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À minha orientadora, Tatiana Alexandrovna Michtchenko, pelo apoio e a

paciência, que não foi pouca, em todos os instantes desta importante etapa de minha vida.
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Resumo

De acordo com o modelo sequencial de acreção, os planetas gigantes se formam através

de um núcleo sólido a partir da captura de planetesimais. Esse núcleo, atingindo uma

determinada massa, é capaz de capturar o gás residual do disco protoplanetário que cons-

tituirá o seu envelope, formando, então, um planeta gigante (Mizuno, 1980; Pollack et al.,

1996). A parte cŕıtica desse cenário está no ajuste dos tempos de formação do núcleo

sólido, de captura do gás e dos processos de migração planetária com o tempo de vida do

disco (Mordasini et al., 2010). Resultados numéricos mostram que o tempo necessário para

a formação de um planeta gigante é muito alto em relação ao tempo de vida do disco, e,

que a migração planetária pode ser muito rápida, levando os planetas a cáırem na estrela

antes de sua completa formação.

Em geral, os trabalhos sobre formação planetária tratam a migração do planeta utili-

zando prescrições anaĺıticas (Fortier et al., 2013). No entanto, diversos efeitos associados

à termodinâmica do disco de gás fazem com que esses modelos anaĺıticos sejam limitados

para lidar com a migração planetária (Paardekooper et al., 2010).

De fato, para lidar com a migração planetária de tipo I, esses resultados anaĺıticos

se utilizam de discos de gás fisicamente simples e da linearização das equações da hidro-

dinâmica (Meyer-Vernet e Sicardy, 1987; Tanaka et al., 2002). Para a migração de tipo II,

a situação é ainda mais complicada, já que a alta massa do planeta cria um gap em torno

da órbita planetária, que impõe uma quebra da linearidade, impossibilitando a obtenção

de uma prescrição anaĺıtica (Bryden e Lin, 1999).

Assim, os resultados numéricos obtidos a partir de simuladores hidrodinâmicos, como

o FARGO3D (Masset, 2000; Beńıtez-Llambay e Masset, 2016), ZEUS (Stone e Norman,

1992), PLUTO (Mignone et al., 2012), entre outros, são essenciais para uma análise mais



robusta dos processos de migração planetária dentro de uma gama maior de condições

f́ısicas para o disco de gás.

No entanto, os simuladores hidrodinâmicos que tratam da interação do planeta com

o disco de gás, em geral, não possuem um modelo para formação planetária. Em alguns

deles, modelos para acreção de gás são constrúıdos com base no regime de runaway dessa

acreção (Kley, 1999). Todavia, a acreção de sólidos e a acreção de gás para planetas de

baixa massa, na maior parte dos casos, não são levadas em consideração. Boa parte disso

se deve ao fato de os modelos de formação planetária usarem simulações N-corpos, que,

aliados ao código hidrodinâmico, seriam altamente custosos computacionalmente. Assim,

torna-se necessário o uso de modelos alternativos para a formação planetária, que sejam

capazes de reproduzir os resultados de uma simulação N-corpos de forma confiável.

Construir um modelo que considera a acreção de sólidos e gás é uma tarefa árdua

e ao mesmo tempo desafiadora. Assim, o presente projeto propõe a implementação de

um cenário fisicamente plauśıvel para a formação planetária dentro do código magneto

hidrodinâmico FARGO3D.

Para modelar a acreção de planetesimais, usamos como base os trabalhos de Guilera

et al. (2010) e Fortier et al. (2013), que utilizam um modelo estat́ıstico para determinar a

taxa de acreção de planetesimais (Inaba et al., 2001). Esse modelo será implementado pela

primeira vez no FARGO3D. Atualmente, sabe-se que a acreção de peebles (material sólido

entre cm e mm) tem um impacto importante na formação planetária (Lambrechts e Johan-

sen, 2014; Guilera, 2016; Johansen e Lambrechts, 2017). No entanto, núcleos de poucas

massas terrestres possuem um envelope planetário que poderia destruir esses pebbles antes

dele alcançar o núcleo (Venturini et al., 2015). Nesta tese, iremos nos preocupar apenas

com a acreção de planetesimais, deixando o estudo do pebbles para trabalhos futuros.

Para a acreção de gás, iremos modificar o modelo de Kley (1999) incorporado no

FARGO antecessor. Essas modificações visam incorporar o raio de Bondi (Bondi, 1952)

para determinar a zona de acreção, o efeito da altura do disco e a mudança na taxa de

acreção de gás de acordo com a massa do planeta. As modificações implementadas no

modelo de acreção de gás foram realizadas com base nos trabalhos de Dürmann e Kley

(2015), Russell (2011) e Fortier et al. (2013). A adaptação no código de acreção de gás

para levar em conta uma faixa maior de massas planetárias foi realizada utilizando a escala

de tempo de Kelvin-Helmoltz. Para isso, seguimos o trabalho de Ikoma et al. (2000) e Ida



e Lin (2004b).

Para testar o modelo de formação planetária no FARGO3D, a simulação padrão para

o disco de gás utilizada nesta tese adota um disco bidimensional fino com taxa de acreção

constante. A razão de aspecto do disco será de h = 0.05 com um fator de curvatura de

λ = 0.0. Esses valores são consistentes com a teoria de discos finos e são usados nas maioria

das simulações que envolvem discos de acreção (Bell et al., 1997; Frank et al., 2002). O disco

é assumido localmente isotérmico e a viscosidade do disco é dirigida pela prescrição α de

Shakura e Sunyaev (1973), com α = 0.03. O modelo de disco é simplificado e caracteŕısticas

importantes podem influenciar no processo de formação e migração planetária, como as

trocas de energia. No entanto, ele é um ótimo modelo inicial para um teste consistente

do modelo de formação planetária implementado, já que possui um resultado anaĺıtico

conhecido. Casos mais complexos serão explorados em trabalhos futuros.

Com o modelo de formação planetária implementado, foi posśıvel estudar simultânea-

mente a formação e a migração do planeta dentro do simulador hidrodinâmico. Isto é,

analisamos a escala de tempo envolvida no processo de migração em conjunto com a escala

de tempo da formação planetária para vários parâmetros f́ısicos envolvidos no modelo. A

análise revelou, para nosso modelo de disco, que a escala de crescimento do planeta conse-

guiu se manter mais baixa que a escala de migração, mesmo quando o planeta atravessou

a linha de gelo, local onde há menor quantidade de material dispońıvel para a acreção de

sólidos. Assim, para planetesimais pequenos (raio 0.1 km), foi posśıvel obter planetas com

massas próximas de 5 massas de Júpiter em regiões entre 0.5 e 1 ua, num tempo menor

que o tempo de vida do disco.

Vale ressaltar que esta tese conta com uma descrição detalhada de como implementar

o modelo dentro do FARGO3D, incluindo um apêndice com o programa comentado linha

a linha. O intuito é que o leitor possa usar esse modelo de formação e migração planetária

para obter novos resultados e v́ınculos sobre a formação de sistemas exoplanetários ou do

nosso Sistema Solar, assim como usar em qualquer outra aplicação que julgar necessária.





Abstract

According to the sequential model of accretion, the giant planets are formed from a solid

nucleus by capturing planetesimals. When this nucleus reaches a certain mass, it captures

the residual gas of the protoplanetary disc that will constitute its envelope, forming a giant

planet (Mizuno, 1980; Pollack et al., 1996). The critical part of this scenario is to adjust

the planet formation and migration timescales with the lifetime of the disk (Mordasini

et al., 2010). Numerical results show that the time required for the formation of a giant

planet is very long compared to the lifetime of the disc, and that planetary migration can

be very rapid, causing the planets to fall into the star before their full formation.

In general, works on planetary formation use analytical models to deal with the mi-

gration of the planets (Fortier et al., 2013). However, these analytical models are limited

given that they do not include several effects associated with the thermodynamics of the

gas disc (Paardekooper et al., 2010).

Indeed, in order to deal with planetary migration of type I, these analytical models use

physically simple gas discs and rely on the linearization of the hydrodynamic equations

(Meyer-Vernet e Sicardy, 1987; Tanaka et al., 2002). For the type II migration, the situation

is even more complicated. This is due to the fact that the large mass of the planet creates

a gap around the orbit of the planet, causing nonlinearities (Bryden e Lin, 1999).

Thus, the numerical results obtained using hydrodynamic simulators, such as FARGO3D

(Masset, 2000; Beńıtez-Llambay e Masset, 2016), ZEUS (Stone e Norman, 1992), PLUTO

(Mignone et al., 2012), among others, are essential for a more robust analysis of the pro-

cesses of planetary migration considering a wider range of physical conditions for the gas

disc.

However, in general, hydrodynamic simulators do not have a model for the planetary



formation. In some of them, models for gas accretion are built based of the runaway regime

of accretion (Kley, 1999). Furthermore, the accretion of solids and the accretion of gas for

low mass planets are not considered in most of the cases. This is mainly due to the fact

that the models of planetary formation use N-body simulations that are computationally

very expensive. Thus, it is necessary to use alternative models for the planetary formation,

that are capable of reproducing the same results of an N-body simulation.

Building a complete model that takes into account all these processes is a hard and

challenging task. So, this project aims the implementation of a physically plausible scenario

for a planetary formation inside the magneto-hydrodynamic code FARGO3D.

For the accretion model we use the works by Guilera et al. (2010) and Fortier et al.

(2013), which employ an statistical model to determine the accretion rate of planetesimals

(Inaba et al., 2001). This model will be implemented for the first time in the FARGO3D

code. It is now known that the accretion of peebles (material with size ranging from mm

and cm) has a important impact on the planetary formation (Lambrechts e Johansen,

2014; Guilera, 2016; Johansen e Lambrechts, 2017), although cores with a few masses of

the Earth have a planetary envelope that could destroy those pebbles, before they reach

the nucleus (Venturini et al., 2015). In this thesis, we will only deal with the accretion of

planetesimals, leaving the study of pebbles for future work.

For the gas accretion, we use a modified model based on Kley (1999). The modifica-

tions aim to incorporate the Bondi radius (Bondi, 1952) to determine the accretion zone,

the effect of the height of the disc and the frequency of accretion. The implemented mo-

difications are based on the works by Dürmann e Kley (2015), Russell (2011) and Fortier

et al. (2013). The adaptation in the gas accretion code to take into account a wider range

of planetary masses was achieved using the Kelvin-Helmoltz timescale, according to the

works by Ikoma et al. (2000) and Ida e Lin (2004b).

To test the planetary formation model in FARGO3D, the standard simulation for the

gas disc uses a bi-dimensional thin disc. The disc’s aspect ratio is h = 0.05 with a curvature

factor of λ = 0.0. These values are consistent with the theory of thin dics and are used in

most of the simulations for accretion discs (Bell et al., 1997; Frank et al., 2002). The disc is

assumed to be locally isothermal and the viscosity of the disc is driven by the prescription α

from Shakura e Sunyaev (1973), with α = 0.03. The disc model is simplified and important

features, such as energy exchanges, may influence the process of planetary formation and



migration. However, it is a good initial model for a consistent test of the implemented

model of planetary formation, which has an known analysical result. More complex cases

will be explored in future work.

With the newly implemented model for planetary formation, it was possible to simul-

taneously study the planet formation and the planet migration using the hydrodynamic

simulator. That is, we analyzed both the timescale for planetary formation and the ti-

mescale for the migration of the planet, and compared them for the parameters of the

model. The analysis revealed that, for our disc model, the timescale of the growth rate

of the planet remained lower than the migration timescale, even when the planet crossed

the ice line, where there is less material available for solid accretion. Thus, for small pla-

netesimals (1km radius) it was possible to obtain planets with masses of approximately 5

Jupiter masses in regions between 0.5 and 1 au, in nearly the same time as the lifetime of

the disc.

It is worth noting that this thesis presents a detailed description of how to implement

the model for planetary formation in the FARGO3D, including an appendix with the

commented code. The goal is to allow the reader to use this planet formation model to

obtain new results both about the formation of exoplanetary systems and our Solar System,

as well as use it in any relevant application.
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3.4 Representação esquemática de um exemplo de aplicação das condições de

borda no FARGO3D. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 92

3.5 Fluxograma das operações realizadas no FARGO3D durante um passo de

tempo. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 100

3.6 Formato do cubo de dados no FARGO3D. . . . . . . . . . . . . . . . . . . 121

3.7 Medida do fluxo radial local ao longo do raio do disco após 100Porbital para

um disco de gás sem planetas. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 131
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à versão sem acreção de gás e a um disco de gás cuja taxa de acreção é de
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acreta gás. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 211

5.18 Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

1.0MJ para diferentes viscosidades. A taxa de acreção do disco de gás é de
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A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta não acreta

gás. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 214

5.23 Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás

em diferentes posições do planeta de massa 0.2MJ para diferentes viscosida-

des. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta não

acreta gás. . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 215

5.24 Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

0.2MJ para diferentes viscosidades. A taxa de acreção do disco de gás é de
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5.36 Gráfico do perfil da média azimutal da densidade superficial para várias
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5.58 Gráfico da massa do planeta em função da posição do planeta para formação
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3.3 Valores das variáveis fontes usados no update da velocidade em cada direção.101
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A.2.2 Comentários gerais . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 294

A.3 Arquivos para as condições de borda . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 297

A.3.1 Arquivo boundaries.txt . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 297

A.3.1.1 Transcrição do código . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 297
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B.5.2 Comentários gerais . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 364

B.6 Arquivo computenumol.c . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . . 364
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Caṕıtulo 1

Introdução

Atualmente, já são conhecidos mais que de 3000 exoplanetas detectados por diversas

técnicas observacionais (Han et al., 2014). Parte desses planetas, detectados pelo método

de velocidade radial e/ou trânsito, são planetas gigantes, isto é, cujas massas são próximas

ou maiores que a massa de Júpiter e são encontrados em regiões próximas de sua estrela

hospedeira. Por isso, são denominados de Jupiteres quentes.

Essas novas descobertas colocaram em xeque o paradigma atual sobre a formação do

nosso Sistema Solar. Sabe-se, por exemplo, que, devido à disponibilidade de material, os

planetas gigantes provavelmente se formaram em regiões externas do disco protoplanetário

(i.e, além da linha de gelo) e, portanto, devem sofrer algum processo f́ısico responsável por

levá-los para regiões próximas de sua estrela hospedeira (Trilling et al., 2002; Baruteau

et al., 2014). Esses processos, conhecidos como migração planetária, ocorrem devido à

interação gravitacional do planeta com o disco de gás, interação gravitacional com os

planetesimais ou outros planetas vizinhos, efeitos de maré etc... No entanto, ainda não se

sabe por que os planetas gigantes do nosso Sistema Solar não sofreram um processo de

migração planetária tão brusco como os que são inferidos para outros sistemas planetários

observados. Uma possibilidade é que Júpiter e Saturno migraram em uma configuração

ressonante que cessou ou mesmo reverteu a migração (Masset e Snellgrove, 2001; Pierens

e Raymond, 2011). Devido a essa e outras questões em aberto, como a escala de tempo

desses fenômenos, os processos de migração ainda são temas frequentes de estudo. Nesta

tese, damos atenção especial à migração planetária devido à interação gravitacional com o

disco de gás, que será estudada mediante o uso do simulador hidrodinâmico FARGO3D.

A meta principal desta tese é implementar no código FARGO3D, desenvolvido por

Masset (2000) sob o nome de FARGO e depois aprimorado por Beńıtez-Llambay e Masset
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(2016), um modelo bem consistente para formação planetária que envolve a acreção de

sólidos e gás. O objetivo é explorar os parâmetros livres do modelo e sua influência

nos processos de migração planetária devido ao disco de gás, processo fundamental na

evolução dos sistemas planetários. Com isso, espera-se dar um primeiro passo na tentativa

de explicar a diversidade de exoplanetas encontrados, assim como fornecer recursos para

uma melhor compreensão dos processos de migração e formação planetária. De fato, a

migração planetária devido ao disco de gás vem sendo estudada, na maioria dos trabalhos,

sem um uso consistente de um modelo para formação planetária. Em geral, utiliza-se

apenas a captura de gás através de uma taxa de acreção definida de forma ad-hoc. Por

sua vez, os trabalhos de formação planetária utilizam, geralmente, relações anaĺıticas para

o tratamento da migração planetária devido ao disco de gás. No entanto, essas relações

não possuem toda a abrangência de uma simulação hidrodinâmica. Assim, um modelo

para formação planetária dentro do FARGO3D torna-se importante para trazer à tona

novos resultados que possam fornecer maior entendimento sobre os processos de formação

e migração planetária. Nesta tese, trataremos da formação de um planeta isolado, desse

modo, podemos nos concentrar nas escalas de tempo envolvidas nos processos de migração

devido à interação com o disco de gás e de formação planetária sem considerar o efeito

gravitacional de outros planetas. No entanto, o código foi constrúıdo de forma generalizada,

e a inclusão de novos planetas pode ser feita de forma automática pelo leitor.

O caṕıtulo 2 traz um resumo das principais caracteŕısticas f́ısicas de um disco de gás

com taxa de acreção constante, que será o modelo para o disco adotado nesta tese, e uma

descrição do processo de formação planetária baseado no modelo de formação com núcleo

sólido. Além disso, faremos uma breve sinopse do processo de migração planetária de tipo

I, mais rápida, e que ocorre para planetas menos massivos, e a migração planetária de

tipo II, mais lenta, que possui como caracteŕıstica a abertura de um gap no disco de gás e

que ocorre para planetas massivos. Além disso, vamos explorar o conceito de raio de Hill

e acreção de Bondi. Esses conceitos serão importantes e exaustivamente usados durante

toda a tese.

No caṕıtulo 3, iremos fazer uma descrição do código numérico FARGO3D. A ideia

é fornecer ao leitor menos experiente alguns recursos necessários para a manipulação do

código que será implementado ou modificado ao longo do trabalho. O leitor mais expe-

riente, já acostumado com a implementação do FARGO3D, pode ir diretamente para a
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última seção do caṕıtulo 3 (seção 3.10), na qual uma simulação padrão para um disco

de gás com taxa de acreção constante é apresentada. Essa simulação servirá como base

para todos as outras que serão realizadas na tese. Contudo, ao usuário iniciante, re-

comendamos ainda a leitura do manual do FARGO3D, que pode ser encontrado em

<http://fargo.in2p3.fr/Documentation>1.

Para melhor legibilidade, o nome dos arquivos e das variáveis utilizadas no FARGO3D

são descritos usando a fonte COURIER. Os códigos serão descritos usando a formatação

usual que aparece nas principais IDEs (do inglês Integrated Development Environment ou

Ambiente de Desenvolvimento Integrado) da linguagem de programação C, como mostra

o exemplo a seguir:

1 #include

2 using namespace std;

3 int main()

4 {

5 /* comentario */

6 int n, i, a = 0, b = 1, F;

7 cout << "Digite o numero de termos da sequencia de Fibonacci: ";

8 cin >> n;

9 cout << a << " " << b << " ";

10 for (i = 0; i < n - 2; i++) {

11 F = a + b;

12 cout << F << " ";

13 a = b;

14 b = F;

15 } cout << endl;

16

17 return 0;

18 }

Toda a implementação de um código novo poderá ser encontrada no apêndice ou, em

caso de pequenas mudanças, descrito ao longo da tese.

O caṕıtulo 4 conta com uma descrição detalhada do modelo de acreção de sólidos que

possui como base o trabalho de Fortier et al. (2013) e Guilera et al. (2010). Esse modelo

1 Acesso em: 9 fev. 2017.
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será implementado pela primeira vez no FARGO3D. Com essa implementação, será posśıvel

estudar simultaneamente a formação e migração de um núcleo sólido (migração planetária

de tipo I) dentro do simulador hidrodinâmico. Isto é, analisaremos a escala de tempo

envolvida no processo de migração de tipo I em conjunto com a formação planetária para

vários parâmetros f́ısicos envolvidos no modelo.

