios gerais para a
formacéo de sistemas planetarios.

O segundo problema surge por causa do estadol ides@onhecido. N6s vemos apenas o
produto final e temos que determinar ndo sO o daon@volucionario, mas também o ponto
inicial. Como também na evolugéo bioldgica teressérs teorias sdo multiplas. A variacédo
ampla de explicagdes, que foram propostas, reflettas incertezas.

Dois factores constituem a evidéncia de uma origenmum do Sol e dos planetas: A
distancia do Sistema Solar a estrela mais mprorime cerca 50000 vezes as dimensdes do
prorprio Sistema Solar. E o sistema inteiro ficannplano, com a maioria dos corpos
orbitando o Sol e tendo a rotagdo no mesmo semtiiha configuragdo como esta € diferente
do resultado de uma aglomeracéo aleatéria de ujardordiverso de objectos. Este conceito
de uma origem comum faz parte do consenso gerat solsistema Solar dos ultimos 200
anos.

Historicamente, as teorias da origem do SistemarSembora sendo diversas, podem ser
classificadas em trés categorias:



1. Teorias de maré (Tidal theories), em que a formag&oplanetas ocorre com material
extraido do Sol ou de uma estrela passante, defmisstes corpos terem sido
formados.

2. Teorias de aglomeracao (Accretion theories), emngaierial do espaco inter-estelar é
capturado pelo Sol.

3. Teorias de nebulosa (Nebula theories), em quearetas se formam directamente, ou
concordantemente, ou consequentemente, da mesrammo/que 0 Sol.

2.2  Astrésideias principais

2.2.1 Critérios

A tabela 2.1 mostra algumas caracteristicas derS&iSolar. Uma teoria deve ser capaz de
explicar a maioria dos topicos, de preferénciaso®e um modelo ndo toma conta de algums
deste aspectos ndo é muito grave, talvez a testégagoouca desenvolvida ou pode ser que

um processo fisico ndo tenha sido ainda bem comqbicke

1 | O Sol consiste quase inteiramente de Hidrogéhlélie.

2 | As oOrbitas dos planetas encontram-se quase nmang&no e a posi¢cdo do Sol é perto

do centro das orbitas.

3 | Os planetas circulam a volta do Sol no mesmadseda sua rotacdo (chamado sentido

‘prograde’).

4 | O eixo de rotacdo do Sol tem uma pequena masisiga inclinacdo de 7.2° em relacgo

ao plano ecliptico (o plano da érbita terrestre).

5 | O Sol tem 99.8% da massa do Sistema Solar, maagenas 0.5% do momento angular
total.

6 | As rotacOes axiais de seis dos planetas maidespsogrades’ com inclinacdes axiais

moderadas. As rotacdes de Vénus, Urano e Plutdoesdmgrades’.

7 | Os planetas internos tém massa pequena e comsistenaterial rochoso, incluindo fefro
e componentes férricas. Quanto mais perto do Sais mesistente ao calor é a sua

composicao.

8 | Os gigantes (planetas externos) tém uma grandean@ga composicdo é dominada|por
Hidrogénio, Hélio e material gelado. As massasasmam de Japiter, para Saturno, para

Urano/Neptuno.




9 | Os asteroides sédo pequenos corpos rochosos edegramero que se concentram entre

Marte e Jupiter.

10 | Os cometas, pequenos corpos rochosos, sdoramidanumerosos e encontram-se atras

de Neptuno em duas populacdes: o cinto de Edgewaiifter e a nuvem de Oort.

11 | Os gigantes tém familias grandes de satélites&o corpos rochosos ou gelo-rochosps.

tabela 2.1

2.2.2 Teorias de maré

A primeira teoria catastréfica da formacdo do SisteSolar foi
proposto pelo naturalista Buffon. Ele sugeriu qu8istema Solar se
criou a patir de uma ejeccdo de material solarsaxda por uma colisap

do Sol com um cometa ha 70000 anos. Nessa époedueeza € a

massa dos cometas eram completamente desconhétsdosissas dos E l
Buffon, orges-
.| Louis Leclerc, Count
ordem de grandeza das massas dos cometas seexstapekta teoria (comte) de

| (1707-1788)

cometas foram estimadas por 0.1 da massa solandQuaverdadeirg

foi abandonada e o cometa foi substituido por wstrala passante. En

1880 Bickerton, em 1901 Chamberlain e em 1905 Moukxplicavam a formacdo dos
planetas pela condensagcdo de material que o SadypeA forca gravitica no instante mais
proximo tirou um filamento de material solar e estganizou-se com consideravel momento
angular nas o6rbitas a volta do Sol. Assim, a hgetie Chamberlain-Moulton tentou resolver
o problema de outros modelos, o do momento angidaBol. Nestes a rotacdo equatorial
excede 400km/h em vez dos 2km/h que se observem.

Mesmo com a introducdo das teorias de maré quenlerm conta 0 momento angular dos
planetas, ainda apareciam difilculdades com estdblgma. Foi mostrado logo, que a
guantidade de energia transferida por uma estesdaapte, seria suficiente para o filamento
sumir completamente, dispersando-se antes de umdemsacao para corpos planetarios.
Outro aspecto é que a formacdo tem que ocorrez anta distancia de quatro raios solares.
Mercurio encontra-se a 60 raios e mesmo 0s sisteggatares de satélites dos gigantes saiem
fora do limite.

Outro problema destas teorias € que as composdigeplanetas sdo muito diferentes da
composicdo do Sol actual. O material do qual osighées constistem (especialmente o0s
internos) ndo pode ter sido residente no Sol pompeanpdo extenso, por causa das recgdes
termonucleares. Entdo, a formacdo dos planetas tgume occorer mais ou menos

imediatamente apos a formacédo do Sol. Parece gpkamstas e o Sol foram formados com



um intervalo de 1%nos entre si. Entdo as hipteses de maré requeo&smprocessos
independentes consecutivos: a formacao do Sopeoaimacado de uma outra estrela.

A dificuldade principal é que a distribuicdo actdak estrelas torna a posibilidade de uma
aproximacdo altamente improvavel. Uma solucdo serialternativa em que o Sol
originalmente era uma estrela de um par binaridreCentativa foi considerada um parceiro
que se desnvolveu para uma ‘nova’ ou ‘supernova’.

O problema fatal para as teorias de maré contieadoso facto de que um filamento de

material dispersaria antes de condensar.

2.2.3 Teorias de aglomeracéo

Estas teorias consideram a possibilidade de quel até&i material do espaco inter-estelar.
Assim uma conexao entre as composi¢coes do matieriabl e duma nebulosa ndo € exigente.
Para evitar o colapso desta matéria para o Sacéssaria uma outra estrela perto que faca
uma distorcdo e fornegca um momento angular ao akt&e acordo com Schmidt, esta
configuracéo permite a condensacao do material@stelar para planetas.

No modelo de Alfvén e Arrhenius o Sol teve um emaprcom duas nebulosas, uma
consistindo de grdos nao-volateis que formam asefda internos e a outra consistindo de
Hidrogénio que deu origem aos planetas gigantesaddo com Alfvén, colisbes de
particulas levam a formacéo de jactos de mateualppdiam ter formado os planetas. Esta
ideia foi rejeitada por outros autores (Lynden-EBePringle; Brahic; Goldreich e Tremaine),
gue mostraram que as colisbes iam causar uma ségpédas particulas, excepto no caso dum
anel confinado por um ou mais satélites.

Outros cientistas (Pendred e Williams) proposeram aglomeracdo dum anel de material a
volta do Sol no estado final do desenvolvimentoarsoEles conseguiram obter uma
concordancia satisfatéria para as massas dos ataetantagem principal destes hipoteses é
gue o problema da abundancia de elementos levessséderado. A desvantagem é que o Sol
e 0 material inter-estelar podem ter composi¢oesatites.

Uma hipétese completamente distinta propds que terrmbda nebulosa fosse um plasma,
porque entdo a aglomeracdo é dominada por efetaenizacdo. A objeccao fatal a estes
modelos é a falta de qualquer correlacéo entrewsdéincias e os potenciais de ionizacédo dos

elementos.



2.2.4 Teorias de nebulosa

Em 1644 Descartes postulou que o universo contimigos tubilhdes
circulares - por isto estes modelos também se amabeseado enj
turbuléncias. Material aglomera-se no centro ddie®mpara formar o
Sol, enquanto particulas grossas (antecessoreglaltstesimais?) sa

capturados para formar os planetas. Satélites forsgem vortices

secundarios rodeando os planetas. O trabalho dmbes consistia, a®

) . Descartes, René
contrario a aquele pouco depois de Newton (164391 Fim processq (1596-1650)

evolucionario, mas distinguiu-se por causa de uaita fde rigor
guantitativo. O sucessor intelectual de Descadiegdn Weizsécker (como também ter Haar,

Kuiper, Whipple, McCrea) que propbs 300 anos depwia sequéncia regular de vértices.

O conceito de uma nebulosa primitiva, de que anth&®l e o sistema
de planetas, resultam, foi proposto por Kant e a@pl A nebulosa
contrai-se por causa da gravitacao e a velocidagela cresce até ao
colapso para um disco. Subsequentemente este -dwiden aneis de

gas, que se condensam em planetas e satélites.

O modelo de Kant para a origem do Sistema Solaedoase

Kant, Immanuel fortemente em analogias com as galaxias. Comeca oom
(1724-1804) g g . c

distribuicdo cadtica de particulas com pequenasag@@s nas
densidades. Estas aglomeram material e crescemngo Ho tempo. O material € suposto
rodar e evoluir para um disco plano em rotacdo.oDf@ma-se no centro e os planetas
surgem de condensacfes secundarias no disco. ®Rostuhbém a existéncia de varios
planetas adicionais para além da Orbita de Satumesmo estes tendo grandes
excentricidades com uma transicdo gradual até @oetas. Kant supés o decrescimento da
densidade com a distancia e calculou a anormalnpefgena massa do Sol no centro, tendo

considerado que o material do Sol era semelhantpuacexiste par

além de Saturno.
As regularidades do Sistema Solar conhecidas nadirséculo XVIII

impressionavam Laplace, como Newton ja tinha ingoesdo

Newton. Todos os planetas se encontram num plados tcirculam no

mesmo sentido a volta do Sol, os satélites tambiéoul@m neste :
ik
. . . Laplace, Pierre
Estes aspectos levaram Laplace ao conceito queisttma surgiu de sjmon Marquis de
(174¢-1827

sentido a volta dos planetas e todas as Orbitagjsase circulares

uma primitiva nivem com rotacdo, a chamada nebwdoka (‘solar




nebula’). Newton considerou este Sistema Solarlaegromo evidéncia da existéncia de
Deus. Laplace nédo precisou desta hipétese. A gnaartagem do modelo de Laplace (1796)
para a formacdo do Sol e dos planetas de uma mebsldar é que aneis sdo ejetados
sucessivamente durante a contraccdo da nebulosandds por fim, condensaram para a
sequéncia planetéria.

Duas graves objeccdes apareceram no fim do sédMloPXimeiro, quando Maxwell (1831-
1879) mostrou a dificuldade deste modelo em expacaglomeracdo dum planeta a partir de
um anel de planetoides. A sugunda objeccéo é dgmabdo momento angular. A maioria do
momento angular do Sistema Solar, de facto, estéplametas; particularmente em Jupiter
(60%) e Saturno (25%). No modelo de Laplace toneassa da nebulosa se encontra no Sol e
nos planetas. Logo o Sol, com 99.8% da massa detegra maioria do momento angular. O
periodo de rotacédo do Sol no equador é cerca dea26mas se tivesse o0 momento angular de
todo o Sistema Solar uma volta demoraria apenas digei

Durante o século XX varios autores modificaram gpaediram a teoria de Laplace para
responder as objec¢Bes que surgiram. Uma variag@mte da teoria supde o decrescimento
da constante gravitacional G com o tempo (Egyedstélcenario o Sol tem uma rotacéo no
limite da instabilidade. Quando G decresce um ad&ional é desagregado. G decresce
numa escala de 1Gnos. Logo esta teoria prevé que os planetasnesteeriam que ser
comensurvelmente mais velhos. A prova para istoendlovia. Também uma transferéncia de
momento angular para fora via acoplamento foi sap(doyle) para tratar o problema do
momento angular na teoria de Laplace.