Já no caṕıtulo 5, iremos modificar o modelo de acreção de gás que existe para o FARGO

(Kley, 1999) e que não foi incorporado ao FARGO3D. Essas modificações serão descritas

passo a passo, de modo a deixar claro ao leitor as caracteŕısticas f́ısicas que estão sendo

incorporadas ao modelo de acreção de gás e sua influência no processo de migração pla-

netária de tipo II sofrida por planetas gigantes. Para isso, vamos analisar a evolução de

um gap, produzido por um planeta gigante, dentro de um disco de acreção em equiĺıbrio,

analisando o fluxo de massa através do gap e as escalas de tempo envolvidas nesse processo

migratório. As modificações implementadas no modelo de acreção de gás foram realizadas

com base nos trabalhos de Dürmann e Kley (2015), Russell (2011) e Fortier et al. (2013).

É importante enfatizar que esta tese foi desenvolvida de modo que o leitor iniciante,

através de descrições razoavelmente detalhadas, possa compreender os recursos teóricos

envolvidos no modelo implementado. O leitor mais experiente pode optar por um cami-

nho mais curto que descreve diretamente o modelo que foi implementado para formação

planetária no FARGO3D e os resultados obtidos. Esse caminho envolve a leitura, na

sequência, das seções 3.10, 4.5, 4.6, 5.1, 5.4, 5.5, 5.6, 5.7 e 5.8. Ao longo dessas seções, e

suas respectivas subseções, serão encontradas as referências para os apêndices que contêm

as implementações em linguagem C e as descrições de todos os novos conteúdos implemen-

tados no FARGO3D.



Caṕıtulo 2

Fundamentos teóricos

Neste caṕıtulo, iremos fazer uma breve recapitulação de alguns fenômenos f́ısicos ne-

cessários à compreensão desta tese. Inicialmente, iremos descrever as principais carac-

teŕısticas f́ısicas de um disco de acreção. Essa descrição envolve desde a compreensão da

parametrização de Shakura-Sunyaev, usada para tratamento da viscosidade do gás, até a

evolução f́ısica do disco de gás.

O modelo de disco de gás usado nesta tese é o de um disco com taxa de acreção

constante. O intuito foi restringir os parâmetros f́ısicos do disco de gás de modo que o

modelo para formação planetária possa ser testado num cenário f́ısico mais comportado.

Futuramente, o modelo será analisado em cenários f́ısicos mais complexos e realistas. De

todos os modos, esta limitação não é tão restritiva, já que, mesmo dentro deste cenário,

será posśıvel obter caracteŕısticas extremamente relevantes para melhor compreensão dos

mecanismos de formação e migração planetária.

Faremos também uma introdução teórica dos processos f́ısicos envolvidos na acreção

com núcleo sólido e na acreção de gás. Esta introdução fornecerá uma base teórica para

melhor compreensão do modelo de formação planetária que será implementado numerica-

mente dentro do código FARGO3D.

Também faremos uma breve descrição dos processos de migração planetária de tipo I

e de tipo II. O propósito é fornecer ao leitor alguns conceitos que serão importantes em

caṕıtulos futuros, assim como são os conceitos de raio de Hill e taxa de acreção de Bondi

que também serão explanados neste caṕıtulo.

Conceitos mais avançados, usados ao longo da tese, usarão extensivamente algumas

definições descritas neste caṕıtulo.
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2.1 Discos de acreção

Os discos de gás e poeira são encontrados ao redor de estrelas jovens e são uma con-

sequência natural do processo de formação estelar que ocorre dentro das nuvens molecu-

lares. Eles surgem devido ao fato de a nuvem molecular possuir muito momento angular

para colapsar diretamente numa estrela (Goodman et al., 1993).

Esses discos protoestelares são estruturas compostas, em sua maior parte, de gás em

movimento orbital ao redor da estrela. Devido ao efeito da viscosidade entre as camadas

do gás, ocorre uma redistribuição do momento angular que faz com que o gás espirale

em direção à estrela. Assim, parte da massa do disco é acretada na estrela durante sua

evolução enquanto outra parte é perdida em suas fronteiras externas. Além disso, também

ocorre a fotoevaporação em que há a destruição do gás por meio da radiação ultravioleta

das estrelas. E ventos solares, que podem carregar boa parte do momento algular desse

disco.

Os discos protoestrelares, presentes nas etapas iniciais da formação estelar, evoluem

para um disco protoplanetário onde são encontradas as condições proṕıcias para formação

dos planetas. Os processos que envolvem a formação do disco protoestelar e sua evolução

para um disco protoplanetário estão fora do escopo desta tese.

Os discos protoplanetários, também tratados como discos de acreção, possuem um

processo de acreção de sua massa pela estrela relativamente lento, entre 10−7M�/ano e

10−9M�/ano (Hartmann et al., 1998; Li e Xiao, 2016), sendo, portanto, estruturas estáveis

cujo tempo de vida, conforme veremos adiante, é estimado, na maioria dos casos, como

sendo da ordem de alguns milhões de anos (Williams e Cieza, 2011).

2.1.1 Parametrização de Shakura-Sunyaev

A viscosidade é responsável pela redistribuição do momento angular no disco de gás e,

portanto, em direcionar a acreção de massa. No entanto, a fonte dessa viscosidade ainda

é tema de estudo já que a viscosidade molecular pura não possui ordem de magnitude

suficiente para produzir as taxas de acreção observadas. Uma alternativa viável é considerar

que essa viscosidade é maior devido aos efeitos de turbulência do gás.

Um mecanismo bastante estudado para a fonte dessa viscosidade turbulenta é conhe-

cido como instabilidade magneto-rotacional (MRI) (Balbus e Hawley, 2002). Nesse modelo,
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além da força da gravidade e das forças de pressão, o elemento de fluido magnetizado so-

fre ação da força de Lorentz. O campo magnético interage com o disco de gás gerando

um acoplamento magnético entre o fluido de uma órbita interna com outro de uma órbita

externa, isso faz com que o fluido na órbita interna seja forçado a reduzir sua velocidade an-

gular espiralando para uma órbita interna e que o fluido externo seja empurrado para uma

órbita mais externa. No entanto, esse mecanismo ainda não é completamente conhecido e

permanece em estudo1.

Numa forma mais simplificada, o fluxo turbulento pode ser caracterizado pela escala

de comprimento (λturb) e pela velocidade de rotação (vturb) dos vórtices maiores. Assim, a

viscosidade turbulenta (νturb) pode ser escrita como:

νturb ∼ λturbvturb . (2.1)

Obviamente, o maior valor para escala de comprimento de um vórtice não pode exceder

a escala de altura H do disco, de modo que λturb . H e a velocidade de rotação é,

provavelmente, subsônica, isto é, menor que a velocidade do som cs (vturb . cs), já que

movimentos supersônicos resultariam em choques e na dissipação dos vórtices. Portanto,

a viscosidade do gás pode ser estimada como

νgas ∼ νturb ∼ αcsH , (2.2)

onde α . 1. Esta estimativa é conhecida como parametrização de Shakura-Sunyaev (Sha-

kura e Sunyaev, 1973). Neste procedimento, nossa ignorância sobre os mecanismos res-

ponsáveis pela viscosidade do disco são parametrizados no fator α. Estimativas observa-

cionais para esse parâmetro indicam valores entre 10−4 e 10−2 (Hartmann et al., 1998;

Mukhopadhyay, 2008).

A parametrização de Shakura-Sunyaev permanece como o modelo mais comumente-

mente utilizado na análise de discos de acreção. Em geral, o parâmetro α é mantido fixo

ao longo do raio do disco de acreção, caracteŕıstica que também usaremos nesta tese. To-

davia, há simulações que analisam a dependência teórica desse parâmetro com o raio do

1 Alguns estudos têm mostrado que MRI é provavelmente suprimida, a qualquer distância da estrela

devido a efeitos não ideais em magnetohidrodinâmica (Bai e Stone, 2013; Lesur et al., 2014; Turner et al.,

2014).
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disco (Penna et al., 2013; Lyra et al., 2015). Guilera e Sándor (2017), por exemplo, utili-

zam um valor de α variável para gerar uma região em que ocorre um acúmulo de material

que impacta na formação de planetas gigantes. Essas regiões são conhecidas como zonas

da morte. Zonas da morte são criadas quando o gás local é insuficiente ionizado para

dar suporte a MRI. Elas podem ocorrer, por exemplo, quando a densidade da coluna de

gás é grande o suficiente para proteger as zonas internas do disco da ionização por raios

cósmicos.

2.1.2 Estrutura vertical

É comum nos trabalhos de formação e migração planetária o uso de modelos de discos

protoplanetários com razão de aspecto (h = H/r) da ordem de 0.05 ou menores.

Para inferir a espessura do disco protoplanetário, vamos trabalhar com o conceito de

equiĺıbrio hidrostático na vertical, racioćınio análogo ao empregado por Armitage (2010).

Considerando um sistema de coordenadas ciĺındricas, fixo no centro do disco, no qual a

coordenada r se encontra em seu plano e cujo eixo z é perpendicular e aponta na direção

do eixo de rotação, a equação de equiĺıbrio hidrostático na direção vertical pode ser escrita

na forma:

dPgas

dz
= −gzρgas , (2.3)

onde gz é a aceleração gravitacional na direção vertical, Pgas é a pressão do gás e ρgas sua

densidade volumétrica.

Vamos considerar, como de fato indicam as medidas observacionais (Hartmann et al.,

1998), que a massa do disco (Mdisk) seja estritamente menor que a da estrela, isto é,

Mdisk � M?, dessa forma, podemos negligenciar a atração gravitacional do disco sobre si

mesmo. Logo, o campo gravitacional numa distância (r, z) será dado por:

gz =
GM?

d2
sin θ =

GM?z

d3
=

GM?z

(r2 + z2)3/2
, (2.4)

onde d e (r, z) são, respectivamente, a distância e as coordenadas de um ponto em relação

ao sistema de referência. Levando em conta que o disco possui uma grande área superficial,

obtemos um resfriamento bastante eficiente que implica um disco cujo raio é extremamente
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maior que sua espessura (r � z). Logo, a equação 2.4 pode ser escrita na forma simplifi-

cada:

gz ≈ Ω2
Kz , (2.5)

onde ΩK = (GM?)
1/2r−3/2 é a velocidade angular kepleriana do gás.

Além disso, a pequena espessura do disco em relação a seu raio permite assumir um

disco verticalmente isotérmico, de modo que a pressão do gás pode ser descrita pela relação

Pgas = c2
sρgas, na qual cs é a velocidade do som que, por sua vez, é dada por:

c2
s =

kBTgas

µmp

, (2.6)

onde kB é a constante de Boltzmann, Tgas é a temperatura do gás e µ é a constante

molecular média em unidades de massa do próton mp.

Assim, a equação 2.3 para o equiĺıbrio hidrostático, torna-se:

c2
s

dρgas

dz
= −Ω2

Kρgasz . (2.7)

A equação acima é uma equação diferencial de primeira ordem, cuja solução é:

ρgas = ρ0e
−z2/2H2

, (2.8)

onde H ≡ cs

ΩK

é a escala de altura do disco (a distância na qual a densidade volumétrica

decai por um fator e−1/2) e ρ0 a densidade volumétrica do gás no plano médio do disco.

Observe que, usando ΩK =
vθ,gas

r
, onde vθ,gas é a velocidade tangencial kepleriana do gás,

podemos escrever que:

H

r
∼ cs

vθ,gas

. (2.9)

Note também que vθ,gas ' rΩK ∼ r−1/2, assim H ∼ csr

vθ,gas

∼ cs
r

r−1/2
∼ csr

3/2, ou seja, H

aumenta com r. No entanto, a velocidade do som cs depende da temperatura (ver eq. 2.6)

que, por sua vez, varia com a distância à estrela (c2
s ∝ Tgas(r)). Considerando a velocidade

do som parametrizada na forma cs ∝ r−β, podemos escrever:

H

r
∝ r−β+1/2 . (2.10)
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A relação acima mostra que a razão de aspecto do disco obtido pela relação h =
H

r
depende de Tgas(r), assim, torna-se importante estudar como ocorrem as trocas de energia

dentro do disco, de modo a obter a distribuição radial de temperatura. No entanto, nesta

tese, nosso foco é adaptar um modelo para formação planetária. Portanto, vamos nos

limitar a um disco verticalmente isotérmico cujo perfil radial de temperatura é obtido

mediante a equação 2.9, usando uma razão de aspecto constante e igual a h = H/r = 0.05.

Assim, de acordo com a equação 2.10, a velocidade do som varia na forma cs ∝ r−1/2,

portanto, a temperatura em nosso modelo de disco deve variar na forma Tgas(r) ∝ r−1.

2.1.3 Velocidade tangencial do gás

A velocidade orbital do gás no disco pode ser determinada para um dado perfil de

densidade e temperatura. Considerando um disco bidimensional, com simetria axial, esta-

cionário e no qual o potencial é dominado pelo potencial da estrela central, a componente

radial do momento implica uma velocidade orbital dada pela equação:

v2
θ,gas

r
=
GM?

r2
+

1

Σgas

dPgas

dr
, (2.11)

onde vθ,gas é a velocidade tangencial do gás, G a constante gravitacional, M? a massa da

estrela central e, Σgas e Pgas, respectivamente, a densidade superficial e a pressão1 do gás

na posição r.

Em geral, a pressão próxima do plano médio do disco decai com o aumento de r,

portanto, o segundo termo do lado direito deve ser negativo. Considerando um disco fino,

vimos (ver seção 2.1.2) que a velocidade do som pode ser escrita na forma cs = HΩK. A

razão de aspecto do disco h = H/r pode ser parametrizada em termos de um fator γ que

leva em conta a curvatura do disco, assim:

h(r) =
H

r
= h0

(
r

R0

)γ
, (2.12)

onde h0 é a razão de aspecto em R0.

Portanto, dado ΩK = (GM?)
1/2r−3/2, podemos escrever a velocidade do som na forma:

cs =
rγ−1/2h0(GM?)

1/2

Rγ
0

. (2.13)

1 Num disco bidimensional, a pressão obtida é a pressão por unidade de profundidade.
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Num disco verticalmente isotérmico e bidimensional, a pressão é dada por Pgas =

cs
2Σgas, considerando um perfil de densidade superficial do gás na forma Σgas = Σ0r

−ϕ

e a equação 2.13, a pressão do gás pode ser escrita como:

Pgas =
r2γ−1−ϕh2

0GM?Σ0

R2γ
0

. (2.14)

Substituindo a relação acima na equação 2.11, temos que a velocidade tangencial do

gás num disco verticalmente isotérmico2 é dada por:

vθ,gas = ΩKr

[
1 + h2

0

(
r

R0

)2γ

(2γ − 1− ϕ)

]1/2

. (2.15)

Conforme discutimos na seção anterior, usaremos no nosso modelo um disco cuja razão

de aspecto é constante e, portanto, γ = 0 o que nos permite escrever a equação 2.15 na

forma:

vθ,gas = ΩK

[
1− h2

0(1 + ϕ)
]1/2

. (2.16)

É posśıvel perceber, analisando a equação 2.16, que a velocidade tangencial do gás é

levemente menor que a velocidade tangencial kepleriana. No entanto, veremos que essa leve

diferença é importante, já que resulta no arrasto aerodinâmico responsável pelo decaimento

da poeira e dos planetesimais em direção à estrela.

2.1.4 Evolução de um disco de acreção

Vimos que a evolução do disco de gás está intrinsecamente ligada ao transporte de

momento angular no seu interior, o que leva o gás a espiralar e a ser acretado pela estrela.

Esse e outros mecanismos como a fotoevaporação, a acreção de gás pelos planetas etc.

fazem com que a massa de gás presente no disco diminua com o tempo (Dullemond et al.,

2007). Portanto, o disco de gás possui um tempo de vida que está relacionado com a

dissipação do gás.

O v́ınculo observacional mais forte para o estudo dos discos protoplanetários é o ex-

cesso de infravermelho. Analisando a presença desse excesso em aglomerados estelares, é

posśıvel fazer uma estimativa do tempo de vida de um disco protoplanetário. A Figura 2.1

2 Num disco adiabático, a velocidade do som em cada ponto não é constante e a velocidade tangencial

do gás varia de acordo com a transferência de energia e a consequente mudança de temperatura.
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mostra a fração de estrelas jovens, em diferentes aglomerados, que possuem evidência da

presença de discos de acreção. Essa fração é plotada junto com a idade estimada para esses

aglomerados, obtida da localização dessas estrelas no diagrama H-R, aliado a modelos de

evolução. Podemos observar que a frequência de discos é pouco abaixo de 100% para aglo-

merados com idade média inferior a 1 milhão de anos, caindo para aproximadamente 50%

para aglomerados com 3 milhões de anos e chegando a 10% para idades médias próximas

de 6 milhões de anos. Não há evidência de discos para aglomerados com mais de 10 milhões

de anos. Portanto, podemos estimar o tempo de vida de um disco protoplanetário como

sendo da ordem de alguns milhões de anos.

Figura 2.1: Gráfico da fração de discos protoplanetários em aglomerados jovens em função

da estimativa de idade do aglomerado. Os aglomerados plotados são: NGC 2024, o Trapézio,

NGC 2264, NGC 2362, NGC 133, σ-Ori, IC 348, Tr 37, NGC 7160 e Chamaeleon. Figura

obtida em: Armitage (2010), onde também é posśıvel encontrar as referências do estudo de

cada aglomerado.

Acredita-se que essas estrelas, devido à idade do aglomerado, são do tipo T-tauri, que

possuem um disco primordial, não sendo estrelas mais velhas com disco de detritos cuja

colisão poderia gerar a poeira responsável pelo excesso de infravermelho.

É importante mencionar também que as medidas do excesso de infravermelho são rea-

lizadas em regiões internas, próximas de 1 ua, o que nos leva a questionar o tempo de vida

do restante do disco. No entanto, algumas evidências levam a acreditar que esse tempo

é bastante plauśıvel para todo o corpo do disco. A primeira é a medida espectroscópica

que indica a acreção do gás e que decai no tempo numa escala similar (Hartmann et al.,
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1998); a segunda é a presença de outros sinais, como o excesso na região millimétrica do

espectro eletromagnético, em diferentes regiões. Estas observações indicam que os discos

foram dispersados através de uma faixa de distância numa escala de tempo relativamente

curta (Andrews e Williams, 2005).

Para estudar a evolução de um disco de acreção, vamos considerar um disco de gás

bidimensional e sem campo magnético, cujo perfil de densidade superficial seja dado por

Σgas(r, t), que a velocidade radial do gás seja pequena comparada com sua velocidade

orbital e, conforme discutido na seção 2.1.2, que o disco seja fino (H/r � 1). Nesse

caso, o efeito dominante é a atração gravitacional da estrela, o que implica um potencial

gravitacional independente do tempo e, portanto, na conservação do momento angular.

Na ausência de mecanismos de transporte desse momento angular, teŕıamos um disco

de gás estático e uma densidade superficial constante ao longo do tempo. No entanto, a

viscosidade faz com que uma parte do gás espirale em direção à estrela e, consequentemente,

pela conservação do momento angular, outra parte espirale para fora. Outros mecanismos

de transporte do momento angular são, por exemplo, a ação de fluxos magnéticos e a ação

de ventos estelares, que não serão considerados neste trabalho.

A evolução da densidade superficial de gás Σgas(r, t) pode ser deduzida considerando

a equação de continuidade e a componente azimutal do momento angular (Pringle, 1981).

Para isso, vamos considerar a massa ∆m de um anel do disco de gás entre r e r + ∆r:

∆m = 2πr∆rΣgas(r, t) . (2.17)

Assim, a taxa de mudança de massa dentro de um anel de largura ∆r é dada por:

∂

∂t
(2πr∆rΣgas) = 2πrΣgas(r, t)vr,gas(r, t)−2π(r+∆r)Σgas(r+∆r, t)vr,gas(r+∆r, t) , (2.18)

onde vr,gas é a velocidade radial do gás.