Schatzman considerou o papel do vento solar. Uingl&som rotacdo perde massa por causa
do fluxo de particulas ao longo das linhas de fagsociados a um centro de actividade
magnética. Isto pode causar o transporte de plagiaié ‘a’ maior do que o raio estelar R.
Assim uma pequena perca de massa leva a uma goancke de momento angular, e isto
proporcionalmente a (a/R)No caso de a/r ser da ordem de 10, a perda dsanéaapenas

0.003 da massa do Sol, mas suficiente para traS8af até ter o periodo de rotagdo actual.



Esta série tenta de dar uma ilustracao:

b _

Comeco da contraccao de po6 e gas Rotacao e fusB@anno centro

&

concentracdo sucessiva de material Sistema Suilala

2.3  Uma sequéncia possivel de eventos
Esta seccdo pretende descrever as varias fasesmacfio do Sistema Solar, baseando-se

num modelo de uma nuvem de pequena massa.

2.3.1 A nebulosa primitiva

Inicialmente considera-se uma esfera de gas erpémt@ contraccdo com um raio déRd
(correspondente ao raio do 6rbita de Plutdo), com densidade média ¢e10"%ps (em
analogia com as densidades chromoshericas) e todastiprincipalmente por Hydrogenio
molecular e p6. Para um corpo em equilibrio:

W’R=g, (2.1)

sendow a velocidade de rotacéo & g forca gravitica no equador.
Durante a contracgéo do objeto a temperatura crgss®cando a dissossiacao dg Bl o
coeficente da compressao adiabatica

_dinp

= o (2.2)

decresce. Pode ser mostrado que ha uma instakildladmica quandg fica maior do que

4/3. Isto acontece para R=100#epois de um periodo de mais de 100 anos.
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E possivel calcular a quantidade de massa no plaumatorial durante a fase de contracgédo. A

relacdo dindmica fundamental é

GR'\f - 'R, 2.3)
A equacdo para a conservacdo do momento angular é:

-QWMW@:RQEE (2.4)

dt dt

gue exprime o facto do momento angular ser dissipggenas no plano equatorial. O
momento inercial da estrela que se contrai é KMRvidindo os dois termos em (3.4) por

KMR?2w obtém-se:

- 1)tdM  2dR 1dw_, (2.5)
K/M d Rd wd
0 que pode ser integrado, originando
M* ¥ R%w = const. (2.6)
Agora, derivando e usando (3.3):
M (R
= (—] com (2.7)
M fin Rfin
1 2
—=—-3 e 2.8
0K (2.8)
|\/| q
= (i] com (2.9)
M fin wfin
1_3,s. (2.10)
qg K

Em modelos ‘standard’ de estrelas K=0.04. A quaxiedde material ndo envolvido na
contracgdo do Sol é da ordem de 10%.

Vamos agora calcular a massa que é necessarifopaa os planetas internos e 0os externos
(gigantes). A massa total dos planetas internod@eo da massa da Terra, ou seja, BVI9
Estes planetas sdo compostos de material soOljplor, isso nds deveriamos adicionar 0s gases
gue escaparam (Hidrogenio, Hélio e componentedicasis dos corpos planetarios) que
contabilizam cerca 99% de massa do Sistema Saf@r.dé uma massa de 6'Ms A
contribuicdo dos planetas gigantes também tem guadicionado e esta quantidade € mais
ou menos 2-ItMs. A massa total é entdo da ordem de 3M9 E 6bvio, que o processo

descrito fornece massa suficiente & nuvem primjgasa a formacao dos planetas.
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2.3.2 Estrutura do disco protoplanetario

N6s comecamos com um disco que tem a massa ideia0’Ms e assumimos, que estamos
situados numa distancia héliocéntrica de cerca dé ou seja, entre Jupiter e Saturno). A
densidade na superficie é€:

Ms <1028

2.11
T cm (21D

p=

3

Para calcular a grossura h do disco na distagcj@ode-se usar a lei hidrostética (aplicada a

altitude z):
d
®__pg,. (2.12)

Fazendo a suposicao (que pode ser verificada postente), que a componente vertical g
de g € principalmente causada pelo campo graxdtoceol, obtemos:

dp GM, _z ,
Po_p sl =—p iz, 2.13
dz Sl g ( )

onde G é a constante graviticeva velocidade angular. Por outro lado, sendo

p=C’p, (2.14)
com C sendo a velocidade do som no gas, h podiEetaminado da seguinte maneira:
U

do _p_C'py ,

—~—~——=~p.wh deonde 2.15

2 h h P (213)

h ~ < (2.16)

w
U

com G=10°cm/s ew=10°s™.
Isto d& k10"cm=10"m, o que corresponde a um décimo da distarci® mdisco inicial é
plano, mas a grossura nao é negligenciavel. Nésrpos verificar que a aceleragcag)gglo

disco é pequena em comparacao com a componentégiia

(9,)p _Go_ Py _h 1 (2.17)

(9,)s «h [Mg/rd] 1y 10°

12



2.3.3 O critério de Roche

Em 1847, Roche mostrou que um satélite em Orhitalair & volta de um corpo central, seria
destroido pelas forcas de maré, quando este sgiraprodo corpo central mais do que um
determinado limite — o limite de Roche. Para unetabgsférico e rigido, que 6rbita o Sol,

este limite é:

Y3
% = 25{%} . (2.18)

A partir desta relacédo é possivel deduzir uma dedsi critica acima de qual auma dada
distancia héliocentrica, uma instabilidade gravitaal vai ocorrer&. Em 1982
Brahicdescobriu, que esta densidade é da ordemOdeedes maior do que a densidade
superficialpg. Este resultado mostra, que os planetas nao pselefarmados diretamente por
instabilidade gravitacional nos modelos de uma mueem massa pequena £\s). Uma
sequéncia de eventos deste tipo é apenas possiveioglelos com a massa da nebulosa
grande (~18Mg). Mas entdo héa outro problema: toda esta massaaué transformada em

planetas tem que ser eliminada por algum processo.

2.3.4 Formacao de graos: sequéncia de condensacao

A partir de determinada temperatura a nebulosa canze arrefecer, o que provoca a
condensacdo de diferentes componetes, iniciando @omais refractario. Supondo um
equilibrio quimico, € possivel prever uma sequédei@ondensacdo, sendo para isso foram
usadas as abundancias dos elementos medidos nus ®laldos térmicos e quimicos de todas
as componentes que sofrem condensacéo e as reaotfes fase gasosa e solida. Isto foi
feito pela primeira vez por Grossman em 1972, skegpor Larimer em 1975.

Para um equilibrio quimico entre diferentes fasesgas obtém-se a seguinte relagdo para as

pressdes parciais 8o gas molecular i:

P=K[]P'. (2.19)
Ij )

A constante do equilibrio jKfuncéo da temperatura) do gas i. De acordo céenae accao
de massa os valores desBo pressdes parciais de gases monoatomicos; je b coeficiente
estequiomeétrico que indica o numero de atomoseatoeazito j da fase i. A condensacao de um

solido k ocorre quando:

A <[Kk [ Pjv‘*}/Pk : (2.20)

Sendo A a actividade do solido k - no caso idegEA

13



Finalmente, determina-se a conservacao de cadam=iemn

N; :lzl_T{P' +Zvijpij|+zvkj3<' (2.21)

V é o volume do sistema @ & nimero de moléculas do sdlido.

Para a nebulosa solar V € mantido constante. Quetinple equacdes dadas em cima leva a
sequéncia de condensacgao exposta na tabela 2 fyanas2.1.

Case | Case 2
C/O =10.55 CO=1.2
p=10""atm p=10"Yatm
Mineral Condensation Solidification Mineral Condensation Solidification
temperature temperature temperature temperature
Al,O; 1743 TiC 1893 1025
CaTiO; 1677 1409 SiC 1742 1154
melilite 1625 1438 C 1732 871
MgAl,O, 1533 1391 Fe,C 1463 1326
Fe-Si 1458 AIN 1390 1234
CaMgSi»0, 1438 CaS 1385 1040
Mg-SiO, 1433 Fe-Si 1326
Ti;O04 1409 1274 AlLO, 1235 1229
CaAl,Si-Oy 1392 1068 MgAl,O, 1229 1077
MgSiO; 1351 Mg-,SiO, 1154
Ti,O, 1274 1120 MgS 1131 1100
TiO, 1120 774 CaMgSi,O, 1069
AlLSiOq 1068 CaAl>Si-Oy 1057 1044
NaAlSi;Oy 1028 780 MgSiO; 1054
NaAlSi,O, 780 ALSIO; 1045
CaTiSiOs 774 TiN 1025 910
NaAlSi; O, 961 780
Ti, O, 910 862
TiO, 862 770
NaAlSi,O, 780 I
CaTiSiOs 770 /

(After J.M. Lattimer, Formation des sysiémes planétaires, A. Brahic, ed., CNES/Cepadues, 1982.)
tabela 2.2

Os aspectos importantes sao:

1. A ordem de condensacéo dos elementos €: Al, TiMga,Si, Fe, Na, S. Os célculos
para temperaturas mais baixas mostram que H, Q\ Géecondensam completamente
para temperaturas abaixo de 200-300K.

2. Aquelas fases estaveis para a temperatura de @d@@K e as abundancias dos
principais elementos correspondem muito bem comalasidancias medidas nas

inclusdes em ‘C3 chondrites’, como o meteorito Adle.
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figura 2.1: A sequéncia de condensacao de um gésmdposigdo solar.

[L. Grossman, J. W. Larimer: Review of Geophysies Space Physics 12, 71 (1974)]

Deve-se notar, que a sequéncia de condensacaodeepeiito do estado de oxidagdo do gas
inicial. Isto pode ser verificado na razdo C/O.aPamebulosa solar o valor normalmente é
0.55 (ver tabela 2.2). Se a razdo recebe o valdr domo econtrado nos envelopes
atmosféricos de estrelas carbdnicas, a sequénaa oampletamente (tabela 2.2). Agora a

fase mais refractaria contém Ti, C e S.

2.3.5 0O Acréscimo de gréos por causa da condensacao

Para obter uma ideia da velocidade com que os gr@ssem por causa da condensacao,
assume-se que cada molécula que colide com unfigadaglomerado a este. Introduzinao
(na ordem de 1) como raz&o entre material condensado e gasde $ea massa molecular

(da ordem de 20), obtém-se:

dm C
E -~ I’2 B]pg E{m (222)

dm/dt é a taxa do crescimento do grdo de massaonraio r. C/A” é a velocidade térmica

das moléculas. A massa do gréo €
m~ po,r°, (2.23)

sendap, da ordem de 1g/cin
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Daqui pode ser deduzido, que

L By & (2.24)
d p, A

Com os valores usados anteriormente:
p, =0/h~10"g/ecm® e (2.25)
ﬂ ~10%. (2.26)
dt

A taxa de crescimento € da ordem de um centimetrcapo. Este mecanismo permite a

formacéao rapida de graos da ordem de um micron (empo que tem a ordem de uma hora).

2.3.6 O colapso de graos em direccao ao plano @iplat
As particulas soélidas, com massa maior do que @& segem em direccdo do plano

equatorial. A equacao do movimento é:

d’z _ Fo

—=-g,+— 2.27
e . (2.27)
Sendo b o atrito causado pelo gas.
dz
F, ~ ,ogcarz. (2.28)

Supondo um equilibrio entre a forga grvitica ecagés de fricgdo:

1 dz Py Cdz
WPz="= 22 Py U2 2.29
m'Og dt p, I dt (2.29)

Assim se obtém um tempo caracteristico em que @rigcpla chega ao plano equatorial:

p,C
p I’

t~ (2.30)

Com os valores dados em cima calcula-se glil@0anos. Entdo, os grdos chegam ao plano
equatrial num tempo relativamente curto.

As colisdes inelasticas ganham importancia quanslocarpos sélidos se comecam a
concentrar no plano equatorial, provocando a dig@muda grossura do disco de po até uma

espresura poucas vezes maior do que as dimensdpsioios corpos (Brahic).
2.3.7 A formacéao de planetas através de aglomeracao

As colisfes inelasticas tém também o efeito deceareb acréscimo dos planetdides. Quando

estes tém um didmetro da ordem dos centimetrogyiegtin massa recolhendo particulas da
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suas Orbitas. Sendo m a massa do corpo e r oardaxa do crescimento pode ser expressa

como
—=ndpV (2.31)

ondepo é a densidade das particulas na 6rbita do corpmlamm equatorialr® é a sec¢éo
eficaz e V a velocidade relativa entre o corpo epasiculas. Por causa do efeito da
gravitacdo, a seccdo eficamy é maior do que a seccdo geométricef)( Para uma
interaccdo com particulas da massa m’ e com rgigue sdo pequenos em relacdo a m e r),

nos podemos escrever (Safronov):

m? ~ 7> @+ 26) com (2.32)
Gm

= , 2.33

rv? (2.33)

O valor tipico do factob é da ordem 3 a 7. Isto mostra o facto de a veddeidelativa em
média ter a mesma ordem do que a velocidade dedoggrande corpo. Qunato maior a
massa do corpo, ou quanto menor a velocidadevalaiinto maior € a secc¢ao eficaz.