Como Σgas(r + ∆r, t) ' Σgas(r, t) +

(
∂Σgas

∂r

)
∆r, fazendo ∆r → 0, encontramos:

r
∂Σgas

∂t
+

∂

∂r
(rΣgasvr,gas) = 0 . (2.19)

Já o momento angular ∆L do anel de gás é dado por:

∆L = 2πr∆rΣgasr
2Ω , (2.20)
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onde Ω é a velocidade angular do gás.

Utilizando o mesmo racioćınio usado para a conservação de massa, a conservação do

momento angular fornece:

∂

∂t
(2πr∆rΣgasr

2Ω) = vr,gas(r, t)2πrΣgas(r, t)r
2Ω− vr,gas(r + ∆r, t)2π(r + ∆r)·

Σgas(r + ∆r, t)(r + ∆r)2Ω(r + ∆r) +G(r + ∆r)−G(r) ≈

≈ −2π∆r
∂

∂r
(rΣgasvr,gasr

2Ω) +
∂G

∂r
∆r ,

(2.21)

onde G é o torque viscoso exercido no anel de massa ∆m pelo anel externo. A partir da

lei de Newton para fricção entre camadas de fluidos laminares, sabemos que a força entre

as camadas é dada por F = νA
∂v

∂y
, onde ν é a viscosidade, A a área de contato entre as

camadas e
∂v

∂y
o gradiente da velocidade. Assim, o torque viscoso (G = Fr) entre os anéis

do disco pode ser obtido considerando que, no disco bidimensional, a área entre as camadas

do fluido é o arco de circunferência e que
∂v

∂r
= r

dΩ

dr
. Assim, o torque viscoso é dado por:

G = 2πrνgasΣgasr
2dΩ

dr
, (2.22)

onde νgas é a viscosidade entre as camadas do gás.

Tomando o limite ∆r → 0 na equação 2.21, obtemos:

r
∂

∂r
(Σgasr

2Ω) +
∂

∂r
(rΣgasvr,gasr

2Ω) =
1

2π

∂G

∂r
. (2.23)

Eliminando vr,gas entre as equações 2.19 e 2.23, e especificando um disco kepleriano

(Ω = ΩK ∝ r−3/2), obtém-se:

∂Σgas

∂t
=

3

r

∂

∂r

[
r1/2 ∂

∂r
(νgasΣgasr

1/2)

]
, (2.24)

que é a equação que rege a evolução da densidade superficial de um disco fino sob a ação

do transporte de momento angular interno.

A equação acima é a equação básica para evolução de um disco kepleriano. Uma

vez conhecida a densidade superficial em função do tempo, a velocidade radial segue da

conservação da massa (ver eq. 2.19), logo:

vr,gas = − 3

Σgasr1/2

∂

∂r
(νgasΣgasr

1/2) . (2.25)
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As equações 2.19 e 2.25 podem ser resolvidas analiticamente para alguns casos especiais.

De fato, usaremos essas equações para encontrar o perfil da densidade superficial e da

velocidade radial para um disco com taxa de acreção constante, que será o modelo de disco

de gás usado nesta tese.

2.1.5 Disco com taxa de acreção constante

Devido à complexidade do modelo de formação planetária e ao grande número de

parâmetros livres, usaremos nesta tese um disco de gás com solução anaĺıtica bem co-

nhecida. Assim, o modelo para formação dos planetas poderá ser testado dentro de um

cenário f́ısico para o disco de gás com parâmetros e evolução bem comportados. Esco-

lhemos, portanto, um disco com taxa de acreção constante, cuja solução pode ser obtida

impondo
∂Σgas

∂t
= 0 na equação 2.19. Integrando a equação obtida, obtemos que a taxa

de acreção, Ṁ = 2πrΣgasvr,gas(r, t), ao longo do disco é constante. Então, a equação 2.23

para conservação do momento angular, pode ser escrita na forma:

− Ṁr2Ω = 2πr3νgasΣgas
dΩ

dr
+ constante . (2.26)

A constante de integração da equação acima pode ser obtida localizando a posição do

disco onde dΩ
dr

= 0. Nesse ponto, o termo que contém a viscosidade se anula e a constante

é simplesmente igual ao fluxo do momento angular

constante = −Ṁr2Ω . (2.27)

Para isso, podemos considerar que o disco de gás se estende até a superf́ıcie de uma

estrela que possui baixa velocidade angular. Assim, o disco e a estrela formam um sistema

fluido único e a velocidade angular obtida em função do raio seria algo similar à observada

na Figura 2.2. Na prática observamos um disco de gás separado da estrela (Romanova e

Lovelace, 2006). Trata-se de uma região extremamente complexa e que permanece estudo.

No entanto, esse estudo foge do escopo desse trabalho.

Para que ocorra uma transição cont́ınua entre Ω ≈ 0 na borda da estrela e Ω = ΩK ∝

r−3/2 dentro do disco de gás, o tensor viscoso precisa se anular em R? + rbl, onde rbl é a

largura da camada de fronteira que separa a camada próxima da estrela da parte kepleriana

do disco.
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Figura 2.2: Esboço do perfil da velocidade angular de um disco de gás. O raio do disco se

estende do equador de uma estrela em baixa rotação até a borda externa do disco. Figura

obtida em: Armitage (2010).

A hidrodinâmica e a magneto-hidrodinâmica da região da borda interna são bastante

complexas e longe do escopo desta tese. No entanto, argumentos f́ısicos sugerem que

a largura dessa camada é uma pequena fração do raio estelar. Logo, podemos utilizar

R? + rbl ' R?, portanto, a constante fica na forma:

constante = −ṀR2
?ΩK = −Ṁ

√
GM?R? . (2.28)

Assim, substituindo o valor da constante obtida acima na equação 2.26, o perfil para a

densidade superficial de um disco com taxa de acreção constante pode ser descrito por:

Σgas =
Ṁ

3πνgas

(
1−

√
R?

r

)
. (2.29)

Em geral, o raio do disco que define a região de estudo é estritamente maior que o raio

estelar r >> R?, além disso, utilizando a relação νgas = αcsH (ver eq. 2.2), a velocidade

do som cs = HΩK (ver eq. 2.9) e a razão de aspecto do disco h = H/r, podemos escrever

a densidade superficial de um disco de acreção em equiĺıbrio como:

Σgas =
Ṁ

3παh2r2ΩK

. (2.30)

Além disso, substituindo a relação acima na equação 2.25, temos que o perfil para a

velocidade radial do gás é descrito por:
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vr,gas = −3

2

αcsH

r
. (2.31)

As equações 2.16, 2.30 e 2.31 serão usadas para descrever as condições iniciais do nosso

disco de gás standard implementado no FARGO3D e que será usado ao longo de toda a

tese.

2.2 Formação planetária

O processo de formação planetária baseado no modelo de acreção com núcleo sólido é

costumeiramente dividido em três estágio principais (Lissauer, 1993; Pollack et al., 1996).

O primeiro estágio consiste na formação dos planetesimais a partir da aglomeração de

poeira. No segundo estágio, esses planetesimais, sob ação da atração gravitacional mútua,

são responsáveis pela formação de um núcleo sólido. À medida que esse núcleo cresce

torna-se capaz de atrair o gás do disco, entrando no terceiro estágio, a partir do qual é

posśıvel a formação de um planeta gigante. Os planetas terrestres são formados de forma

similar, no entanto, em razão da região em que se formam e do tempo de vida do disco, não

conseguem alcançar uma massa suficiente grande para iniciar a acreção do gás de forma

desenfreada (Pollack et al., 1996).

O modelo de acreção com núcleo sólido, devido à distribuição de material do disco e ao

tempo de vida do disco, é incapaz de explicar a presença de planetas gigantes em regiões

próximas à estrela, os denominados Jupiteres quentes. Para isso, é necessário o estudo dos

mecanismos que permitem que o planeta formado em regiões externas do disco seja levado a

regiões próximas da estrela. Esses mecanimos são os processos de migração planetária que

podem ocorrer em razão da interação planeta-planeta, efeito maré, entre outros. Nesta tese,

focaremos na migração planetária que ocorre em decorrência da interação gravitacional

do planeta com o disco de gás. Além disso, nosso estudo irá considerar a formação de

apenas um planeta, assim, poderemos analisar mais cuidadosamente o modelo de formação

planetária sem levar em consideração a interação entre os planetas que poderia mudar

radicalmente o cenário (Papaloizou, 2003; Baruteau e Papaloizou, 2013; Baruteau et al.,

2014).

Um modelo alternativo, conhecido como formação por via instabilidade gravitacional

(Boss, 1997), tem sido usado para explicar a formação de planetas gigantes. Esse modelo
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considera que a formação planetária ocorre de forma similar à formação estelar, isto é,

por meio do colapso do gás numa região de maior densidade. O modelo de formação

via instabilidade não depende da metalicidade do disco e, em geral, exige a condição de

discos mais massivos do que os considerados no modelo de formação com núcleo sólido.

Além disso, a formação planetária ocorre em regiões mais afastadas da estrela onde há

um resfriamento mais rápido. A massa dos planetas formados são maiores que 2MJ, no

entanto, o modelo apresenta dificuldades para formação de planetas com massas menores

e em regiões próximas da estrela. Uma discussão entre os dois modelos e suas limitações

pode ser vista em Matsuo et al. (2007).

Esses dois processos de formação planetária não são necessariamente excludentes, po-

dendo ocorrer simultaneamente. No entanto, nesta tese, optamos por trabalhar com o

modelo de acreção com núcleo sólido, já que ele possui a capacidade de reproduzir uma

gama maior de massas planetárias que estão de acordo com os v́ınculos observacionais.

Além disso, ainda há um grande debate sobre qual modelo é mais eficiente em gerar plane-

tas gigantes num tempo hábil, cenários h́ıbridos também se tornam uma opção interessante

para resolução deste dilema (Durisen et al., 2007).

2.2.1 Formação dos planetesimais

Planetesimal é um corpo rochoso ou de gelo, cujo tamanho varia entre 0.01 até 100 km

e são formados a partir da aglutinação da poeira encontrada no disco protoplanetário.

No primeiro estágio da formação planetária, os grãos de poeira, similares àqueles en-

contrados no meio interestelar, sofrem um processo de sedimentação em direção ao plano

médio do disco e um deslocamento radial em direção à estrela. O gás do disco, devido aos

efeitos da pressão que se contrapõe à gravidade, possui uma velocidade sub-kepleriana (ver

seção 2.1.3), assim, os grãos, que são rapidamente1 acoplados ao gás devido ao arrasto,

atingem uma velocidade menor que sua velocidade orbital kepleriana e realizam um deslo-

camento radial em direção à estrela2. Ambos os processos, sedimentação e deslocamento

radial, ocorrem em conjunto com o processo de coagulação, no qual, os grãos, por meio de

1 Em termos do peŕıodo orbital em torno da estrela, podemos considerar que o acoplamento é pratica-

mente instantâneo.
2 A poeira não sofre um efeito significativo das forças de pressão do gás, por isso, espirala em direção à

estrela.
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colisões entre si, se aglutinam aumentando sua massa.

Esses processos, em conjunto, permitem que os grãos cresçam da ordem de micrometros

até metros (Brauer et al., 2008). No entanto, alguns problemas são encontrados para a

formação de planetesimais maiores. De fato, a velocidade radial para materiais da ordem

de metros, dentro de condições t́ıpicas para um disco de gás, alcança um valor muito alto

de forma que a escala de tempo para o deslocamento radial é menor que a escala de tempo

para o crescimento, assim, os planetesimais migram em direção a estrela e são destrúıdos

pela alta temperatura antes da sua completa formação. Outro problema se refere ao fato de

objetos da ordem de metros, em razão do aumento de sua velocidade radial, sofrerem um

processo alto de fragmentação causado pelas colisões, o que torna sua taxa de crescimento

ainda menor.

Uma das alternativas para contornar esse problema é o modelo de instabilidade para

camadas de poeira (Goldreich e Ward, 1973) que envolve a autogravidade em regiões de

concentração de poeira. De fato, nos modelos anteriores a única interação f́ısica entre

as part́ıculas é o processo de colisão, assim, a dinâmica da poeira não tem efeito sobre

a evolução do disco de gás. Essas considerações são válidas para pequenas part́ıculas

distribúıdas uniformemente no disco de gás. No entanto, mudanças f́ısicas nos processos de

sedimentação ou de deslocamento radial, e até mesmo processos como a fotoevaporação,

podem gerar concentrações diferenciadas de poeira ao longo do disco que favoreçam a

formação de planetesimais via mecanismo de instabilidade. O problema é que a turbulência

é suficientemente forte para previnir essas regiões de sobredensidade, que são necessárias

para alcançar o limite adequado para um colapso da poeira por autogravidade (Johansen

et al., 2006; Cuzzi et al., 2008). Logo, as condições para a formação de planetesimais ainda

é um tema atual de pesquisa (Dra̧żkowska et al., 2016).

É importante ressaltar que esta tese foca na fase subsequente de formacao planetária,

a partir de quando planetesimais já estariam formados. Portanto, nenhum modelo para

evolução da poeira será necessário.

2.2.2 Acreção dos planetesimais

A partir da formação dos planetesimais, a força dominante no processo de formação

planetária passa a ser a força gravitacional mútua, responsável pelo processo de atração

e acumulação desses planetesimais num protoplaneta, ou núcleo planetário, cujo raio é da
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ordem de alguns milhares de kilômetros (Levison et al., 2010).

No entanto, o estudo da formação de um núcleo planetário apresenta alguns desafios.

O primeiro deles se refere às condições iniciais, já que a distribuição dos planetesimais

durante o processo de formação desse núcleo não é bem conhecida. Além disso, a formação

desse núcleo exige um grande número de planetesimais. De fato, um planeta do tamanho

da Terra consiste de aproximadamente 1018 planetesimais de raio de 30 km (Mordasini

et al., 2010). Esse grande número de planetesimais torna dif́ıcil uma análise baseada numa

simulação N-corpos realizada de forma direta. Somado a isso, deve-se levar em conta o

fato de o processo de colisão e aglutinação para formação ser lento, isto é, da ordem de

milhões de anos.

Os processos f́ısicos envolvidos na formação do núcleo sólido são altamente não lineares,

já que dependem de diversas caracteŕısticas f́ısicas do disco protoplanetário, que evoluem

com o tempo. A complexidade do processo exige algumas simplificações f́ısicas que devem

sempre ser inseridas de maneira abalizada e cuidadosa.

Todas essas dificuldades fazem com que essa etapa do processo de formação planetária

seja modelada usando diferentes métodos. Nesta tese, usaremos o método estat́ıstico ba-

seado no trabalho de Inaba et al. (2001), descrito no caṕıtulo 4; outros métodos incluem o

método de Monte Carlo (Ormel et al., 2010) e modelos que utilizam simulação N-corpos.

Um modelo mais simples, baseado no conceito de foco gravitacional, será descrito a seguir

e servirá como base para a compreensão do método estat́ıstico descrito no caṕıtulo 4.

Para o processo de captura do planetesimal, é importante introduzir o conceito de seção

de choque (Γ), definida como a área que mede a probabilidade de ocorrer uma colisão

(interação) entre part́ıculas. A atração gravitacional de um corpo massivo irá defletir a

trajetória de um corpo que se move em sua direção resultando em uma seção de choque

maior, numa espécie de “focalização gravitacional”. Considere a Figura 2.3, na qual dois

corpos de massa m movem-se com velocidade relativa vrel numa trajetória cujo parâmetro

de impacto, ou seja, a distância perpendicular entre o vetor velocidade do projétil e o

centro do objeto do qual está se aproximando, é b.

Definindo o momento de maior aproximação como aquele em que os corpos possuem

uma separação Rmin e velocidade máxima vmax., a equação de conservação de energia, no

referencial do centro de massa, fornece:
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Figura 2.3: Representação esquemática da focalização gravitacional. A atração gravitacional

pode tornar a seção de choque maior, desde que a velocidade randômica seja menor que a

velocidade de escape de sua superf́ıcie. Figura obtida em: Armitage (2010).

2 · 1

2
m
(vrel

2

)2

= 2 ·m
(vmax

2

)2

− Gm2

Rmin

. (2.32)

Como não há componente radial para a velocidade no ponto de maior aproximação, a

conservação do momento angular permite escrever:

1

2
vmaxRmin =

1

2
b
1

2
vrel ⇒ vmax =

1

2

b

Rmin

vrel . (2.33)

Definindo a soma dos raios dos corpos como Rs; temos que, se Rmin < Rs, haverá uma

colisão, caso contrário, não. Assim, o maior valor do parâmetro de impacto necessário à

colisão ocorre quando Rmin = Rs, logo:

b2
max = R2

s +
4GmRs

v2
rel

. (2.34)

Expressando em termos da velocidade de escape v2
esc =

4Gm

Rs

, obtemos:

b2
max = R2

s

(
1 +

v2
esc

v2
rel

)
. (2.35)

Portanto, a seção de choque é descrita por:

Γ = πb2
max ⇒ Γ = πR2

s

(
1 +

v2
esc

v2
rel

)
. (2.36)

A equação acima só levou em conta a força gravitacinal mútua entre os corpos. No

entanto, a atração gravitacional da estrela também pode ser importante e, neste caso,

torna-se necessário considerar o problema de três corpos. Uma estimativa para a condição
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no qual o tratamento para o problema de três corpos se torna importante é obtida usando

o conceito de esfera de Hill (ver seção 2.4), cujo raio define uma região dentro da qual a

gravidade do protoplaneta, com massa Mcore e semieixo maior ap, é dominante em relação

ao campo gravitacional da estrela de massa M?, sendo seu valor dado por:

RH ≡
(
Mcore

3M?

)1/3

ap . (2.37)

Dentro da esfera de Hill, o problema de dois corpos é uma aproximação adequada

para a dinâmica dos corpos. Usando a equação 2.37, é comum o uso de uma velocidade

caracteŕıstica chamada velocidade de Hill (vH), definida como a velocidade orbital ao redor

do protoplaneta numa distância igual ao raio de Hill, assim:

vH ≡
√
GMcore

RH

. (2.38)

Se a velocidade relativa randômica vrel do planetesimal é maior que a velocidade de Hill

(vrel > vH), então a taxa com que eles entram na esfera de Hill e colidem é determinada

pela dinâmica de dois corpos. No entanto, se vrel < vH, a atração gravitacional da estrela

precisa ser considerada. O tratamento que utiliza a dinâmica de dois corpos falha para

planetesimais em baixo regime de velocidade randômica, pois o tempo de interação com o

protoplaneta deixa de ser despreźıvel em relação ao tempo orbital.

Podemos obter uma estimativa para taxa de crescimento de um núcleo sólido no domı́nio

de dois corpos. Considere um núcleo planetário de massa Mcore e raio Rcore, imerso em um

enxame de pequenos planetesimais movendo-se com velocidade relativa vrel (ver Fig. 2.4).