O produto que aparece em (3.31) pode ser expresso: C

40
PN =— (2.34)

sendoo a densidade na superficie e P o periodo orbitabgam a volta do Sol.

Como o planeta recolhe material da érbita, a dedgidle particulas diminue:

m
o= Jo(l—aj (2.35)
A taxa em 1UA é:
d_mzwgo 1_E r2. (2.36)
dt P Q

Nos estados iniciais de aglomeracdo m é relativeengequena em relacdo a Q. Por isto o
acréscismo fica constante e o raio aumenta linegeme®m o tempo:

L _0,0-26)
P

Onded é a densidade do corpo, suposta constante. Nencigtde 1 UA, o acréscimo obtido é

(2.37)

da ordem de 20cm por ano (Sofronov). Assim, a fgioade corpos com centenas de
kildémetros de diametro é possivel enf &fos.
Resumindo, foram analisados dois processos quea@azes de explicar o acréscimo dos

planetéids: Num primeiro, a condensacédo que peranfiemacédo de grdos do tamanho de
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microns. E num segundo, a atraccao gravitica queifgea formacéo de planetas do tamanho
actual a partir de corpos com um tamanho da ordenurd centimetro. Por causa das

velocidades relativamente pequenas (menos de 1)0ioissurgerido, que nas colisbes a

aglomeracao domina sobre a destruicao.
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3. Simulacdo com o programa GSTIRN-C

3.1 Introducéo

O programa GSTIRN-C é fruto do trabalho de algumssaSendo assim, ndo foi preciso

escrever um programa inteiro mas apenas fazer algumdificacoes.

O objectivo do programa é a simulacdo do movimeetaorpos pontuais atraves das leis da
cinematica e da lei de gravitacdo de Newton. Par@ar am maximo de rapidez foi escolhido

a linguagem C. Outra finalidade, foi a de mantgprograma o mais geral possivel para
simular qualgquer conjunto de corpos em qualquéeaims.

A Unica limitacdo € a introducéo da possibilidageudth impacto que exclusivamente une as
massas afectuadas. Assim o0s corpos tém dimenséesnon&alculo da cinematica eles

continuam sendo pontos. Esta op¢ao do impacto thiida para poder fazer a simulacdo

descrita no capitulo 5.6.

3.2 Discricdo do programa

3.2.1 Problema
Para fazer uma simulacéo € preciso saber a posigaeelocidade dos corpos num instante t.

Isto pode ser feito através das leis cinematicess passas pontais:
_1
X= > all®+v, d+x,

No caso da forga gravitica em que duas massasasenadtravés da chamada lei de Newton,

F=Gml[2m2
r

em que F: forca
G: constante gravitacional
my 2: as massas dos corpos
r: a distancia entre as duas
a aceleracdo depende do tempo t e da distanciar:

a=alft,r)
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Por que também é valida a segunda lei da cinematica
F=mla

com F:forca
m: massa

a: aceleracao.

%
ml
% F=m-a
m7
figura 3.1
Substituindo o F e resolvendo para a da:
3
m : m” [k m
a=G—%  com as unidades —292 =—
r kgs"[n“ s

Nesta expressao esta implicito a facto de gué mmmassa do corpo responsavel pelo campo
gravitico.
Afinal tem duas equacdes diferenciais (uma para cadpo) acopladas pela distancia que se
calcula com a formula de Pitdgoras:

3

r=>(x-x)° (i: coordenada)

j=1

No caso de um numero de corpos maior do que dwoiscéssario fazer uma adicdo das

aceleracdes para cada corpo:
a,=>.a,
n
Aqui an € a aceleracdo que o corpo m sofre causada pelsasn. Para as velocidades o

calculo é equivalente:
Vm = zvn
n

De seguida, aplicar-se-a este raciocinio a intéma@ntre N corpos. Neste caso tem-se N

equacOes diferenciais em que cada uma é acopladéodas as outras:

N
xm:%BBEZﬂZ[ﬂ2+VOm[ﬂ+x0m

n=1 r.rr'n
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3.2.2 Resolucéo usando o método de Euler-Cauchy
Como neste problema nédo existe uma solucdo anadititecessario fazer uma aproximacao

numérica. O método mais simples é o de Euler-Cauchy:

Yir = Yie + DO (X yi)
com h constante. Esta aproximacdo tem um erro dsodk A Recorda que este método
traz um grande erro consigo, especialmente paraiwmero grande de interacdes e um h
grande.
Mais sofisticado seria 0 método de Runge-Kuttadieslvido em 1895).
Sendo assim, aplicando o método de Euler:

v(n+1) =v(n) +At[a(n)

X(n+1) = x(n) + At [v(n)

3.2.3 Implementacédo do algoritmo

As linhas mais importantes do codigo sdo expostasx@. S&o aqueles que calculam o
movimente descrito anteriormente.

Em primeiro lugar sdo calculadas as velocidades &atar um calculo duplo das distancias,

os ciclos (loops) tém a seguite forma:

for (a=0;a<r;a++) {
for (b=a+1;b<=r;b++) {
dx=x[b]-x[a];
dy=y[b]-y[a];
dz=z[b]-z[a];
d=sqrt((dx*dx)+(dy*dy)+(dz*dz));
[...]

Conhecendo a distancia entre os corpos a e b, gdeterminar as velocidades dos dois.
Aqui a aceleracdo ja foi substituida e como seatmds componentes cartesianos foi

necessario introduzir o factor dx/d (por exemplaaso da direccdo ao eixo Xx).

vx[a]=vx[a]+(h*g*m[b]*dx/(d*d*d)); vx[b]=vx[b]- (h*g*m[a]*dx/(d*d*d));
vy[a]=vy[a]+(h*g*m[b]*dy/(d*d*d)); vy[b]=vy[b]- (h*g*m[a]*dy/(d*d*d));
vz[a]=vz[a]+(h*g*m[b]*dz/(d*d*d)); vz[b]=vz[b]- (h*g*m[a]*dz/(d*d*d));

}
}
[..]

21



Depois, falta determinar as novas posi¢coes parastod corpos (r € o numero do ultimo

corpo). Tém-se as seguintes coordinadas da posicéo:

for (a=0;a<=r;a=a+1) {
x[a]=x[a]+h*vx][a];

ylal=y[a]+h*vy[a];
z[a]=z[a]+h*vz[a];

}

Como nos ciclos anteriores, h € 0 passo de itesa¢@correndo uma vez estes ciclos faz
todos 0s corpos mover um passo iterativo.
O cddigo completo do programa encontra-se em amefasmacdes recentes sobre GSTIRN-
C da a pagina

http://www.rybski.de/gstirn-c/

na Internet.

3.2.4 Impacto
Para poder fazer a simulacdo descrita em 5.6 fi@ssdirio imlementar o impacto entre dois
corpos, 0 que resulta na sua aglomeracdo. Comgriaripara ocorréncia do impacto foi
escolhido:

d<(r,+r,)
Ou seja, quando a distancia dos dois corpos panéuaienor do que a soma dos raios.
Assim um novo corpo é criado e os outros dois desapm. A posi¢do do corpo resultante €
0 centro de massa dos outros no instante do impacto

&:&m+&w

m +m,

No programa os raios dos corpos sédo determinadegeatda massa e da densidade. Para

(equivalente para as coordenadas y e z)

reconhecer impactos futuros, o raio do novo cogno que ser determinado novamente logo

depois de cada impacto:

31m
r=s———
\/4np
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Em que m @ se obtém a partir de:

m =m+m,
0 = mpe, +mpo,
m,

Por causa da conservacédo do momento,

P =Pt P, i mv, =myv, +my\,
a velocidade do corpo resultante é dada por (geefiig 3.2):

v = V) +myV,

m +m,

Obviamente, no cédigo este vector tem que sedmaten componentes.

figura 3.2

Os corpos sdo numerados de 0 a ‘r'. Quando ha tmpacorpo resultante adiquire 0 nimero
minimo entre os numeros dos dois corpos inicaisefggcom indice maior vai ser substituido
pelo ultimo de todos os corpos. Se este ndo existiuz-se de uma unidade.

Com este rearranjo o numero total de corpos deménos ciclos sdo percorridos menos

vezes, o que faz o programa mais rapido.

3.3  Simulagao
Obviamente, as limitagbes do programa permitem &apemma simulacdo rude.
Principalmente a barreira de existir um maximo 4@ 6éorpos limita as possibilidades. Com

esta quantidade daria apenas para simular um estaido tarde de por exemplo um modelo
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de nebulosa. Mesmo assim a quantidade total desalp Sistema Solar actual excede 640,
considerando os asteroides, o cinto de EdgewortpelKei a niuvem de Oort.

Entdo foi escolhida uma configuragcéo inicial difeeemA ideia desta simulacdo € simples:
pde-se a quantidade maxima de corpos no espacese @&ue acontece. Assim obtém-se
apenas um resultado qualitativo e ilustrativo. Qaisnprecisamente para verificar, se a ideia
da formacg&o de um protodisco dé& certo e se umggpéanetario surge afinal.

Uma posibilidade de introduzir um pouco mais denigigdo fisico seria a consideragcédo da
conservacgao da energia mecanica e da massa. Bamaaada energia cinética e da potencial
foi obtido o valor E=5.95-16°), usando valores médios das distancias e dasidedes e
considerando apenas as energias potenciais erdgedacSol.

Provou-se que apenas a energia potencial de urméuiisio aleatoria dos 640 corpos com
uma massa total de 2>y, a ordem da massa do Sistema Solar, e num @@ B3°m)°,
excede Ecom um factor de 1-20Entdo, ou os célculos foram mal feitos, ou é pretér em
conta também de outros tipos de energia, como iengmgnica e reac¢des nucleares, rotacdo
em torno do proprio, radiagdo e massa emitida egolalo tempo, etc. para mencionar alguns
aspectos que o0 programa nao permite.

Mesmo ignorando este excesso energético e distdbuiima energia cinética 6*10ezes
menor do que o potencial, para obter um colapso,néo funciona. A densidade de objectos
no espaco € tdo pequena que ndo se dao impaatesato o ‘Swing-By’ e um erro iterativo,
em que o passo iterativo € maior do que dobroios de dois corpos. Assim 0 processo nao
progride.

Por estas razdes foi escolhido uma configuracdonmdsistrativa que afinal numericamente
nao tem semelhanga com o Sistema Solar.

O programa precisa de um conjunto de dados inipara fazer a simulacao iterativo. Ou
seja, as posicdes, massas, densidades e velocida@es. Com o arquivo ‘Neb.xls’ de MS
Excel foram criados os dados (‘Neb.prn’). Foram catims aleatoriamente 640 corpos num
cubo com (50-16m)? de volume. Os objectos tém a massa total &g @ a densidade varia
entre 0.5g/crhe 2g/cni. Como valor maximo para uma componente da veldeidaicial de

cada corpo foi escolhido 0.2m/s (e —0.2m/s).
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3.4 Resultados

A seguinte sequéncia de imagens foi feita durampoesso iterativo:

1. 637 corpos 2. 549 corpos

. N
. Vs Sy,
e
P
wt \_5-:: >y Lt
- -~
Rt & i
- L ﬁ‘ =
p \ 7‘/7’ \r’( /\A
[ \ ! A N
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3. 425 corpos 4. 279 corpos
P .
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P 7
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/
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\
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5. 185 copros 6. 141 corpos
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7.

9.

11.

72 corpos

52 corpos
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13. 23 corpos 14. 18 corpos

15. 14 corpos (reducdo da imagem: factor 2) 16. catfios (reducdo da imagem: factor 2)

17. 8 corpos (reducao da imagem: factor 2)

Como se pode observar, 0 numero de objectos dintiongtantemente, e a partir de mais ou
menos 100 corpos as trajectérias comecam a fig@icals. Com 30 corpos o sistema ja entra
num estado semi-estavel onde principalmente osdtop@ausam mudancas graves, e com 8
objectos o sistema ja fica bem regular. O estadal,findo exposto, consiste em apenas 3

objectos.
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Neste calculo ndo se mostrou a formacdo de um,disqae ndo surpreende, pois a situacao
inicial ndo pode ser considerada como uma nebuilesacomo um gas. Por isso as Orbitas
dos ‘planetas’ ndo ficam num plano e tém grandesrércidades.