A taxa de crescimento do corpo pode ser estimada por meio de um modelo conhecido como

“part́ıcula em uma caixa”, que descreve a taxa de acreção dos planetesimais como sendo

igual ao produto da densidade do enxame de planetesimais (ρbulk), da velocidade relativa

entre o núcleo e o planetesimal e da seção de choque (ver eq. 2.36), logo:

dMcore

dt
= ρbulkvrelπR

2
core

(
1 +

v2
esc

v2
rel

)
. (2.39)

Podemos obter a densidade do enxame de planetesimais através da relação:

ρbulk ≈
Σm

2hp

, (2.40)



Seção 2.2. Formação planetária 61

Figura 2.4: Representação de um enxame de planetesimais em torno de um núcleo sólido. O

núcleo sólido se move com velocidade relativa vrel em relação aos planetesimais, numa região

cuja a densidade do bulbo de planetesimais é ρbulk. A seção de choque da colisão é Γ e hp é

a escala de altura da região que contêm os planetesimais.

onde Σm é a densidade superficial de planetesimais (ou densidade superficial de sólidos)

e hp a escala de altura da região que contêm os planetesimais que pode ser aferida como

(Greenzweig e Lissauer, 1990):

hp

ap

≈ vrel

vK

=
vrel

apΩK

⇒ hp ≈
vrel

ΩK

. (2.41)

Substituindo as relações 2.40 e 2.41 na equação 2.39, obtém-se:

dMcore

dt
=

√
3

2
ΣmΩKπR

2
s

(
1 +

v2
esc

v2
rel

)
, (2.42)

onde o pré-fator numérico
√

3 surge porque a velocidade relativa é considerada isotrópica

(Lissauer, 1993).

É posśıvel explorar duas soluções simples que podem nos ajudar a compreender modelos

mais complexos. A primeira assume que o fator de foco gravitacional Fg =

(
1 +

v2
esc

v2
rel

)
é

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

Mcore = dcore
4π

3
R3

core, em que dcore é a densidade do núcleo sólido, a equação 2.42 pode ser

escrita na forma:

dRcore

dt
=

√
3

8

ΣmΩK

dcore

Fg , (2.43)

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

do protoplaneta seja mantida constante.
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A equação 2.43 descreve um crescimento muito lento, por exemplo, um protoplaneta

de densidade dcore = 1 g/cm3 numa distância de 5.2 ua onde a densidade de planetesimais

é próxima de 10 g/cm3, levaria cerca de 10 milhoes de anos para atingir um tamanho de

100 km, tempo maior que a vida útil do disco (ver seção 2.1.4). Conclúımos, então, que a

formação de planetas maiores exige maior foco gravitacional e, portanto, uma maior seção

de choque.

Assim, o próximo limite a considerar é vesc � vrel, que resulta na maior seção de choque

posśıvel, a qual fornece Fg ≈
v2

esc

v2
rel

=
2GMp

v2
relRcore

, e a taxa de crescimento torna-se:

dMcore

dt
=

√
3πGΣmΩK

v2
rel

McoreRcore '
2.5π2/3GΣmΩK

v2
reld

1/3
core

M4/3
core = kM4/3

core , (2.44)

na qual k será constante desde que as propriedades do enxame de planetesimais sejam

mantidas fixas, condição que indica que, o crescimento do protoplaneta não muda a velo-

cidade de dispersão, nem consome uma fração significativa de planetesimais. Em razão da

dependência da massa na forma M
4/3
core, percebemos que um corpo mais massivo cresce mais

rápido que um menos massivo, fenômeno conhecido como runaway growth, ou crescimento

desenfreado. Integrando a equação 2.44, obtém-se:

Mcore(t) =
1

(M
−1/3
0 − k′t)3

. (2.45)

Na equação anterior, podemos observar que o planeta alcança uma massa infinita num

tempo finito (t = M
−1/3
0 /k′). Na realidade, a taxa de crescimento diminui pelo fato de a

velocidade de dispersão dos planetesimais aumentar à medida que ocorre o crescimento,

evitando assim essa singularidade.

A análise acima, apesar de bastante simplificada, mostra que um foco gravitacional

adequado possibilita obter a formação de núcleos sólidos grandes num tempo menor que o

tempo de vida do disco, e nos permite entender a dependência do foco gravitacional com a

velocidade relativa dos planetesimais. No caṕıtulo 4, vamos explorar um modelo estat́ıstico

para descrever a evolução das excentricidades e inclinações desses planetesimais que, por

sua vez, interferem nos valores das velocidades relativas e, consequentemente, na taxa de

acreção de planetesimais.

Além disso, vamos incorporar a influência gravitacional do núcleo sólido e o arrasto

do gás na velocidade de dispersão média dos planetesimais, caracteŕısticas que mudam
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sensivelmente a taxa de acreção e, como resultado, o tempo de formação do núcleo sólido.

2.2.3 Acreção de gás

No modelo de acreção com núcleo sólido, a formação de um planeta gigante exige que

esse núcleo sólido atinja sua massa cŕıtica num tempo hábil, isto é, antes da dissipação do

disco de gás. A massa cŕıtica, da ordem de 10M⊗, é o limite no qual o núcleo cria uma

instabilidade hidrodinâmica a partir da qual passa a acretar massa num regime de runaway,

isto é, de forma desenfreada (Mizuno, 1980; Benvenuto e Brunini, 2005). O processo de

acreção de gás ainda é tema de estudo. De fato, estudos mais recentes mostram que o

envelope planetário não está em equiĺıbrio hidrostático. Simulações hidrodinâmicas 3D

mostram um fluxo de gás intenso nos polos que são enviados para o plano médio do disco

(Lambrechts e Lega, 2017). Aqui manteremos o processo de equiĺıbrio como aproximação

para um primeiro modelo. O processo fora do equiĺıbrio será explorado em trabalhos

futuros.

A Figura 2.5 a seguir ilustra as principais etapas do processo de formação planetária.

Na primeira etapa, um núcleo sólido cresce por meio de colisões com o enxame de

planetesimais até se tornar suficiente massivo para reter algum envelope planetário. Os

conceitos f́ısicos envolvidos são aqueles discutidos na seção 2.2.2. A taxa de acreção de

sólidos depende essencialmente da densidade de planetesimais e da extensão do foco gra-

vitacional.

Na segunda etapa, o envelope capturado está em equiĺıbrio hidrostático. A energia

liberada pelo impacto dos planetesimais com o núcleo sólido e a energia gravitacional obtida

da contração do envelope é difundida ao longo do envelope por radiação ou convecção. O

núcleo sólido e o envelope crescem até que o núcleo atinja a massa cŕıtica. Essa massa

cŕıtica depende da taxa de acreção de planetesimais e da opacidade do envelope.

Uma vez atingida a massa cŕıtica, ocorre a terceira etapa na qual o planeta atinge a

fase de runaway e começa a acretar gás de forma desenfreada. A taxa de acreção não

é mais definida pelas propriedades f́ısicas do envelope, mas pela interação hidrodinâmica

entre o planeta e o disco de gás. Grande parte da massa do envelope planetário é acretada

durante essa fase, que possui, em média, uma escala de tempo tipica da ordem de 105 anos,

portanto, um processo rápido dentro da escala de tempo da formação planetária.

Por fim, na quarta etapa, o gás é exaurido como consequência da dissipação do disco, da
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Figura 2.5: Representação esquemática dos estágios da formação de um planeta gigante via

modelo de acreção com núcleo sólido. Figura obtida em: Armitage (2010).

acreção do planeta e pela abertura de um gap que surge, conforme veremos mais adiante,

devido à interação gravitacional do planeta com o disco de gás. Nessa última fase, a acreção

termina e o planeta entra na fase de resfriamento do envelope e contração quase estática.

É interessante destacar que o modelo de acreção de núcleo sólido é capaz de explicar a

existência de planetas da ordem de dezenas da massa de Júpiter. Planetas mais massivos

são obtidos com o modelo de instabilidade gravitacional. No entanto, deve-se ficar atento

a massa obtida, analisando a capacidade de fusão do hidrogênio, a partir do qual o objeto

se torna uma estrela.

As equações que descrevem a situação de equiĺıbrio hidrostático (segunda etapa) de um

envelope podem ser adaptadas para um modelo que evolui com o tempo, pelo menos até o

ponto onde a rápida acreção do envelope começa. O modelo consiste em um conjunto de

soluções estáticas, exigindo, assim, que o crescimento da massa planetária seja suficiente

lento para que esse equiĺıbrio seja alcançado. De fato, o tempo caracteŕıstico para estabe-
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lecer o equiĺıbrio depende do tempo de propagação da velocidade do som entre as camadas,

portanto, tempo suficiente para que o modelo seja considerado uma boa aproximação.

Tomando a variável Mr, massa do envelope numa distância r, como variável indepen-

dente, as equações que descrevem o equiĺıbrio do envelope planetário são (Ikoma et al.,

2000):

∂P

∂Mr

= −G(Mr +Mcore)

4πr4
, (2.46)

∂r

∂Mr

= − 1

4πr2ρ
, (2.47)

∂T

∂Mr

=

 −
3κR

64πσr2T 3
L

4πr2
se radioativo(

∂T
∂P

)
S

(
∂P
∂Mr

)
S

se convectivo

 (2.48)

∂L

∂Mr

= εacc − T
dS

dT
, (2.49)

onde P é a pressão na camada, T é a temperatura na camada, Mcore é a massa do núcleo

sólido, ρ é a densidade volumétrica de gás, κ é a opacidade do envelope, L é a luminosidade,

S é a entropia espećıfica do gás e εacc a energia liberada no envelope em razão da queda

de planetesimais e dada por:

εacc =
∂(r −Rs)

4πr2ρ
Ṁcore

∫ rout

Rs

GMr

r2
dr . (2.50)

Na literatura, é posśıvel encontrar algumas variações das equações acima, relacionadas

principalmente ao transporte de energia e às condições de borda (Kippenhahn e Weigert,

1990; Hubickyj et al., 2005; Alibert et al., 2005).

Por meio de resultados numéricos das equações anteriores para envelopes planetários

em diversas condições f́ısicas, Ikoma et al. (2000) verificaram que a massa cŕıtica do núcleo

sólido pode ser aproximada por uma lei de potência que depende da taxa de acreção de

planetesimais Ṁcore e da opacidade do envelope κ, essa aproximação é dada por:

M core
crit ' 7

(
Ṁcore

10−7M⊗ yr−1

)q (
κ

1 cm2 g−1

)s
M⊗ , (2.51)

onde as leis de potência q e s são estimadas entre 0.2− 0.3.
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A equação 2.51 fornece alguns resultados interessantes. De fato, a massa cŕıtica obtida

pode variar substancialmente do valor padrão adotado de 10M⊗ dependendo da taxa de

acreção e da opacidade. Uma massa cŕıtica de 20M⊗ pode ser atingida em discos cuja

densidade superficial de planetesimais é alta o bastante para aumentar a taxa de acreção.

E massa cŕıticas menores, da ordem da massa da Terra, podem ser obtidas em regiões

de baixa opacidade. Diminuir a opacidade é a melhor opção para obter massas cŕıticas

menores, já que a redução da taxa de acreção dos planetesimais também implicaria o

aumento do tempo de formação do núcleo sólido.

Ikoma et al. (2000) também calculou uma escala de tempo para o crescimento percentual

do envelope. Definindo uma escala de tempo na forma:

τgrow ≡
(

1

Menv

dMenv

dt

)−1

, (2.52)

a partir do qual obteve, por meio de várias simulações numéricas, a expressão:

τgrow ∼ 108

(
Mcore

M⊗

)−2.5(
κR

1 cm2 g−1

)
anos . (2.53)

É importante ressaltar que esse tempo foi obtido sem levar em consideração a acreção

de planetesimais, que pode ser uma limitação importante para núcleos sólidos menores, já

que toda a energia irradiada irá depender essencialmente da contração do envelope.

Embora esse modelo exija uma sequência de passos hidrostáticos, o alcance dos seus

resultados estão de acordo com modelos que possuem a dependência temporal impĺıcita

(Alibert et al., 2005).

A magnitude de dMenv/dt, que vem da contração de Kelvin-Helmholtz, aumenta rapi-

damente com a massa total do planeta. No entanto, essa taxa de acreção deve ser limitada

pela taxa de acreção de Bondi (Bondi, 1952), pelo fluxo interno dentro da região de acreção

(Tanigawa e Watanabe, 2002), pela difusão da massa através do disco (Bryden e Lin, 1999)

e pela disponibilidade de massa na órbita do planeta. Estes efeitos são importantes quando

a massa planetária é da ordem da massa de Júpiter. Nesta tese, a taxa de acreção de gás

estará limitada pela taxa de acreção de Bondi.

É importante ressaltar que simulações hidrodinâmicas 3D mostram que a evolução

térmica do envelope pode atrasar a entrada no regime de runaway (Lega e Lambrechts,

2016) e alterar as taxas de acreção de gás. Esses efeitos serão investigados em trabalhos
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futuros.

2.3 Migração planetária

Conforme vimos na seção 2.2, a teoria clássica de formação de planetas gigantes prediz

que planetas desse tipo, devido à disponibilidade de material no disco, devem se formar

além da linha de gelo. No entanto, dados observacionais mostram uma enorme quantidade

de planetas gigantes em órbitas de peŕıodo muito curto (Udry e Santos, 2007). Diversos

mecanimos são usados para explicar a distribuição dos semieixos encontrados, entre eles

a migração planetária causada pela interação com o disco de gás (Beńıtez-Llambay et al.,

2011). Observações de órbitas ressonantes entre sistemas multi planetários mostram uma

forte evidência dos processos migratórios, isto é, a migração planetária faz com que os

planetas migrem e caiam em determinadas condições ressonantes (Laughlin e Chambers,

2001; Kley et al., 2005).

A interação gravitacional com o disco de gás causa uma mudança na energia orbital e no

momento angular dos planetas, ocasionando uma mudança nos seus parâmetros orbitais.

Em geral, ocorre um decaimento do semieixo maior do planeta e um amortecimento da

excentricidade e da inclinação (Papaloizou et al., 2007). Nenhum torque resultante ocorre

entre o planeta e o disco de gás num disco aximétrico, no entanto, a quebra dessa simetria

em razão da presença de ondas de densidade espirais que se manifestam no disco de gás gera

um torque gravitacional resultante diferente de zero (Goldreich e Tremaine, 1980; Ward,

1986). Essas ondas de densidade ocorrem em decorrência da perturbação do planeta no

disco de gás, por isso, é um fenômeno que se torna mais significativo para planetas com

massas maiores que a massa de Marte. Em geral, a migração planetária é ignorada no

caso da formação dos planetas terrestres, visto que o disco de gás já teria se dissipado até

a completa formação do planeta (Touboul et al., 2007; Dauphas e Pourmand, 2011).

A migração planetária devido à interação com o disco de gás ocorre por dois processos

principais: a migração de tipo I, que ocorre por meio da perda da energia e do momento

angular de planetas de baixa massa para o disco de gás, causando uma rápida migração,

ou, pela migração de tipo II, no qual o planeta, nesse caso, mais massivo, também sofre

uma migração, porém, através de um processo mais lento. A migração de tipo I, em geral,

é duas ordens de magnitude mais rápida que a migração de tipo II. Além desses dois tipos
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caracteŕısticos, novos processos migratórios decorrentes da interação com o gás estão sendo

investigados, como a migração em discos turbulentos (Nelson, 2005) e a migração de tipo

III (Papaloizou et al., 2007), que, pode gerar uma migração planetária radialmente para

fora ou para dentro e mudar fortemente os parâmetros orbitais do planeta num tempo

muito curto. Porém, esses dois processos não serão explorados nesta tese.

A impressão visual dos dois regimes é mostrado na Figura 2.6, que indica a estrutura

da densidade superficial do disco de gás para cada regime. Na migração planetária de tipo

I, a interação é fraca e, por isso, o disco não apresenta uma perturbação muito grande.

No entanto, a migração planetária de tipo II possui como caracteŕıstica uma perturbação

bem mais forte, que, em consequência, produz um buraco anelar no disco de gás (gap),

fenômeno caracteŕıstico desse tipo de migração.

Figura 2.6: Impressão visual do efeito da migração planetária de tipo I e tipo II no disco

de gás obtida com o simulador hidrodinâmico FARGO. A figura da esquerda representa uma

migração planetária de tipo I que ocorre para planetas de baixa massa e a figura da direita

uma migração planetária de tipo II mais relevante para planetas gigantes. Figura obtida em:

<http://www.maths.qmul.ac.uk/ masset/moviesmpegs.html>.

A migração planetária é um fator muito importante nos processos de formação pla-

netária. Portanto, os dois processos devem ser investigados em conjunto para que se obte-

nha melhor compreensão da atual distribuição observacional dos parâmetros encontrados

para os planetas extra-solares (Ida e Lin, 2004a, 2008; Mordasini et al., 2009; Miguel et al.,

2011; Alibert et al., 2013).
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2.3.1 Migração planetária tipo I

A migração planetária de tipo I ocorre quando o semieixo maior do planeta muda

rapidamente devido à soma dos torques ressonantes que surgem por causa da interação

gravitacional do disco perturbado com o planeta (Ward, 1986; Papaloizou et al., 2007;

Paardekooper et al., 2010). O planeta gera uma perturbação no disco de gás, criando

uma onda espiral de densidade, isto é, regiões de sobredensidade, que fazem com que

o planeta, mediante um torque entre as regiões de sobredensidade e o planeta, ganhe

momento angular da parte interior do disco e perca momento angular para a parte externa

do disco. Como o torque devido à parte interna do disco tende a ser menor que o torque

devido à parte externa, obtém-se um torque resultante negativo (Papaloizou et al., 2007).

Consequentemente, a migração planetária de tipo I causa, em geral1, um decaimento do

semieixo maior do planeta (Ward, 1997).

Em geral, os resultados anaĺıticos obtidos para a migração de tipo I desconsideram

efeitos associados com transporte de momento angular devido à turbulência ou campos

magnéticos. O torque resultante é calculado somando-se os torques entre o planeta e o

disco de gás em regiões ressonantes discretas, conhecidas como ressonâncias de Lindblad,

em conjunto com o torque de corrotação (Tanaka et al., 2002).

O modelo anaĺıtico para estudo dessa migração consiste, portanto, em decompor o

potencial gravitacional do planeta dentro de modos de Fourier, que variam azimutalmente

com exp[im(φ − Ωpt)], onde m é o número de onda azimutal. Em seguida, obtém-se a

resposta do disco de gás a essa perturbação linearizando as equações da hidrodinâmica,

a partir das quais é posśıvel deduzir o torque. Essa construção teórica foi aplicada ao

sistema planeta-disco por Goldreich e Tremaine (1980) e subsequentemente melhorado por

Ward (1986), Artymowicz (1993), Artymowicz (1993), Korycansky e Pollack (1993), Ward

(1997) e Tanaka et al. (2002) , para citar alguns. Um desenvolvimento teórico bastante

didático pode ser encontrado em Meyer-Vernet e Sicardy (1987) e em (DePaula, 2014).

A condição de ressonância de corrotação ocorre quando a velocidade orbital do gás é

igual à velocidade orbital do planeta, isto é, ΩK(r) = Ωp, ignorando efeitos de pressão e

a auto-gravidade do disco, essa ressonância ocorre na região coorbital com o planeta. A

condição para ressonância de Lindblad é similar, exceto que ela ocorre quando a frequência

1 Estamos analisando o efeito global. O torque depende da estrutura e do estado termodinâmico do

disco de gás. Portanto, é posśıvel obter em determinadas condições uma migração reversa.
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epićıclica do gás κ, que surge por causa da oscilação radial do fluido perturbado, está em

ressonância com a frequência orbital do planeta, isto é:

m[ΩK(r)− Ωp] = ±κ(r) , (2.54)

onde m é um inteiro.

Na migração planetária de tipo I, a perturbação causada pelo planeta não é suficiente

para alterar significamente a estrutura do disco de gás. O problema então consiste em

calcular, para um dado perfil de densidade superficial, o torque total Γ no planeta para

cada ressonância, logo:

Γ =
∞∑
m=1

ΓOLR(m) +
∞∑
m=1

ΓILR(m) + ΓCR , (2.55)

onde ΓOLR(m), ΓILR(m) e ΓCR são, respectivamente, o torque devido a ressonância de

Lindblad na parte externa do disco, o torque decorrente da ressonância de Lindblad na

parte interna do disco e o torque decorrente da ressonância de corrotação.

Tanaka et al. (2002) calcularam o torque no planeta, em regime de migração de tipo I,

considerando um disco tridimensional, verticalmente e radialmente isotérmico, utilizando

um perfil de densidade superficial para o gás na forma:

Σgas(r) ∝ rϕ , (2.56)

e um planeta de massa Mp orbitando uma estrela de massa M? numa órbita circular de

raio a com velocidade angular Ωp. O disco de gás possui uma razão de aspecto H/r. Com

isso, Tanaka et al. (2002) encontraram a seguinte expressão anaĺıtica:

ΓLR = −(2.34− 0.10ϕ)

(
Mp

M?

)2(
H

r

)−2

Σgasa
4Ω2

K , (2.57)

ΓCR = (0.98− 0.64ϕ)

(
Mp

M?

)2(
H

r

)−2

Σgasa
4Ω2

K , (2.58)

ΓTotal = −(1.36 + 0.54ϕ)

(
Mp

M?

)2(
H

r

)−2

Σgasa
4Ω2

K . (2.59)

onde ΓLR é o torque devido a ressonância de Lindblad, ΓCR o torque de corrotação e ΓTotal

o torque total.
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Essas expressões são frequentemente empregadas como estimativas para a migração

de tipo I para discos isotérmicos. No entanto, a limitação teórica de um disco radial-

mente isotérmico é um fator que poderia afetar consideravelmente a taxa de migração

(Paardekooper et al., 2010, 2011), principalmente, o torque de corrotação, como indica

Beńıtez-Llambay et al. (2015), já que efeitos de aquecimento mudam de forma significativa

as forças de pressão e, consequentemente, a estrutura do gás na região de corrotação.

2.3.2 Migração planetária tipo II

A migração de tipo II ocorre quando o planeta se torna suficiente massivo a ponto de

criar uma perturbação não linear no disco de gás. Como a interação do planeta com o disco

adiciona momento angular ao disco exterior e remove do disco interior, o efeito resultante

se caracteriza pela abertura de um buraco anelar (gap). A largura desse buraco depende

da relação entre o fluxo viscoso do disco, que tende a fechá-lo, e o torque planetário, que

tende a abri-lo (Bryden e Lin, 1999).

Para um disco protoplanetário t́ıpico e fino, um planeta com massa próxima à de

Saturno, já é capaz abrir um buraco considerável no disco de gás (Armitage, 2010).

Um planeta cuja massa permanece próxima da massa limite para abrir o gap, somente

irá diminuir a massa de gás dentro da região e não esvazia-lá consideravelmente. Isso gera

um problema complicado de lidar, já que o disco de gás está perturbado, e não se pode usar

os mecanismos de cálculo utilizados na migração planetária de tipo I, além disso, a região

coorbital ainda contém gás, cujo torque pode ter uma influência significativa na migração

do planeta.

Um maneira mais simplificada de estudar a migração de tipo II é considerar um modelo

teórico cujo planeta, acima da massa limite, da ordem da massa de Júpiter, cria uma

descontinuidade na densidade superficial no disco de gás alta o suficiente para que ela atue

como uma barreira para o fluxo de gás e o planeta permaneça preso dentro do gap. Dessa

maneira, a evolução do planeta fica sujeita à evolução viscosa do próprio disco (Ida e Lin,

2004a). Para dar destaque a essa limitação teórica, a migração de tipo II descrita por esse

cenário será chamada nesta tese de migração planetária de tipo II teórica.

A análise da migração de tipo II teórica, nesses moldes, é mais fácil de analisar dado

que o torque significativo se deve às primeiras ressonâncias de Linbdlad (baixos valores de

m). Assim, a largura do gap pode ser obtida considerando a região da ressonância que é
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capaz de contrapor o fluxo viscoso do gás para dentro do buraco.

Um modelo didático, proposto por Armitage (2010), pode ser utilizado para entender

esse processo. A ideia consiste em imaginar que o gap planetário está envolvido por uma

parede de tijolos que define a borda interna e externa do gap dentro do qual se encontra o

planeta. Na borda interna, a parede (ou, fisicamente, o torque) remove momento angular

do gás o suficiente de modo a não permitir que o fluido passe por cima da parede. Na

borda externa, a parede adiciona a quantidade apropriada de momento angular no gás

que impede o gás de penetrar na região. Como o fluido que chega à parede externa flui

em razão de sua evolução viscosa, ele esbarra na barreira imposta pelo torque planetário;

assim, para impedir que o fluido entre no gap, o planeta precisa perder momento angular

para o disco externo, que deve ser balanceado pela perda do momento angular do disco

interno, com isso, o fluido do disco interno se afasta da barreira interna do gap. Para manter

as fronteiras nos locais apropriados, condição ressonante, o planeta precisa se mover para

a região mais interna do disco, configurando sua migração.

No cenário teórico descrito acima, o planeta dentro do gap se comporta como um

transmissor de momento angular, retirando momento angular do disco interno e fornecendo

momento angular ao disco externo. Portanto, a taxa nominal da migração de tipo II teórica

é igual à velocidade do fluxo de gás.

A condição para que o planeta migre em conjunto com a evolução viscosa do disco de

gás leva em consideração que o gás próximo do planeta contém a maior parte do momento

angular, caso essa condição não seja satisfeita, a taxa de migração será diferente. Assim,

uma estimativa não rigorosa para saber se a migração está próxima do cenário teórico

descrito acima pode ser obtida usando a relação:

f ≡ Mp

πa2
pΣgas

≤ 1 (2.60)

onde ap é a posição do planeta, Mp é a massa do planeta e Σgas é a densidade superficial que

o gás deveria ter caso o planeta não existisse naquela região (Armitage, 2010). Em muitas

circunstâncias, o planeta será muito massivo para que a condição acima seja satisfeira. Por

exemplo, adotando um perfil de densidade superficial na forma:

Σgas(r) = 1.5× 103
( r

1 ua

)−1

g cm−2 , (2.61)

a migração irá ocorrer mais próxima da sua forma teórica para massas
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Mp < 0.6
( a

1 ua

)
MJ , (2.62)

isto é, à medida que o planeta migra sua distância à estrela pode ser baixa o suficiente

para que a condição teórica deixe de ser satisfeita.

As imposições teóricas descritas acima mostram as dificuldades na construção de um

cenário anaĺıtico para lidar com a migração tipo II. Simulações numéricas tornam-se, por-

tanto, essenciais para uma melhor compreensão desse processo migratório.

Em geral, simulações numéricas colocam um planeta, sem acreção de gás, em uma

órbita fixa e analisam a distribuição da densidade do torque a partir da qual é posśıvel

obter a velocidade de migração (Kley e Nelson, 2012), em outros casos, simulações em que

se permite que o planeta migre têm sido realizadas em discos isotérmicos bidimensionais

(Nelson et al., 2000). Ambos os casos mostram que a taxa da migração planetária de

tipo II é muito mais rápida do que o resultado teórico descrito aqui, podendo o planeta

migrar 5 ua em aproximadamente 105 anos. Em discos radiativos tridimensionais, taxas

de migração ainda maiores foram encontradas (Bitsch e Kley, 2010).

No caṕıtulo 5, iremos investigar a migração de tipo II dentro do simulador hidro-

dinâmico FARGO3D e comparar com o cenário teórico descrito acima. Para isso, vamos

medir a taxa de migração do planeta para várias massas planetárias e regimes viscosidades

para o disco de gás e comparar com a predição teórica de que os planetas migram a uma

taxa próxima da evolução viscosa do disco de gás ou menor. Iremos também implementar

um modelo para acreção de gás e comparar como ele afeta os resultados das simulações

para a migração planetária de tipo II.

2.4 Raio de Hill

Considere um corpo principal de massa elevada e um corpo secundário de menor massa

que orbita o corpo principal. O raio de Hill define uma região esférica centrada no corpo

secundário dentro da qual um corpo massivo permanece em órbita em torno do corpo

secundário sem ser atráıdo para uma órbita em torno do corpo principal. A esfera de

Hill define, portanto, a distância máxima que um corpo massivo pode orbitar um corpo

secundário na presença de um corpo principal.

A aproximação para o raio de Hill de um corpo secundário, um planeta de massa Mp,
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orbitando um corpo principal, uma estrela de massa M?, é dada por (Murray e Dermott,

1999):

RH ≈ ap(1− ep)

(
Mp

3M?

)1/3

, (2.63)

onde ap é o semieixo maior do planeta e ep sua excentricidade.

O raio de Hill de um planeta com órbita excêntrica varia entre um valor mı́nimo e um

valor máximo, que estão, respectivamente, no periapse e no apoapsi. O termo ap(1 − ep)

na equação 2.63 se refere ao raio de Hill do corpo secundário quando este está no periapse.

No apoapsi, o termo deve ser substitúıdo por ap(1 + ep).

Nesta tese, a excentricidade orbital do corpo secundário será sempre considerada muito

pequena e, portanto:

RH ≈ ap

(
Mp

3M?

)1/3

. (2.64)

A importância do raio de Hill para esta tese reside no fato de que ele delimilita uma

região na qual o planetesimal pode orbitar um planeta na presença de um corpo principal,

no caso, a estrela.

2.5 Acreção de Bondi-Hoyle-Lyttleton

A acreção de Bondi-Hoyle-Lyttleton é geralmente utilizada no contexto de acreção em

estrelas de nêutrons e buracos negros. A ideia consiste na acreção gravitacional de material

gasoso por um ponto massivo que se move numa nuvem de gás. A nuvem de gás não é

auto gravitante e é considerada uniforme (Edgar, 2004).

O raio que delimita a região na qual o gás é acretado por um planeta de massa Mp,

considerado um ponto massivo, é denominado raio de Bondi e é dado por:

RB =
2GMp

c2
s

, (2.65)

onde G é a constante gravitacional e cs a velocidade local do som (Shima et al., 1985).

Considere um planeta que se move através da nuvem de gás uniforme com velocidade

∆v, a velocidade relativa entre o gás e o planeta será:

vrel =
√

∆v2 + c2
s . (2.66)
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Se essa velocidade relativa é menor que a velocidade de escape do planeta, dada por:

vesc =

√
2GMp

r
, (2.67)

o gás pode ser considerado gravitacionalmente ligado ao corpo. Igualando as duas equações

e isolando r, obtemos:

RB =
2GMp

v2
rel

=
2GMp

∆v2 + c2
s

. (2.68)

Assim, o raio de Bondi permite, por exemplo, estimar a taxa de acreção de gás por um

planeta que se move através de uma nuvem uniforme. Dada uma nuvem de densidade ρ,

com velocidade vrel e dado que o raio de Bondi delimita um seção de choque πR2
B, a taxa

de acreção de gás pode ser estimada como:

ṀB = ρ(πR2
B)vrel =

4πG2M2
pρ

(∆v2 + c2
s )3/2

, (2.69)

que é conhecida como taxa de acreção de Bondi (Edgar, 2004). É interessante notar

que velocidades relativas altas implicam pequenas seções de choque e, portanto, taxas de

acreção menores (Lissauer, 1993).

A taxa de acreção de Bondi impõe, portanto, um limite no qual um objeto compacto

pode capturar matéria ao seu redor e será usado nesta tese como um limitador para a

acreção de gás do planeta.

2.6 Conclusão

Este caṕıtulo teve como objetivo fornecer as principais ferramentas teóricas necessárias

para a compreensão das simulações realizadas nesta tese. De fato, o modelo de disco de

gás que será implementado no FARGO3D tem como base o disco com taxa de acreção

constante descrito na seção 2.1.5. Assim, o perfil inicial para a velocidade radial e para a

densidade superficial do gás são, respectivamente, descritos pelas equações 2.31 e 2.30. Esse

modelo para o disco de gás tem como peculariedade possuir uma taxa de acreção constante

ao longo do raio, caracteŕıstica que vamos explorar com mais detalhes no caṕıtulo 5, no

qual comparamos a evolução de um planeta sujeito à migração planetária de tipo II com a

própria evolução do disco de gás. Um aprofundamento teórico sobre esse modelo de disco

de gás pode ser obtido em Lynden-Bell e Pringle (1974) e Pringle (1981).
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Vimos também, por meio do estudo da estrutura vertical de um disco de acreção (ver

seção 2.1.2), que esses discos de acreção possuem uma razão de aspecto que varia de acordo

com a velocidade do som e, portanto, com a temperatura (ver eq. 2.10), o que nos permite

estimar sua espessura como bem pequena em relação à distância radial, principalmente, na

região de formação planetária que se encontra em regiões próximas da estrela hospedeira.

Assim, nas simulações, usaremos sempre H/r = 0.05, que é um valor razoável para a razão

de aspecto. A influência da temperatura e outros modelos mais complexos podem ser

vistos em Armitage (2010).

O estudo da componente radial do momento angular realizado na seção 2.1.3 nos per-

mitiu obter o perfil inicial para a velocidade tangencial do gás, dado pela equação 2.16,

perfil que será usado para todas as simulações.

Além disso, o modelo para o disco de acreção simulado nesta tese possui sua viscosidade

descrita pela parametrização de Shakura-Sunyaev (ver seção 2.1.1). Esse modelo é o mais

comumentemente usado na análise de discos de acreção nos quais, em geral, o parâmetro

α é mantido fixo ao longo do raio, caracteŕıstica que também usaremos nesta tese. Um

estudo do mecanismo responsável por essa viscosidade, a instabilidade magneto-rotacional,

foi realizado por Balbus e Hawley (2002) e um modelo de disco de gás com α variável pode

ser obtido em Penna et al. (2013).

A opção por um modelo de disco simplificado se deve ao foco da tese ser a imple-

mentação de um modelo para formação planetária dentro do código FARGO3D. Isso nos

permitirá analisar a formação planetária dentro de um conjunto de parâmetros livres mais

restritivo, tornando mais fácil a realização de testes no modelo.

Neste caṕıtulo, também fizemos uma breve descrição do processo de formação planetária

(ver seção 2.2), para o qual optamos pelo modelo de formação planetária com núcleo sólido

ao invés do modelo de formação in situ. A opção se deve ao fato de o modelo de formação

com núcleo sólido fornecer uma maior gama de massas planetárias e, aparentemente, re-

sultados mais consistentes com os dados observacionais que temos para o nosso Sistema

Solar. Vale ressaltar que isso não descarta o modelo de formação in situ, dado que um

processo não anula o outro. Uma discussão entre os dois modelos e suas limitações pode

ser vista em Matsuo et al. (2007).

O modelo de formação planetária com núcleo sólido é dividido em três etapas: a

formação dos planetesimais (ver seção 2.2.1), a acreção de planetesimais (ver seção 2.2.2)
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e a acreção de gás (ver seção 2.2.3). Nesta tese, os planetesimais já serão considerados for-

mados. De fato, a alta velocidade radial obtida para os planetesimais, aliada a um rápido

processo de sedimentação e coagulação, indica que o processo de formação de planetesi-

mais é um processo rápido e, portanto, não afeta significamente o tempo caracteŕıstico

para formação planetária (Brauer et al., 2008)1. No entanto, a acreção de planetemais é

um processo mais longo. Isso se deve à diferença f́ısica dos processos, já que a formação

dos planetesimais depende essencialmente do atrito aerodinâmico do material sólido com o

disco de gás, enquanto a formação do núcleo sólido depende da atração gravitacional entre

os planetesimais. Uma descrição bastante completa de ambos os processos pode ser vista

em Armitage (2010).

Além de um intervalo de tempo alto para a formação do núcleo, existe outra dificul-

dade inerente ao processo: o alto número de planetesimais. Assim sendo, uma simulação

N-corpos é inviável computacionalmente. Por isso, optamos por um modelo estat́ıstico

para implementação dessa fase, que será descrito em detalhes no caṕıtulo 4. Esse modelo

estat́ıtisco para acreção de sólidos tem como base o trabalho de Inaba et al. (2001). No

entanto, alguns detalhes importantes podem ser obtidos com utilização de um modelo mais

simples. A seção 2.2.2 mostra a dependência da taxa de acreção com a velocidade relativa

entre o núcleo sólido e o planetesimal, que afeta o foco gravitacional (ver eq. 2.42), permi-

tindo, desde uma taxa de acreção lenta até um regime de runamay, no qual o núcleo cresce

rapidamente. O modelo para acreção de planetesimais usado nesta tese leva em conta essa

caracteŕıstica, para isso, a velocidade relativa será escrita em função da excentricidade e da

inclinação quadrática média de um enxame de planetesimais, e um modelo estat́ıstico será

usado para analisar a taxa de acreção do núcleo sólido. A partir do modelo obtido para

acreção de sólidos, será posśıvel analisar a migração de tipo I (ver seção 2.3.1) sofrida por

esse núcleo conjuntamente com a formação planetária. Uma descrição bastante didática

da migração planetária de tipo I pode ser encontrada em Meyer-Vernet e Sicardy (1987).

A acreção de gás implementada nesta tese será realizada a partir do modelo de Kley

(1999). No entanto, diversas caracteŕısticas serão adaptadas para que o cenário seja fisica-

mente similar ao descrito na seção 2.2.3. Assim, o modelo de Kley (1999) será modificado

para adicionar uma taxa de acreção mais lenta (ver eq. 2.53), que ocorre antes de o núcleo

1 Estamos desconsiderando a formação do planetesimal via colapso gravitacional, cujo tempo de

formação pode ser diferente (Johansen et al., 2006; Blum, 2018).
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atingir a massa cŕıtica obtida pela equação 2.51. Além disso, vamos acrescentar uma li-

mitação ao regime de runamay imposta pela análise da acreção de Bondi, descrita na seção

2.5. Tanto o modelo de acreção de gás quanto o modelo de acreção de sólidos dependem

também do conhecimento do raio de Hill, descrito na seção 2.4. O modelo de acreção de

gás implementado nesta tese tem como base os trabalhos de Ikoma et al. (2000), Ida e Lin

(2004b) e Russell (2011).

Por fim, o modelo completo será usado no estudo da migração de tipo II, descrito

na seção 2.3.2. O estudo teórico simplificado dessa migração indica que o planeta deve

migrar numa escala de tempo similar à evolução viscosa do disco. No entanto, simulações

computacionais indicam o contrário (Dürmann e Kley, 2015), assim, no caṕıtulo 5 iremos

investigar esse processo e as mudanças que ocorrem nesse processo migratório devido ao

novo modelo de acreção de gás.



Caṕıtulo 3

O código FARGO3D

O FARGO3D é um código magneto-hidrodinâmico (MHD) desenvolvido com ênfase na

f́ısica da interação de um disco de gás com planetas. Embora seja um código totalmente

novo, e inclua novos conceitos, ele foi escrito de modo a preservar algumas caracteŕıstiscas

do seu antecessor, o FARGO.

Atualmente, os estudos que envolvem simulações da interação do disco de gás com o

planeta durante a formação planetária vêm evoluindo sistematicamente graças ao grande

número de experimentos numéricos e ao desenvolvimento de novas ferramentas que possi-

bilitam o aumento do poder computacional.

Parte desse desenvolvimento se deve ao uso de algoritmos cada vez mais eficientes em

resolver o problema do movimento do gás em um disco kepleriano como, por exemplo, os

algoritmos de advecção orbital. E parte se deve, ao uso de ferramentas computacionais de

programação paralela, como MPI (Message Passing Interface) e GPU (Graphics Processing

Unit), caracteŕısticas que permitem ao FARGO3D um grande poder computacional na

resolução da interação do disco de gás com o planeta.

Além disso, o FARGO3D é um código bastante versátil, que utiliza um grande número

de variáveis de macrocomando, o que permite desativar ou ativar partes do código depen-

dendo do problema que se queira resolver. Por exemplo, caso se queira trabalhar com um

disco de gás em duas dimensões sem MHD, o código não necessita calcular o algoritmo

responsável pela MHD, isto é, uma declaração if checa se o usuário necessita ou não dessa

parte do código. Essas variáveis, em geral, são definidas no arquivo setup.opt1 em uma

variável recipiente chamada FARGO OPT da seguinte forma:

1 setup é um nome genérico. Outras variáveis são definidas durante o processo make, cujo entendimento

não é necessário para esta tese.
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1 FARGO_OPT += -DVARIABLE

Uma lista dessas variáveis podem ser encontradas no manual do FARGO3D dispońıvel

em <http://fargo.in2p3.fr/manuals/html/opt file.html>. As variáveis de macrocomando

usadas nesta tese se encontram no arquivo setup.opt transcrito no apêndice A.1.