Nota-se que este calculo é caodtico, porque pequaiersacdes do passo iterativo causam
grandes diferencas no desenvolvimento. Assim dteekuobtido ndo é ‘verdadeiro’ e ndo da
informacgé&o sobre o sistema final que surgiria nareaa.

Mesmo que esta simulacdo tenha falhado, ela modtrswativamente como um sistema
lanetario em miniatura se pode formar a partir de niimero de objectos relativamente

grande.
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4. Qutros aspectos

4.1 O efeito do vento solar em particulas pequenas

Em analogia com o0 que se observa actualmente nmataegbvens, tem que se assumir que
nos estados iniciais 0 Sol também experimentownsateactividade magnética. Igualmente,
como se faz na comparacdo com o vento solar oltkermas fases T-Tauri (‘T-Tauri
phases’), é possivel fazer uma estimativa paréeasidade do vento solar primordial, sendo
esta 18 vezes maior do que o valor actual. O efeito ddoeplar actual é £0/ezes menor
do que a pressao radiativa exercida numa partiéidsim pode-se estimar que a pressao
exercida numa particula pelo vento solar primorelial10 vezes a presséo radiativa actual.
Uma particula susceptivel a pressdo da radiacér goltambém susceptivel ao campo
gravitico do Sol e estas duas forcas sdo opostgmessdo efectiva de radiacdo sobre a
particula é proporcional & sua seccéo eficaz engssiporcional a% sendo r o raio. A forca
gravitica é proporcional & massa da particula,senaa f. Entdo existe um valop para o
gual as duas forcas estdo em equilibrio: presemtenge da ordem de um micon.

E provavel que na origem do Sistema Solar, quandmto solar era fovezes mais forte do
gue a pressao radiativa actual, o rgiftosse da ordem de 10cm. Por isso o0 vento solaaini

era suficientemente forte para arrastar todasri€as menores do que algums centimetros.

4.2  Arelacgao de Titius-Bode: lei ou concidéncia?
A ‘lei’ de Titius-Bode € a relacdo empirica formudao século XVIII que tem em conta as
distancias dos planetas ao Sol. Na formulacdo dgg8Richardson:

r, =r,A"
onde | € a distancia do planeta n ao Sol e A uma corstant
Mais concretamente pode ser escrita:

D=04+032"
com valores para n deo-no caso de Mercurio e nimeros inteiros suces§aos 0S outros
planetas, comecando com O para Vénus.
A regra foi inicialmente formulada por Johann Déafiigius von Wittenberg (1729-1796) e
popularizada por Elert Bode (1747-1826). Ela é muitages citada como um critério
significativo para ser satisfeito por teorias sabmigem do Sistema Solar. A concordancia €,
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em aproximacao, muito boa até Urano. A posicaola@d nédo se encaixa, mas este pode ser
excluido, pois néo justifica a classificacdo cornfaneta e muitas vezes é considerado como
um restante planetesimal glacial.

Também foram feitas tentativas de estender estedipeelacdo aos satélites dos planetas
gigantes. Mas resultados recentes foram negatsdescobertas, desde 1978, de humerosos
novos satélites de Jupiter e Saturno mostraramoguelacdes do tipo de Titius-Bode néo
podem ser aplicadas aos satélites dos planetastgggaAlém disso, Hénon (1969) e Lecar
(1973) mostraram que uma distribuicdo aleatorialoeeros pode satisfazer este tipo de regra
com valores apropriados, com a limitacdo de quaioseros ndo devem ser muito proximos.
Isto reflecte simplesmente o facto de que doisgiéennao se podem formar em érbitas muito
proximas, porque ndo haveria material suficienta pecriacao.

Outra objeccao levantada por McCrea (1974) € qoeaparece uma correlacdo com outras
propriedades planetarias, como massa ou compos$igiesta regra representasse um factor
fisico importante na construgdo de sistemas plaostéentdo algumas outras propriedades
principais deveriam ter um correlacdo com esta lgisnegularidade matematica na distancia

dos planetas, como notado por Titius.

4.3  Outros sistemas solares

Apesar de existir pouco conhecimento acerca de®wdistemas solares, ela comeca a dar
uma orientacdo sobre a origem do Sistema Solamsirsimentos actuais ndo sédo capazes de
detectar planetas directamente, porque eles téminterssidade muito fraca e um angulo de
separacao da estrela, muito mais luminosa, muitugy®. Os planetas foram descobertos
indirectamente através da influéncia na estrelaurn disco de gas ou po a volta da estrela.
No nosso Sistema Solar os planetas fazem com da@ siga uma pequena e complicada
orbita em torno do centro de massa do sistema.téccl@o de uma pequena o6rbita de outras
estrelas implica entdo a presenca de um ou maietpls, apesar destes serem muito fracos
para se “ver’. Uma maneira é a medida repetida afac@io da estrela com referéncia a
estrelas muito mais distantes. Este método € charteamoca astrométrica (astrometric
technique). A segunda técnica é aplicavel no casogee a Orbita da estrela tem uma
inclinacdo em relacdo a linha de coneccdo comra. teste caso, a velocidade ao longo da
direccdo dessa linha varia. Estas variacdes cauaagd®s nos comprimentos de onda das
linhas espectrais da estrela por causa do efeitDapmpler. Esta € a chamada técnica da

velocidade radial (radial velocity technique).
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Usando estas técnicas pode obter-se uma estindiativeassa do(s) planeta(s) e dos elementos
orbitais. Note-se que a técnica da velocidade Iagilm geral, apenas da um limite minimo
para a massa porgue a inclinagdo da érbita € mitedg

Em 1992 foram descobertos os primeiros exoplanatsing se chama os planetas em o6rbita
em torno de outras estrelas) em Orbita a voltand@uisar. Como um pulsar é a sobra de uma
estrela que sofreu uma explosédo supernova, presenigre 0s planetas foram formados
subsequentemente. Refira-se que pulsares sédo ashjeecbds. Em 1995 o expolaneta de 51
Pegasi (uma estrela ndo pulsar) foi descobertoab®la 4.1 sumaria 0s primeiros nove
exoplanetas (ndo-pulsar) descobertos, junto comsterfa Solar para comparacdo. As massa
sdo dadas em unidades da massa de Jupjteodds sdo gigantes. No caso de HD114762 o
limite minimo da massa é tdo grande que este daveirsa estrela anad castanha (brown

dwarf).