Neste caṕıtulo, iremos apresentar as principais caracteŕısticas do código, as equações

envolvidas na sua implementação e introduzir a notação utilizada no código que, por sua

vez, também será usada na tese. Explicaremos como manipular as condições de borda e

acrescentar novas variáveis. Descreveremos um fluxograma do código, mostrando passo a

passo os métodos numéricos que são empregados para resolução das equações da hidro-

dinâmica1. Também abordaremos o modo como o programa trabalha com a programação

CUDA para uso da GPU.

Por fim, com base na descrição f́ısica de um disco de gás com taxa de acreção constante,

desenvolveremos uma simulação standard para um disco de gás que será usada durante toda

a tese.

3.1 Equações fundamentais

O FARGO3D resolve as equações da hidrodinâmica numa malha euleriana. Apre-

sentamos a seguir a dedução de cada uma das equações e algumas caracteŕısticas f́ısicas

importantes sobre o uso dessas equações dentro do código.

Para dedução das equações, considere um fluido cujo estado é descrito pela distribuição

de velocidades ~v(x, y, t) e por duas variáveis termodinâmicas: a pressão P (x, y, t) e a

densidade volumétrica ρ(x, y, t).

3.1.1 Equação de continuidade

Considere um volume V de fluido, sabemos que a massa total M contida nesse volume

é dada por:

1 O FARGO3D resolve as equações da magneto-hidrodinâmica. No entanto, nesta tese, não iremos

acrescentar campos magnéticos, portanto, iremos focar na forma com que o FARGO3D resolve o problema

puramente hidrodinâmico. Os detalhes da resolução completa das equações pode ser visto em Beńıtez-

Llambay e Masset (2016).
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M =

∫
V

ρdV . (3.1)

Seja dS o elemento de superf́ıcie que delimita o volume V considerado e ~n o vetor

unitário normal ao elemento dS e dirigido para fora do elemento (ver Fig. 3.1). A quanti-

dade de matéria que atravessa dS por unidade de tempo é:

Figura 3.1: Representação de um elemento de fluido de volume V e elemento de superf́ıcie

dS.

dm

dt
= ρ~v · ~ndS . (3.2)

Assim, a massa total de fluido que deixa o volume V por unidade de tempo será descrita

por:

dM

dt
=

∮
ρ~v · ~ndS . (3.3)

Entretanto, o decréscimo de massa de fluido por unidade de tempo é:

∂M

∂t
= − ∂

∂t

∫
V

ρdV . (3.4)

Assim, para que haja conservação de massa, devemos ter:

∂

∂t

∫
V

ρdV = −
∮
ρ~v · ~ndS . (3.5)

De acordo com o teorema da divergência, podemos escrever:

∮
ρ~v · ~ndS =

∫
V

~∇ · (ρ~v)dV . (3.6)

Portanto, a equação 3.5 fica na forma:
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∂

∂t

∫
V

ρdV = −
∫
V

~∇ · (ρ~v)dV , (3.7)

o que nos permite escrever:

∫
V

[
∂ρ

∂t
+ ~∇ · (ρ~v)

]
dV = 0 . (3.8)

A igualdade acima prevalece em qualquer volume; portanto, obtemos:

∂ρ

∂t
+ ~∇ · (ρ~v) = 0 . (3.9)

A equação acima é denominada equação de continuidade ou equação de con-

servação da massa.

O fluido considerado aqui é um gás, então, apenas por uma questão de notação, em

coordenadas cartesianas, a equaçao 3.9 pode ser escrita na forma:

∂ρgas

∂t
+

∂

∂x
(ρgasvx,gas) +

∂

∂y
(ρgasvy,gas) +

∂

∂z
(ρgasvz,gas) = 0 . (3.10)

Em coordenadadas cilindŕıcas (r, θ, z), na forma:

∂ρgas

∂t
+

1

r

∂

∂r
(rρgasvr,gas) +

1

r

∂

∂θ
(ρgasvθ,gas) +

∂

∂z
(ρvz,gas) = 0 . (3.11)

E, em coordenadadas esféricas (r, θ, φ), na forma:

∂ρgas

∂t
+

1

r2

∂

∂r
(r2ρgasvr,gas) +

1

r sin θ

∂

∂θ
(sin θρgasvθ,gas) +

1

r sin θ

∂

∂φ
(ρgasvφ) = 0 . (3.12)

3.1.2 Equação de Euler

Considere um fluido ideal em equiĺıbrio, ou seja, em que não haja forças tangenciais

envolvidas. A força resultante ~Fres., que atua num elemento V do fluido, devido à in-

teração com o restante do fluido, é obtida integrando as força de pressão sobre toda a área

superficial. Desse modo, temos:

~Fres. = −
∮
P ~n dS , (3.13)

na qual o sinal (−) indica que a força atua sobre o elemento V .

Aplicando o teorema do divergente, encontramos:
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~Fres = −
∮
P ~n dS = −

∫
V

~∇P dV . (3.14)

Portanto, −~∇P é a força por unidade de volume, ou seja:

ρ ~a = −~∇P . (3.15)

Como a velocidade do fluido é função da posição e do tempo ~v = v(x, y, z, t), sua

diferencial é escrita na forma:

d~v =
∂~v

∂t
dt+ (d~r · ~∇)~v . (3.16)

Portanto, a aceleração do fluido pode ser escrita como:

~a =
d~v

dt
=
∂~v

∂t
+ (~v · ~∇)~v , (3.17)

que substitúıda na equação 3.15, fornece:

ρ

[
∂~v

∂t
+ (~v · ~∇)~v

]
= −~∇P . (3.18)

Essa relação é conhecida como equação de Euler. Um caso mais geral ocorre na

presença de forças externas. Assim, supondo uma força ~Fext. atuando num volume unitário,

podemos generalizar a equação de Euler na forma:

∂~v

∂t
+ (~v · ~∇)~v = −1

ρ
~∇P +

1

ρ
~Fext. . (3.19)

O fluido aqui considerado é um gás e a força externa é a força gravitacional, então,

apenas por uma questão de notação, em coordenadas cartesianas, a equação 3.19 pode ser

escrita para cada direção na forma:

ρgas

(
vx,gas

∂vx,gas

∂x
+ vy,gas

∂vx,gas

∂y
+ vz,gas

∂vx,gas

∂z
+
∂vx,gas

∂t

)
= −∂Pgas

∂x
+ ρgasgx , (3.20)

ρgas

(
vx,gas

∂vy,gas

∂x
+ vy,gas

∂vy,gas

∂y
+ vz,gas

∂vy,gas

∂z
+
∂vy,gas

∂t

)
= −∂Pgas

∂y
+ ρgasgy , (3.21)
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ρgas

(
vx,gas

∂vz,gas

∂x
+ vy,gas

∂vz,gas

∂y
+ vz,gas

∂vz,gas

∂z
+
∂vz,gas

∂t

)
= −∂Pgas

∂z
+ ρgasgz . (3.22)

Em coordenadadas cilindŕıcas (r, θ, z), na forma:

ρgas

(
vr,gas

∂vr,gas

∂r
+
vθ,gas

r

∂vr,gas

∂θ
+ vz,gas

∂vr,gas

∂z
−
v2
θ,gas

r
+
∂vr,gas

∂t

)
=

−∂Pgas

∂r
+ ρgasgr ,

(3.23)

ρgas

(
vr,gas

∂vθ,gas

∂r
+
vθ,gas

r

∂vθ,gas

∂θ
+ vz,gas

∂vθ,gas

∂z
− vr,gasvθ,gas

r
+
∂vθ,gas

∂t

)
=

−1

r

∂Pgas

∂θ
+ ρgasgθ ,

(3.24)

ρgas

(
vr,gas

∂vz,gas

∂r
+
vθ,gas

r

∂vz,gas

∂θ
+ vz,gas

∂vz,gas

∂z
+
∂vz,gas

∂t

)
=

−∂Pgas

∂z
+ ρgasgz .

(3.25)

E, em coordenadadas esféricas (r, θ, φ), na forma:

ρgas

(
vr,gas

∂vr,gas

∂r
+
vθ,gas

r

∂vr,gas

∂θ
+
vφ,gas

r sin θ

∂vr,gas

∂φ
−
v2
θ,gas + v2

φ,gas

r
+
∂vr,gas

∂t

)
=

−∂Pgas

∂r
+ ρgasgr ,

(3.26)

ρgas

(
vr,gas

∂vθ,gas

∂r
+
vθ,gas

r

∂vθ,gas

∂θ
+
vφ,gas

r sin θ

∂vθ,gas

∂φ
+
vr,gasvθ,gas − v2

φ,gas cot θ

r
+
∂vθ,gas

∂t

)
=

−1

r

∂Pgas

∂θ
+ ρgasgθ ,

(3.27)

ρgas

(
vr,gas

∂vφ,gas

∂r
+
vθ,gas

r

∂vφ,gas

∂θ
+
vφ,gas

r sin θ

∂vφ,gas

∂φ
+
vr,gasvφ,gas + vφ,gasvθ,gas cot θ

r
+
∂vφ,gas

∂t

)
=

− 1

r sin θ

∂Pgas

∂φ
+ ρgasgφ .

(3.28)

A dedução acima desconsidera as forças viscosas, se incluirmos o tensor viscoso ~Tvisc.

e a possibilidade de rotação do referencial (Ωf) sobre um eixo vertical, a equação 3.19 é

escrita na forma:
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ρ

(
∂~v

∂t
+ ~v · ~∇~v

)
= −~∇P−~∇·~Tvisc.+ ~Fext.−

[
2 ~Ωf × ~v + ~Ωf × ( ~Ωf × ~r) + ~̇Ωf × ~r

]
ρ , (3.29)

observe que o último termo da equação se deve à possibilidade de rotação do referencial e

que o tensor de viscosidade ~Tvisc. é dado por:

~Tvisc. = ρν

[
∇~v + (∇~v)T − 2

3
(∇ · ~v)~I

]
, (3.30)

onde ν é a viscosidade cinemática e ~I é o tensor unitário de mesma ordem do tensor ∇~v 1.

As componentes do tensor de viscosidade para cada sistema de coordenadas pode ser

encontrada no apêndice do artigo Beńıtez-Llambay e Masset (2016).

3.1.3 Equação de energia

Conside a energia térmica interna espećıfica e e a energia cinética espećıfica ekin. = v2/2

de um fluido. Utilizando o mesmo racioćınio da seção anterior, podemos escrever a variação

temporal da energia total como a derivada no tempo da integral volumétrica de ρ(e+v2/2),

e a advecção da energia através da superf́ıcie do volume de controle como a integral de

superf́ıcie de ρ(e + v2/2)~v · ~n. A variação temporal do trabalho exterior que atua no

volume de controle é a integral de superf́ıcie de P~v · ~n. Portanto, a partir da primeira lei

da termodinâmica dU = dQ− dW , podemos escrever:

∂

∂t

∫
ρ

(
e+

1

2
v2

)
dV = −

∫
∂V

ρ

(
e+

1

2
v2

)
~v · ~ndS −

∫
∂V

P~v · ~ndS . (3.31)

Usando o teorema da divergência, a equação 3.31 pode ser escrita na forma:

∂

∂t

∫
ρ

(
e+

1

2
v2

)
dV +

∫
∇ ·
[(
ρe+

1

2
ρv2 + P

)
~v

]
= 0 . (3.32)

Como a equação precisa ser válida para todo o volume de controle V , a forma diferencial

da equação de conservação de energia é:

∂

∂t
ρetot. +∇ · [(ρetot. + P )~v] = 0 . (3.33)

1 A dedução completa da equação de Euler com o tensor de viscosidade pode ser encontrada em

<http://web.mit.edu/2.25/www/pdf/viscous flow eqn.pdf>.
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Usando a notação para um gás, podemos escrever a equação 3.33 como:

∂

∂t
ρgasetot. +∇ · (ρgasetot.) = −Pgas∇ · ~vgas . (3.34)

É importante ressaltar que o FARGO3D resolve a equação de energia na forma não

conservativa. Conforme Beńıtez-Llambay e Masset (2016), códigos baseados no método

de Godunov usam, em geral, o fluxo de energia total e se preocupam com a conservação

de energia conforme a acurácia da máquina. Entretanto, códigos baseados em malhas

deslocadas, caso do FARGO, consideram o fluxo de energia interna e, portanto, não obtêm

a conservação de energia de acordo com a acurácia da máquina. Embora isso pareça uma

desvantagem, discos protoplanetários, usualmente, possuem um grande número de Mach,

isto é, a energia cinética é de duas a três ordens de magnitude maior que a energia interna.

Assim, o cálculo da energia térmica, subtraindo a energia cinética da energia total, se

torna impreciso devido a erros de truncamento, especialmente em regiões onde há ondas de

choque. Esse problema é conhecido como problema do alto número de Mach, uma análise

mais detalhada pode ser encontrada em Ryu et al. (1993) e Trac e Pen (2004). Muitos

problemas que envolvem a interação disco-planeta requerem uma acurácia na advecção da

entropia na região coorbital do planeta, necessitando, portanto, uma acurácia maior na

conservação da energia interna do que na energia total.

3.1.4 Equação de estado

Até agora caracterizamos o estado de um fluido genérico usando uma distribuição de

velocidades ~v(x, y, t), a pressão P (x, y, t) e a densidade ρ(x, y, t). Assim, o fluido fica

caracterizado por cinco grandezas escalares P, ρ, vx, vy e vz. As demais quantidades que

aparecem nas equações hidrodinâmicas devem ser conhecidas ou relacionadas por meio das

propriedades termodinâmicas desse fluido; como o disco protoplanetário é composto em

sua maior parte de gás podemos caracterizá-lo usando uma equação de estado para um

gás ideal. Para um gás ideal, não degenerado, a equação de estado é:

PgasV = NkBTgas , (3.35)

onde kB = 1.38064852 · 10−23 J
K

é a constante de Boltzman e N é o número de moléculas

do gás. Usando a densidade numérica de part́ıculas dn = N
V

, podemos escrever a equação
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3.35 na forma:

Pgas = dnkBTgas . (3.36)

Sabemos que a massa molecular média µ para um gás composto por diversas part́ıculas

é dada por:

µ =
1

mH

∑
nimi∑
ni

, (3.37)

onde ni e mi são, respectivamente, a quantidade e a massa de part́ıculas de um determinado

tipo. Nessa tese, trabalharemos com um gás de hidrogênio neutro. Assim, a equação 3.37

pode ser escrita na forma:

µ =
m

mH

. (3.38)

Isso permite escrever a densidade numérica de part́ıculas como dn =
ρgas

µmH

. Assim a

equação de estado (ver eq. 3.36) para um gás homogêneo pode se escrita como:

Pgas =
kBρgasTgas

µmH

. (3.39)

Além disso, sabemos que a velocidade de propagação de uma onda sonora é dada por:

c2
s =

∂Pgas

∂ρgas

. (3.40)

Portanto, usando a equação 3.39 para um fluido isotérmico, obtemos:

c2
s =

(
∂Pgas

∂ρgas

)
T

=
kBTgas

µmH

=
Pgas

ρgas

. (3.41)

Isso permite escrever a equação de estado para um fluido isotérmico na forma:

Pgas = ρgasc
2
s . (3.42)

Para o caso adiabático, podemos escrever a pressão do gás em termos da energia interna

de um gás ideal dada por:

Eint. =
NfkBTgas

2
, (3.43)
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onde N é o número de moléculas e f o número de graus de liberdade de uma molécula.

Sabendo que o número de móleculas é o número de mols n vezes o número de Avogadro

(N = nNA), obtemos que a energia volumétrica, isto é, a energia por unidade de volume

é:

e =
Eint.

V
=
nNAfkBTgas

2V
=
nRfTgas

2V
, (3.44)

onde R = kBNA é a constante universal dos gases perfeitos e possui valor de 8.31 J/mol.K.

Usando a relação R = kBNA e N = nNA, obtemos NkB = nR, que, substitúıdo na

equação 3.35, fornece:

PgasV = nRTgas ⇒ Pgas =
nRTgas

V
⇒ Pgas =

mRTgas

MV
⇒ Pgas =

ρgasRTgas

M
, (3.45)

onde usamos n = m/M , isto é, o número de mols é a massa m dividido pela massa molar

M .

Isolando RTgas da equação 3.44 e substituindo na equação 3.45, obtemos:

Pgas =
2e

f
. (3.46)

O número de graus de liberdade f da molécula pode ser escrito em função do ı́ndice

adiabático γgas (razão entre os calores espećıficos sob pressão e volume constante) como

f =
2

γgas − 1
, logo, a equação de estado para um gás adiábatico fica na forma:

Pgas = (γgas − 1)e . (3.47)

O algoritmo do FARGO3D é constrúıdo de forma a usar a equação de estado 3.42 no

caso de o módulo ISOTHERMAL estar acionado no arquivo SETUP.opt, por isso, para o caso

de um disco localmente isotérmico, como o que será usado nesta tese, devemos informar

no arquivo condinit.c um perfil inicial para a velocidade do som, em geral, descrito pela

equação 2.13 (ver seção 2.1.3). Nesse caso, a equação para a energia não é resolvida.

No caso adiabático, o módulo ADIABATIC acionado no arquivo SETUP.opt, em geral,

informa-se um perfil inicial para a energia do gás, descrita pela equação 3.47, em que a

pressão inicial, em geral, é a mesma obtida do caso isotérmico.
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3.2 Malha deslocada e campos vetoriais

A solução numérica das equações deduzidas nas seções anteriores envolve uma discre-

tização espacial e temporal, para isso, é necessário construir uma malha que contenha os

pontos nos quais as variáveis serão calculadas. É posśıvel escolher nessa malha a posição

em que cada variável será armazenada. Quando essas variavéis estão armazenadas em

posições diferentes, obtemos a chamada malha deslocada (staggered grid). Esse tipo de

malha permite utilizar discretizações de segunda ordem sem o risco de campos oscilatórios

(Fortuna, 2012).

O FARGO3D utiliza o mesmo conceito de malha utilizada por Harlow e Welch (1965),

no qual as grandezas vetoriais (ex.: velocidade, campo magnético etc.) são guardadas

no centro das arestas, ou faces, de comprimento ∆x e ∆y, e as grandezas escalares (ex.:

densidade, pressão, energia etc.) são alocadas no centro da célula. A Figura 3.2 a seguir

mostra um esboço de uma célula bidimensional com essas caracteŕısticas. A extensão para

uma célula em três dimensões é imediata.

Figura 3.2: Representação de uma célula da malha deslocada. A pressão (grandeza escalar) é

armazenada no centro da célula, enquanto as velocidades (grandeza vetorial) são armazenadas

no centro da face. Figura adaptada de Fortuna (2012).

Para as quantidades definidas no centro da célula de posição (i, j, k), usaremos a notação

Qi,j,k, já para as definidas no centro da face usaremos uma notação fracionária que depende

da face onde está localizada (Qi,j+1/2,k).

O FARGO3D trabalha em diferentes sistemas de coordenadas. Por meio da seleção

da variável de macrocomando adequada no arquivo SETUP.opt, é posśıvel escolher entre a

geometria cartesiana (CARTESIAN), ciĺındrica (CYLINDRICAL) ou esférica (SPHERICAL). A
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Tabela 3.1 a seguir resume a nomenclatura utilizada.

Nomenclatura Cartesiana Cilindrica Esférica

x x θ θ

y y r r

z z z ϕ

Tabela 3.1 - Descrição da nomenclatura para as diferentes coordenadas usadas no FARGO3D. O ângulo θ

no sistema de coordenadas cilindricas e esférica é o ângulo azimutal. O ângulo ϕ no sistema de coordenadas

esféricas é a colatitude.

A malha euleriana criada no programa consiste de NX células na direção x, NY + 2*NGHY

células na direção y e NZ + 2*NGHZ células na direção z, onde NGHY e NGHZ são o número

de células fantasmas, respectivamente, na direção x e y (ver seção 3.3). O número de

dimensões deve ser especificado no arquivo SETUP.opt com as variáveis de macrocomando

DX, DY e DZ, e o número de células em cada direção (NX, NY e NZ) no arquivo SETUP.par,

que, quando não especificado, recebe o valor nulo. O número de células é importante para

aferir a resolução necessária para o problema em estudo.

A informação sobre a posição das células é guardada em arrays 1D com a nomenclatura

[xyz]min(index) e [xyz]med(index), na qual o min se refere à posição do canto inferior

da célula (em x, y ou z) e med à posição do centro da célula (em x, y ou z). O ı́ndice index

refere-se à localização da célula, assim, utilizando um ı́ndice, no FARGO3D denominado

de l, é posśıvel localizar uma determinada célula de posição (i, j, k), e usando o ı́ndice

lxp/lxm, a célula posterior/anterior à célula de ı́ndice l na direção x, o mesmo vale para y

e z (lyp/lym e lzp/lzm). Todos esses ı́ndices estão definidos no arquivo src/define.h. A

Figura 3.3 a seguir resume algumas notações usadas para localização da célula. A notação

deve ser usual aos usuários do FARGO.

O uso dos ı́ndices facilita muito o trabalho de implementação do código já que não é

necessário realizar nenhuma álgebra sofisticada. Portanto, essa notação será amplamente

usada neste trabalho.

Diversos outros ı́ndices podem ser encontrados no manual, principalmente para análise

3D. Nesta tese, nos limitamos a uma malha bidimensional cilindrica. Caso algum ı́ndice

ou variável usada nos programas descritos no apêndice não pareçam triviais ao leitor,

sugerimos a leitura do manual no caṕıtulo Mesh and Fields.
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Figura 3.3: Representação do posicionamento das células no FARGO3D. A variável xmed(i)

é a posição do centro da célula l na direção x, a variável xmin(i) é a posição do canto

inferior da célula l na direção x. Os ı́ndices lxm e lxp são usados para designar a célula

anterior e posterior à célula l na direção x. O mesmo racioćınio pode ser usado para as

outras dimensões.

3.3 Condições de borda

O processo de discretização das equações no FARGO3D vale para pontos internos do

domı́nio computacional, portanto, células adjacentes às fronteiras podem exigir informações

sobre pontos fora do domińıo computacional, que são descritos pelas condições de borda.

O número de células fora do domińıo computacional, depende do problema em estudo e

do processo de discretização. No FARGO3D, são utilizados, por padrão, três células para

condições de borda (NGHY = NGHZ = 3), esse valor está definido em src/define.h.

As condições de borda podem ser aplicadas somente nas direções y e z, já que a direção

x é assumida, na sua implementação, como periódica. Isso ocorre porque o tratamento

de um disco azimultamente periódico gera um algoritmo efetivo para o tratamento do

problema da advecção orbital (ver seção 3.7.5).

A Figura 3.4 mostra, esquematicamente, um exemplo de como as células que estão no

domı́nio computacional podem ser mapeadas para as células fantasmas nas bordas.

As condições de borda são manipuladas através de uma metalinguagem traduzida por

um script descrito no arquivo boundparser.py que traduz um arquivo texto numa lingua-

gem C, subsequentemente convertida em CUDA. Por isso, as condições de borda devem

ser aplicadas a todas as variáveis primitivas. Todas essas condições são manipuladas pela

rotina FillGhosts dentro do código src/algogas.c.

O arquivo boundparser.py funciona com base na leitura de quatro arquivos. Primei-

ramente, ele lê a informação dentro de setup.bound e compara com as informações em

boundaries.txt e centering.txt. Esses dois arquivos podem ser copiados no diretório

scr/SETUP para manter a reusabilidade do código. No arquivo centering.txt, descre-
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Figura 3.4: Representação esquemática de um exemplo de aplicação das condições de

borda no FARGO3D. A última célula fantasma é preenchida com a terceira célula do

domı́nio computacional (ćırculo menor vermelho), a segunda célula fantasma com a se-

gunda célula do domı́nio (ćırculo maior azul) e, finalmente, a primeira célula fantasma é

preenchida com o valor da primeira célula do domı́nio (cruz verde). <Figura obtida em:

http://fargo.in2p3.fr/manuals/html/boundaries.html>.

vemos se a variável está definida na borda (ex. Vx: Staggering: x) ou no centro da

célula (ex. Density: Staggering: C). Já no arquivo boundaries.txt o usuário define

como as condições de borda serão aplicadas. Por fim, o arquivo boundary template.c

gera um arquivo C ([y/z][min/max] boundary.c) que constrói as condições de borda.

Considere, por exemplo, a variável Density, que guarda o valor da densidade do gás, e

a variável Vx, que guarda o valor da velocidade do gás na direção x. Como a densidade é

definida no centro da célula e a velocidade na borda das células na direção x, essas variáveis

devem ser declaradas no arquivo centering.txt como:

1 Density: Staggering: C

2 Vx: Staggering: x

O arquivo centering.txt irá, portanto, conter a descrição de como a variável está

implementada no código. Todas as condições de borda seguem a mesma formatação.

O arquivo boundaries.txt apresenta a descrição da operação que será aplicada na

condição de borda. Vamos supor que queiramos copiar os valores das células da fronteira

para as condições de borda. Vamos atribuir o nome, SYMMETRIC a essa condição. O código



Seção 3.3. Condições de borda 93

ficaria na forma:

1 SYMMETRIC:

2 Centered: | active | active |

3 Staggered: | active | active | active |

Essa representação considera, para a variável do tipo Centered, a coluna da esquerda

como a célula fantasma e a coluna da direita como a célula ativa, isto é, a célula na fronteira

do domı́nio computacional. A string active pode ser substitúıda por qualquer outra string,

isto é, qualquer string usada na célula ativa será “linkada” com a mesma string descrita

na célula fantasma. Uma string entre aspas é sempre convertida em maiúsculas, assim

é posśıvel atribuir variáveis usadas no algoritmo dentro das condições de borda. Valores

numéricos também são aceitos.

No caso da variável do tipo Staggered, a descrição envolve três colunas. As colunas,

nesse caso, descrevem os valores nas bordas de duas células lado a lado.

Também é posśıvel trabalhar com ı́ndices para as células fantasmas e ativas, usando,

por exemplo, jgh/kgh para a localização da células fantasmas em y ou z e jact/kact para

localização da célula ativa em y ou z.

O exemplo acima descreve uma situação na qual queremos definir um gradiente nulo

para a densidade e a velocidade na direção x. Exemplos mais complexos podem ser encon-

trados no próprio arquivo boundaries.txt.

Por fim, para a condição de borda ser aplicada basta especificar no arquivo SETUP.bound

nossa construção chamada SYMMETRIC, constrúıda em boundaries.txt, da seguinte forma:

1 Density:

2 Ymin: SYMMETRIC

3 Ymax: SYMMETRIC

4

5 Vx:

6 Ymin: SYMMETRIC

7 Ymax: SYMMETRIC

Essa sintaxe é a mesma usada para as demais condições de borda.

Além das condições de borda usuais do FARGO3D, usaremos o módulo STOCKHOLM no

arquivo SETUP.opt (ver apêndice A.1). Essa condição definida por de Val-Borro et al.

(2006) evita a reflexão das ondas nas bordas. No entanto, faremos uma leve modificação
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nesse módulo, que será descrita mais adiante (ver seção 3.10.3).

Um exemplo de aplicação das condições de borda pode ser encontrado no apêndice A.3.

Esse exemplo foi usado em algumas simulações desta tese.

3.4 Incluindo novas variáveis

Ao longo desta tese, foram inclúıdas novas variáveis no programa FARGO3D, assim, o

leitor deve ficar atento e inclúı-las cuidadosamente no código para conseguir reproduzir os

dados obtidos.

O FARGO3D utiliza um pacote de variáveis, um registro, que em linguagem C é conhe-

cido como struct. Quando as variáveis são guardadas em uma array 1D, elas são chamadas

de variáveis de campo. Abaixo, temos um exemplo de uma struct, chamada field, escrita

no padrão do FARGO3D para variável de campo.

1 struct field{

2 char *name;

3 real *field_cpu;

4 real *field_gpu;

5 }

O exemplo acima mostra apenas as linhas mais relevantes. A string name é usada

para determinar o nome do arquivo de sáıda; field cpu é um apontador para um array

1D, double ou float, e é devidamente alocado na memória RAM antes de qualquer uso no

código.

Da mesma forma, field gpu é um apontador para um array 1D, double ou float, que é

devidamente alocado na memória RAM de v́ıdeo antes de qualquer uso no código. Esse

tipo de variável nunca é invocada no código, pois o FARGO3D é programado para lidar

diretamente com a transformação dessa variável para uso na linguagem CUDA.

Podemos encontrar uma lista de variáveis de campos no arquivo src/global.h, arquivo

no qual devemos declarar nossas novas variáveis de campo. Além disso, devemos imple-

mentar essas novas variáveis de campo na função CreatedFields(), encontrada no arquivo

src/LowTasks.c. Essa função é responsável por criar as variáveis de campo no FARGO3D.

O apêndice A.4 contém parte dos arquivos src/global.h e src/LowTasks.c, onde é

posśıvel encontrar a declaração das novas variáveis usadas para o modelo de formação
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planetária implementado nesta tese.

Essas novas variáveis serão usadas nos programas para guardar valores ao longo do

domı́nio computacional. Considere, por exemplo, uma variável chamada Density. No

código, se quisermos atribuir um valor para essa variável ao longo de cada ponto da malha

devemos fazer:

1 struct Field *Density; // Definiç~ao de um nome para a funç~ao

2

3 real *density; //A variável real pode ser double ou float

4 density = Density -> field_cpu;

5 ...

6 //loop para guardar o valor de cada célula da malha

7 ...

8 density[l] = ...;

9 }

Essa será a estrutura usada em todo código novo inserido no FARGO3D.

Nesta tese, além de trabalharmos com novos arrays, iremos modificar uma struct já pro-

gramada no FARGO3D, a struct planetary system, que é encontrada no arquivo struct.h.

Iremos acrescentar variáveis para guardar alguns valores do modelo de formação planetária

para cada planeta. As variáveis, inseridas de forma direta, são chamadas pela função

InitPlanetarySystem, que se encontra no arquivo psyc.c, e necessitam ser adaptadas

nesse arquivo. A programação segue a mesma rotina das outras variáveis da mesma struct

que estão na mesma função. Essa modificação pode ser encontrada no apêndice A.4.

Vale ressaltar que, para imprimirmos o valor das novas variáveis num arquivo de sáıda,

algumas modificações no arquivo output.c foram necessárias. Para isso, seguimos o mesmo

padrão que já existe para as outras variáveis do código. Parte do arquivo modificado pode

ser encontrado no apêndice A.5.

3.5 Unidades

Ao contrário do seu antecessor, no FARGO3D, é posśıvel mudar o sistema de unidades.

Essa caracteŕıstica oferece algumas vantagens. A primeira delas, a mais óbvia, é a possibili-

dade de conferir os resultados de maneira mais prática. Além disso, isso permite comparar
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resultados gerados com diferentes sistemas de coordenadas para testar se a implementação

do código está correta. De fato, a razão entre os resultados obtidos com diferentes sistemas

de coordenadas deve ser uma reta (dentro da precisão da máquina).

Outra caracteŕıstica importante é a possibilidade de usar os resultados em outras

aplicações, como códigos de transferência radiativa, que exigem a entrada de dados num

sistema de unidades espećıfico.

Os diferentes sistemas de unidades estão descritos no arquivo foundam.h e podem

ser acessados a partir de variáveis de pré-processamento ativadas pelo comando make

UNITS=MKS para o sistema MKS, make UNITS=CGS para o sistema CGS ou make UNITS=0

para o sistema adimensional, já conhecido pelos usuários do FARGO. No sistema adimen-

sional, a massa da estrela, o raio do planeta e a constante gravitacional são tomados como

1. O peŕıodo orbital é, portanto, 2π em r = R0.

Para uso no modelo de formação planetária, acrescentamos outras unidades no arquivo

foundam.h. Essa modificação pode ser encontrada no apêndice A.6.

No FARGO3D, é posśıvel manipular o arquivo de sáıda para um sistema de unidade

espećıfico sem necessidade de alterar as unidades no arquivo de parâmetros (setup.par).

Para isso, basta ativar a variável de pré-processamento RESCALE pelo comando make

RESCALE=1.

Durante o processo make, o script python scripts/unitparser.py é rodado e lê todas

as variáveis reais de entrada do código, isto é, as variáveis do arquivo setup.par. Para as

regras de conversão de unidades, esse script faz a leitura do arquivo std/standard.units.

No caso de uma variável nova ser acrescentada no arquivo de parâmetros, o script faz

a leitura do arquivo setup.units, no qual o usuário define a regra para transformação

das novas variáveis. Essa regra é copiada automaticamente para um arquivo chamado

rescale.c, que contém todas as transformações de unidades necessárias para execução do

código. As unidades adimensionais, que não possuem descrição de transformação no código,

aparecem com um Warning durante o processo de compilação ou através da execução direta

do próprio script python, como mostra o exemplo abaixo:

1 ...

2 Warning ! Scanling rule not found for FLARINGINDEX. Is it

dimensionless ?

3 ...
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O arquivo setup.units com a transformação de unidades para as novas variáveis do

arquivo setup.par podem ser encontradas no apêndice A.8.

É importante ressaltar que, após a compilação do código, o usuário precisa remover o

arquivo rescale.c do diretório ../bin deixado pelo script. Caso contrário, por razões de

dependência, o makefile pode não apagar a nova variável em outra simulação que não a

utilize.

3.6 Principais parâmetros de entrada

Os parâmetros de entrada no FARGO3D são descritos no arquivo setup.par e são

essencialmente os mesmos daqueles usados no FARGO antecessor. Segue abaixo a descrição

dos principais parâmetros:

• AspectRatio - h (real): atribui um valor para a razão de aspecto do disco em R0,

onde R0 é um comprimento caracteŕıstico definido em src/fondam.h. Fisicamente,

esse valor está relacionado com a velocidade do som (ver seção 2.1.2) por meio da

relação:

h =
H

r
=

cs

ΩKr
. (3.48)

Portanto, esse parâmetro pode ser usado para inicializar o valor da velocidade do

som no disco de gás no arquivo condinit.c.

• Sigma0 - Σ0 (real): atribui um valor para a densidade superficial do gás em r = R0.

• SigmaSlope - ϕ (real): atribui um valor para o expoente do perfil de densidade

superficial do gás, descrito pela equação:

Σ(r) = Σ0

(
r

R0

)−ϕ
. (3.49)

• FlaringIndex - γ (real): atribui um valor para a curvatura do disco de gás. Caso

seja nulo, o disco de gás tem um perfil constante, isto é, a altura do disco aumenta

linearmente com o raio. A dependência da razão de aspecto do disco com a variável

γ é dada por:

h(r) =
H

r
= h

(
r

R0

)γ
. (3.50)

• PlanetConfig (string): nome do arquivo que contém os dados sobre o(s) planeta(s).

O caminho é relativo ao local onde será executado o código.
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• ThicknessSmoothing - ε (real): parâmetro de suavização do potencial para todos os

planetas para levar em conta o fato de ser 3D. O uso desse parâmetro é mutualmente

exclusivo com o RocheSmoothing. O comprimento de suavização do potencial é dado

por:

s = h

(
r

R0

)γ
× r × ε . (3.51)

Assim, o potencial do planeta de massa Mp numa distância rp será descrito pela

função potencial:

φ = − GMp√
rp

2 + s2
. (3.52)

• RocheSmoothing - ε (real): possui a mesma função do ThicknessSmoothing. No

entanto, o comprimento de suavização do potencial é calculado usando o raio de Hill

do planeta:

s = ε× r ×
(
Mp

3M?

)1/3

. (3.53)

• Eccentricity - ep (real): valor inicial para a excentricidade dos planetas.

• IndirectTerm (boolean): seleciona se o cálculo do potencial envolverá termos indi-

retos que surgem devido à aceleração primária decorrente da gravidade do planeta.

Esses termos surgem em razão da escolha da origem do sistema de coordenadas. No

FARGO3D, a origem do sistema de coordenadas está na estrela, portanto, esse termo

sempre estará designado como YES. Quanto mais próximo o centro de massa estiver

da estrela, menos influência teremos dos termos indiretos.

• Frame (string): seleciona o referencial que pode ser F (fixo), C (corrotação) e G

(guiding center). No primerio caso (F), o referencial roda com velocidade constante

definida pela variável OmegaFrame. No referencial de corrotação (C), o referencial

roda com o planeta de número 0. Quando G é acionado, o referencial roda com o

guiding center do planeta de número 0.

• OmegaFrame - Ωf (real): define um valor para a velocidade angular do referencial.

Ela terá sentido apenas se a variável Frame receber o valor F.

Outras variáveis foram usadas no modelo de formação planetária. O arquivo setup.par

completo e uma descrição de todas as novas variáveis podem ser encontrados no apêndice

A.7.
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3.7 Descrição do método numérico

O FARGO3D resolve as equações diferenciais da hidrodinâmica em uma malha euleri-

ana com um método expĺıcito no tempo usando a técnica do operador splitting e a técnica

upwind. A discretização de algumas dessas equações diferenciais ocorre via método de

diferenças finitas, enquanto em outras, utiliza-se o método de volumes finitos.

A Figura 3.5 representa um fluxograma correspondente a um passo completo de tempo

no FARGO3D. As equações são resolvidas atráves de uma sucessão de diferentes subpassos

que serão explicados a seguir.

3.7.1 Técnica do operador splitting

O FARGO3D utiliza um método de passos para a resolução das equações da hidro-

dinâmica conhecido como método splitting, no qual a resolução das equações diferenciais

parciais são divididas em duas partes. Este é o mesmo método empregado no código ZEUS

(Stone e Norman, 1992).

Para entendermos o processo, vamos supor que queiramos resolver a equação diferencial

∂x

∂t
+ f(x) = 0 x(0) = x0 , (3.54)

tal que f(x) ≡ f1(x) + f2(x). A solução da equação 3.54 pode ser obtida pela combinação

linear das soluções:

∂x1

∂t
+ f1(x1) = 0 , (3.55)

∂x2

∂t
+ f2(x2) = 0 , (3.56)

desde que as duas equações obtidas sejam integráveis. No cenário numérico, usando o

método de diferenças finitas, podemos escrever:

x1 − x0

∆t
= −f1(x0) , (3.57)

x2 − x1

∆t
= −f2(x1) . (3.58)
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Figura 3.5: Fluxograma das operações realizadas no FARGO3D durante um passo de tempo.

Os boxes azuis são espećıficos para o caso MHD, que não serão abordados nesta tese. Os

processos de comunicação MPI e GPU, indicados pelas células 2 e 9, são vistos na seção 3.8.

O cálculo da velocidade média devido ao algoritmo de advecção orbital, indicado na célula 3,

é discutido na seção 3.7.5. A pressão do gás na célula 4 é obtida por meio da equação 3.42 ou

3.47. O cálculo relativo ao potencial externo (célula 5) é discutido na seção 3.7.6. O passo

de tempo que envolve a condição CFL será detalhado nas seções 3.7.4 e 3.7.5. Os detalhes

referentes aos passos fontes da célula 7 são apresentados na seção 3.7.2 e os de transporte

(célula 12) na seção 3.7.3. Os algoritmos espećıficos da MHD (célula 8, 10 e 11) podem ser

encontrados em Beńıtez-Llambay e Masset (2016). Figura obtida em: Beńıtez-Llambay e

Masset (2016).