Stellar characteristics” Planetary characteristics”

Distance/ Orbital Semi-

light period major Eccentri- Mass/M,
Name Mass M. years years axis)AU  city
51 Pegasi 1.0 50.2 0.01158 0.051 0.01 >(0.47
Rho! 55 Cancri 0.83 43.7 0.04013  0.11 0.05 > (.84
Upsilon Andromedae 1.23 53.8 0.01265 0.053 0.03 >(0.63
Tau Bootis 1.23 49 0.009069 0.042 0.0 > 3.64
Rho Corona Borealis 1.0 54.4 0.109 0.23 0.028 >1.1
70 Virginis 0.93 59.0 0.3195 0.47 0.40 >6.84
16 Cygni B 1.0 72 2.198 1.70 0.68 >1.74
HD114762 .13 91 0.2301 0.36 0.34 >11.6
4‘7 Ursae Majoris 1.1 46.0 2.992 2.08 0.09 >2.42
Sun 1 11.86 5.203 0.048 I (Jupiter)

etc. etc. etc. etc.

‘All these stars are solar-type main sequence stars. Planets around pulsars are excluded. Note that the
humber of stars known to have planets is growing rapidly.

I'he top group are in small. low-eccentricity orbits, the middle group are in small, high-eccentricity orbits,
:hc hon]om group are in large. low-eccentricity orbits. Note that the “planet” of HD114762 might be a
brown dwarf,

tabela 4.1: Os primeiros exoplanetas confirmados

A exepcdo de dois, todos planetas na tabela 4b ésm perto da estrela, o que é uma
notavel diferenca relativamente ao Sistema SollgurAs gigantes também tém uma orbita
muito excéntrica. Mesmo assim, ndo se pode congliero Sistema Solar é extraordinario,
pois os planetas mais faceis de detectar com &#éda velocidade radial, sdo aqueles que

induzem uma grande velocidade orbital a estrelatesesdo planetas com grande massa e
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orbita proxima da estrela. Isto indica que sisteom@®0 0 N0SSO, com 0s gigantes longe da
estrela, sdo mais comuns do que a tabela 4.1 damaressdo. Descobertas recentes vieram
de certo modo corrigir esta tendéncia. Mesmo assirastronomos terdo que explicar como
0s gigantes podem ter Orbitas tao diferentes dagukls 6rbitas do nosso sistema.

Todas as estrelas da tabela 4.1 se encontram aateinte proximas (1 ano de luz=63240UA)

e sdo semelhantes ao Sol, uma vez que a procudedaada a estrelas do mesmo tipo. O
namero de estrelas na tabela 4.1 € uma percentdgemue terdo sido examinadas, sendo
este valor minimo porque observacdes futuras podengelar planetas com massa pequena
ou de orbita grande. Portanto, pode-se concluirsigtemas planetarios com uma estrela do

tipo do Sol sdo razoavelmente comuns.

4.4  Estabilidade do sistema solar

A idade do Sistema Solar é obtida através de nigigo© mais velho econtrado é Allende
com uma idade determinada de 4.566+0.002 mil mihde anos (Gyr). Isto € apenas um
guarto da idade do universo visivel. Este facto, descoberta relativamente recente, separa
as origens do Sistema Solar, com a Terra, da dersovAinda em 1950 a idade da Terra,
estabelecida por datamento isotépico de rochamxiapava-se (e as vezes excedia) as
estimativas astronémicas para a idade do universo.

E um crenca comum, reforcada por registos geolégmes o Sistema Solar é estavel desde
ha 4-18anos. Seja como for, prova definitiva da estahilédalo sistema ainda nao foi
conseguida. O projecto ‘Longstop* (long term gratiiinal stability test of the outer plantes)
executou estudos de integracdo para as Orbitapldostas externos para o intervalo dos
tltimos 100 milhdes de anos. Nao foram observadsabilidades nos calculos das orbitas no
periodo de 1¥anos. O ‘Digital Orrery* (Appelgate J. et al.) pétimque os célculos fossem
estendidos até 845 milhdes de anos. Estes resultadoa usados para por os limites de
encontros proximos de outras estrelas com o Sisteolar. Embora as orbitas planetarias
mostrem pequenas mudancas quase periddicas, ndloseeram tendéncias seculares das
inclinacdes ou excentricidades. Plutdo é uma pmrdvéxcepcdo. Por outro lado, as orbitas
tém sido estaveis provavelmente durante toda @idadSistema Solar e ndo se alinham nem
ficam mais circulares ao longo do tempo.

O melhor indicador para esta estabilidade da &lhéta Orbita de Neptuno, o planeta com
ligacdo gravitacional mais fraca. A possibilidade que a orbita deste planeta tenha sido

reduzido para o presente valor, sendo originalmenit#o mais inclinada e excéntrica, pela
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pela passagem de uma estrela, € muito improvaeg. &mo for, existe controvérsia. A
passagem de uma estrela iria pertubar as orbitapldoetas gigantes alterando a inclinagéo e
excentricidade. A 6rbita quase circular de Neptungica que um evento destes ndo ocorreu.
Célculos indicam também que nehuma estrela de nmagga do que 1/10 da massa solar
passou pelo sistema e nehum objecto trés vezes dwmigue Jupiter passou pela orbita da
Terra. Dada que parece improvavel que qualquerdastreha alterado as érbitas dos planetas
gigantes, as caracteristicas orbitais sdo primigrdiggm que ser tomados em conta em teorias
sobre a origem do Sistema Solar.

De facto o argumento principal da auséncia de umgapdefinitva de uma estabilidade geral
€ a grande idade. Gedlogos e geoquimicos dao-seapisfeitos com os registos geoldgicos,
gue indicam uma grande estabilidade da temperatusaperficie, com agua liquida na
superficie, desde ha 4 mil milhdes de anos no gassamo indicam os registos geoldgicos

mais antigos.
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