Com um pouco de álgebra, podemos colocar todas as equações diferenciais parciais

resolvidas no FARGO3D (referentes à parte hidrodinâmica) na forma geral:

∂Q

∂t
+∇ · (Q~v) = S(Q,~v, t) , (3.59)
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onde Q é a variável transportada e S(Q,~v, t), o termo fonte.

A Tabela 3.2 indica as variáveis transportadas em cada sistema de coordenadas para

cada direção.

Geometria X Y Z

Cartesiana ρvx ρvy ρvz

Ciĺındrica ρ(rvφ + r2Ωf ) ρvr ρvz

Esférica ρ(rvφ sin θ + r2 sin2 θΩf ) ρvr ρrvθ

Tabela 3.2 - Valores das variáveis transportadas para cada sistema de coordenadas em cada direção.

A Tabela 3.3 a seguir mostra os termos fontes usados no update da velocidade em cada

direção.

Geometria X Y Z

Cartesiana −1
ρ
∂P
∂x
− ∂Φ

∂x
−1
ρ
∂P
∂y
− ∂Φ

∂y
−1
ρ
∂P
∂z
− ∂Φ

∂z

Ciĺındrica − 1
rρ
∂P
∂φ
− 1

r
∂Φ
∂φ

−1
ρ
∂P
∂r
− ∂Φ

∂r
+

(vtφ)2

r
−1
ρ
∂P
∂z
− ∂Φ

∂z

Esférica − 1
rρ sin θ

∂P
∂φ
− 1

r sin θ
∂Φ
∂φ
−1
ρ
∂P
∂r
− ∂Φ

∂r
+

(vtφ)2+v2θ
r

− 1
rρ
∂P
∂θ
− 1

r
∂Φ
∂θ

+
(vtφ)2 cot θ

r

Tabela 3.3 - Valores das variáveis fontes usados no update da velocidade em cada direção.

Assim, aplicando o método splitting (ver eq. 3.55 e 3.56) na equação 3.59, podemos

escrever:

f1 = −S , (3.60)

f2 = ∇.(Q~v) . (3.61)

As equações correspondentes são, portanto:

∂Q

∂t
= S(Q,~v, t) , (3.62)

∂Q

∂t
+∇ · (Q~v) = 0 . (3.63)

A técnica do operador splitting dividiu o problema em duas equações diferenciais parci-

ais, chamadas, respectivamente, de equação fonte e equação de transporte. Portanto,
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o passo de tempo completo é composto da resolução da equação fonte Q(t0) = Q0 → Q1,

dada pela equação 3.62, seguido pela resolução da equação de transporte Q1 → Q2 =

Q(t0 + ∆t), dada pela equação 3.63.

3.7.2 Resolução da equação fonte

Seguindo o mesmo procedimento de Stone e Norman (1992), a resolução da equação

fonte (ver eq. 3.62) ocorre em três subpassos.

No subpasso 1, ocorre o update no campo de velocidade devido ao gradiente de pressão

e do potencial gravitacional, esse subpasso corresponde à célula 7a do fluxograma mos-

trado na Figura 3.5 e pode ser encontrado nos arquivos substep1 x.c, substep 1y.c e

substep 1z.c.

O subpasso 2 adiciona a viscosidade artificial de Von Neumann-Richtmyer e as cor-

respondentes fontes de aquecimento. A formulação da viscosidade artificial é baseada na

análise de ondas de choques planares em uma dimensão. O método é estendido a outras

dimensões através da definição de coeficientes de viscosidade em cada direção de forma in-

dependente, esses coeficientes são então usados para computar separadamente uma pressão

escalar artificial adicional (P ) para um update em cada direção. O triunfo da análise de

Von Neumann e Richtmyer (1950) foi a constatação de que uma pressão adicional não

linear, senśıvel somente à compressão, poderia resultar numa correta entropia e velocidade

de propagação, enquanto tem um pequeno efeito longe do choque. Assim, Von Neumann

e Richtmyer (1950) propuseram:

P =


l2ρ

(
∂v

∂x

)2

se
∂v

∂x
< 0 ,

0 se
∂v

∂x
≥ 0 ,

(3.64)

onde l é a constante com dimensão de comprimento que determina a força da viscosi-

dade artificial. Para uma implementação multidimensional, a pressão adicional para cada

direção é dada por:

Pxi,j,k =

C
2
2ρgasi,j,k(vxi+1,j,k − vxi,j,k)2 se (vxi+1,j,k − vxi,j,k) < 0 ,

0 se (vxi+1,j,k − vxi,j,k) > 0 ,

(3.65)
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Pyi,j,k =

C
2
2ρgasi,j,k(vyi,j+1,k − vyi,j,k)

2 se (vyi,j+1,k − vyi,j,k) < 0 ,

0 se (vyi,j+1,k − vyi,j,k) > 0 ,

(3.66)

Pzi,j,k =

C
2
2ρgasi,j,k(vzi,j,k+1 − vzi,j,k)2 se (vzi,j,k+1 − vzi,j,k) < 0 ,

0 se (vzi,j,k+1 − vzi,j,k) > 0 ,

(3.67)

Note que a grandeza l foi substituida pela grandeza adimensional C2 = l/∆x. Fisica-

mente, C2 mede o número de zonas sobre o qual a viscosidade artificial irá espalhar um

choque, em geral, C2 ≈ 2. Dada a pressão adicional, um update para o campo de velocida-

des é realizado em cada direção e um termo dissipativo é adicionado à equação de energia,

estes updates são dados, respectivamente, por:

vx
n+b
i,j,k − vx

n+a
i,j,k

∆t
= −

Pxi,j,k − Pxi−1,j,k

dx((ρgas
n
i,j,k + ρgas

n
i−1,j,k)/2)

, (3.68)

vy
n+b
i,j,k − vy

n+a
i,j,k

∆t
= −

Pyi,j,k − Pyi,j−1,k

dy((ρgas
n
i,j,k + ρgas

n
i,j−1,k)/2)

, (3.69)

vz
n+b
i,j,k − vz

n+a
i,j,k

∆t
= −

Pzi,j,k − Pzi,j,k−1

dz((ρgas
n
i,j,k + ρgas

n
i,j,k−1)/2)

, (3.70)

en+b
i,j,k − eni,j,k

∆t
= −Pxi,j,k

(
vxi+1,j,k − vxi,j,k

dx

)
−Pyi,j,k

(
vyi,j+1,k − vyi,j,k

dy

)
−Pzi,j,k

(
vzi,j,k+1 − vzi,j,k

dz

)
,

(3.71)

onde dx, dy,dz são as distâncias entre as faces das células e dependem do sistema de

coordenadas utilizado.

Esse subpasso correspondente à célula 7b do fluxograma, mostrado na Figura 3.5, e

pode ser encontrado nos arquivos substep2 a.c e substep 2b.c.

De acordo com Stone e Norman (1992), essa extensão multidimensional é ad hoc. Um

tratamento rigoroso envolveria definir um tensor viscoso artificial isotrópico e, então, usar

as componentes deste tensor nos termos pseudoviscosos nas equações de evolução.

No subpasso 3, adiciona-se o trabalho realizado pelas forças de pressão, isto só ocorre

se a equação de energia for resolvida.
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No caso da equação de um gás ideal, um update impĺıcito envolvendo a pressão P
n+1/2
gas

pode ser usado para melhorar a conservação de energia. Assim:

en+1 − en

∆t
= −P n+1/2

gas ∇. ~v , (3.72)

onde P
n+1/2
gas = (P n

gas + P n+1
gas )/2. Usando a equação de estado, Pgas = (γ − 1)e, podemos

rearranjar a equação de energia para obter uma expressão expĺıcita para en+1, dada por:

en+1
i,j,k =

[
1− (∆t/2)(γ − 1)(∇. ~v)i,j,k
1 + (∆t/2)(γ − 1)(∇. ~v)i,j,k

]
eni,j,k . (3.73)

Este subpasso corresponde à célula 7c da Figura 3.5 e se encontra no arquivo substep3.

3.7.3 Resolução da equação de transporte

Conforme vimos na subseção 3.7.1, a equação de transporte consiste na equação 3.63,

que funciona como uma lei de conservação para a quantidade Q, correspondente às quan-

tidades mostradas na Tabela 3.2.

A forma integral da equação 3.63 é dada por:

∂

∂t

∫∫∫
QdV +

∫∫∫
∇ · (Q~v)dV = 0 . (3.74)

Usando o teorema do divergente, podemos escrever:

∫∫∫
∇ · (Q~v)dV =

∫∫
∂V

Q~v · ~ndS . (3.75)

Portanto, a equação de transporte fica na forma:

∂

∂t

∫∫∫
QdV +

∫∫
∂V

Q~v · ~ndS = 0 . (3.76)

Com a equação acima, vemos que a variação temporal de Q dentro do volume de

controle ocorre, exclusivamente, devido ao fluxo nas faces do volume de controle. No caso

de Q ser uma variável escalar, isto é, definida no centro da célula, a representação por

diferenças finitas da equaçao 3.76 fica na forma:

Qn+1
i,j,k −Qn

i,j,k

∆t
V = −[Fxi+ 1

2
,j,k − Fxi− 1

2
,j,k + Fyi,j+ 1

2
,k − Fyi,j− 1

2
,k + Fzi,j,k+ 1

2
− Fzi,j,k− 1

2
]n+1/2,

(3.77)
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onde V é o volume de controle e F é o fluxo de Q através das faces da célula. O FARGO3D

divide a resolução da equação 3.77 usando passos intermediários n→ n+ a, n+ a→ n+ b

e n + b → n + 1. Esse procedimento resulta em três equações unidimensionais, descritas

por:

[Qn+a
i,j,k −Q

n
i,j,k]V = −∆t[Fxi+ 1

2
,j,k − FXi− 1

2
,j,k]

n+ 1
2 , (3.78)

[Qn+b
i,j,k −Q

n+a
i,j,k ]V = −∆t[Fyi,j+ 1

2
,k − Fyi,j− 1

2
,k]
n+ 1

2 , (3.79)

[Qn+1
i,j,k −Q

n+b
i,j,k]V = −∆t[Fzi,j,k+ 1

2
− Fzi,j,k− 1

2
]n+ 1

2 . (3.80)

As operações acima correspondem à célula 12c da Figura 3.5 e são aplicadas a todos os

termos da Tabela 3.2.

O cálculo do fluxo é realizado através do método upwind inferindo um valor para a

quantidade Q∗ no centro da face em meio passo de tempo. Assim, na direção x, por

exemplo, temos:

Fx
n+1/2
i+1/2,j,k = vxi+1/2,j,k[Q

∗x
i+1/2,j,k]

n+1/2Si+1/2,j,k , (3.81)

onde o subscrito x indica a direção normal à face, ao longo da qual o fluxo é calculado, e

Q∗xi+1/2,j,k é o valor da quantidade centrada Q interpolada na face i+ 1/2 de área Si+1/2,j,k,

na metade do passo de tempo. Racioćınio análogo é usado para as outras direções e faces.

Seguindo o mesmo procedimento de Stone e Norman (1992), o FARGO3D interpola

o valor de Q utilizando uma função linear1 para calcular os valores dentro da célula com

coeficientes lineares obtidos do modelo de Van Leer (van Leer, 1977)2. Assim, o valor

interpolado é obtido usando:

Q∗i+1/2 =

Qi + ai(∆Xi − vxi+1/2,j,k∆t)/2 se vxi+1/2,j,k ≥ 0 ,

Qi+1 − ai+1(∆Xi + vxi+1/2,j,k∆t)/2 se vxi+1/2,j,k < 0 ,

(3.82)

1 Uma exceção ocorre no cálculo da velocidade residual do algoritmo de advecção orbital que utiliza

uma função parabólica de forma similar ao código PLUTO.
2 Uma explicação bastante didática da interpolação dos valores dentro da célula usando diferen-

tes métodos pode ser encontrada em <http://www2.mpia-hd.mpg.de/ dullemon/lectures/fluiddyna-

mics08/chap 4 advection II.pdf>.
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onde ∆Xi é a distância entre as faces na mesma direção e ai é dado por:

ai =


0 se ∆Qi+1/2∆Qi−1/2 < 0 ,

2
∆Qi+1/2∆Qi−1/2

∆Qi+1/2 + ∆Qi−1/2

se ∆Qi+1/2∆Qi−1/2 ≥ 0 ,
(3.83)

onde ∆Qi+1/2 = (Qi+1 − Qi)/∆Xi. Esse cálculo é realizado em meio espaço de tempo

e corresponde à célula 12b da Figura 3.5. Os arquivos que contêm a programação refe-

rente a esses passos são vanleer x a.c, vanleer x b.c, vanleer y a.c, vanleer y b.c,

vanleer z a.c e vanleer z b.c.

É importante destacar que as quantidades momento envolvem o produto de grande-

zas definidas em diferentes posições da malha. Nesse caso, o FARGO3D trabalha com a

definição de momento esquerdo e direito, definidos por:

Π−i = ρivi−1/2,j,k , (3.84)

Π+
i = ρivi+1/2,j,k , (3.85)

que são transportados como quantidades centradas. As grandezas acima envolvem o pro-

duto de uma quantidade centrada com uma quantidade definida na face. Elas são cal-

culadas antes de serem transportadas, portanto, no passo 12a da Figura 3.5 nos arquivos

momenta x.c, momenta y.c e momenta z.c. Após a conclusão dos subpassos de transporte,

a nova velocidade é inferida dos novos momentos e da nova densidade usando:

vn+1
i−1/2,j,k =

Π+
i−1

(n+1)
+ Π−i

(n+1)

ρn+1
i−1 + ρn+1

i

. (3.86)

Essa operação é realizada na célula 12d da Figura 3.5 nos arquivos newvel x.c, newvel y.c

e newvel z.c. A relação acima é usada no caso cartesiano, para as outras geometrias é

necessário escrever os momentos com base na Tabela 3.2. Esse procedimento assegura a

conservação do momento direito e esquerdo de acordo com acurácia da máquina e, por-

tanto, a média aritmética dos dois.

Além disso, outro detalhe importante é o upgrade da velocidade angular devido ao

referencial, passo 5b da Figura 3.5, que não é realizado entre o começo e o fim dos pas-

sos responsáveis pela resolução da equação de transporte. Assim, deve-se ficar atento à
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correção das velocidades. Em coordenadas esféricas, por exemplo, essa correção é feita

usando:

vφ
c
i,j,k = vφ

b
i,j,k − (Ω′f − Ωf )r sin θ , (3.87)

onde Ωf é a rotação antiga do referencial, Ω′f a nova rotação e o sobescrito b e c denotam

respectivamente o valor da velocidade azimutal no começo da célula 5b e 5c da Figura 3.5,

que são também os valores no começo e no fim da rotina de correção da velocidade. Este

subpasso também conserva o momento angular conforme a acurácia da máquina.

3.7.4 Estabilidade e a condição CFL

O passo de tempo ∆t para resolução das equações deve ser limitado de modo a asse-

gurar a estabilidade do método expĺıcito, esse procedimento é conhecido como condição

de Courant-Friedrichs-Levy ou condição CFL. Embora em alguns casos seja posśıvel de-

terminar com exatidão um critério de estabilidade com a análise de Von Neumann, em

geral, como ocorre no FARGO3D, é necessário um método heuŕıstico para determinar o

maior passo de tempo permitido. A ideia do método consiste no fato de que a informação

não pode percorrer mais de uma célula durante um passo de tempo. O FARGO3D utiliza

o mesmo critério usado por Stone e Norman (1992), no qual o maior passo de tempo é

determinado por:

∆t = Cmin

(∑
i

∆t−2
i

)−1/2
 , (3.88)

onde C < 1 é um parâmetro real chamado número de Courant. No FARGO3D, é utilizado

o valor C = 0.44 obtido por meio de testes de estabilidade e velocidade em algumas

simulações modelos. O cálculo de ∆t é obtido com base nos dados de toda a malha, com

exceção das células fantasmas, e corresponde ao procedimento da célula 6 da Figura 3.5,

que pode ser encontrado no arquivo cfl.c. Durante o teste da condição, são obtidos alguns

valores de ∆ti com base em diferentes processos:

1. velocidade da onda sonora ou magnetosônica: ∆t1 = ∆j/cw, onde cw é a velocidade

máxima das ondas que se propagam no meio e ∆j o tamanho da célula na direção j =

(x, y, z). No caso MHD, temos cw = cs+vA para a velocidade da onda magnetosônica,
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onde cs é a velocidade do som e vA = (B2/(µ0ρgas))
0.5 é a velocidade de Alfvén. No

caso puramente hidrodinâmico, cw é a própria velocidade do som;

2. movimento do fluido: ∆t2 = ∆j/|vj|, onde vj é a velocidade do fluido na direção j;

3. viscosidade artificial: ∆t3 = C2|∆j/∆vj|, onde C2 = 4
√

2 é uma constante arbitrária

e ∆vj a diferença entre valores sucessivos de vj na direção j;

4. viscosidade: ∆t4 = ∆2
j/(4νgas) onde νgas é a viscosidade cinemática do gás;

5. resistividade: ∆t5 = ∆2
j/(4η) onde η é a resistividade.

Obtidos os valores de tempos ∆ti, a equação 3.88 fornece o passo de tempo usado

durante a simulação até o processo de update depois do qual se calcula novamente o próximo

passo de tempo.

3.7.5 Advecção orbital

A resolução da equação de transporte, apresentada na seção 3.7.3, possui, como carac-

teŕıstica, alguns problemas:

1. Grandes velocidades azimutais que limitam severamente o passo de tempo (seção

3.7.4).

2. Erros de truncamento que dependem do sistema de referência (Robertson et al.,

2010).

Para evitar esses problemas, o FARGO3D utiliza o mesmo método do seu antecessor

(Masset, 2000), exceto pelo uso de outro limitador de fluxo, o método Piecewise Parabolic

Advection, para realizar o deslocamento fracional. A ideia do método consiste em decom-

por, para cada anel da célula em um dado raio e colatitude, a velocidade azimutal em uma

velocidade maior uniforme e em uma velocidade menor residual, que equivale a trabalhar

em um referencial aproximadamente corrotante em cada anel. Assim:

v = v0 + ∂v , (3.89)

onde v ≡ vφ em coordenadas esféricas e ciĺındricas e v ≡ vx em cartesianas.
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Para entender esse processo, vamos considerar, por exemplo, a equação de transporte

a seguir:

∂J

∂t
+

1

r

∂(vθJ)

∂θ
+

1

r

∂(rvrJ)

∂r
= termos fontes , (3.90)

onde J = ρrvθ. Podemos escrever, sem perda de generalidade, a equação anterior na forma:

∂J

∂t
+

1

r

∂[(vθ − u)J ]

∂θ
+
u

r

∂J

∂θ
+

1

r

∂(rvrJ)

∂r
= termos fontes , (3.91)

onde u pode ser qualquer quantidade que não dependa de θ. Portanto, ao usar a técnica

do operador splitting na equação acima, vamos obter:

• uma equação fonte;

• uma equação de transporte;

• uma equação de transporte azimutal com vθ − u, chamada de velocidade residual;

• uma equação adicional descrita por
∂J

∂t
+
u

r

∂J

∂θ
= 0.

Assim, dada a relação 3.89, a equação de transporte na direção azimutal fica na forma:

∂tQ+ ∂x(vQ) = 0 , (3.92)

onde ∂x ≡ (1/r)∂φ em coordenadas ciĺındricas e ∂x ≡ (1/r sin θ)∂φ em coordenadas

esféricas. A equação anterior pode ser resolvida em dois passos usando a técnica do ope-

rador splitting, logo:

∂tQ+ ∂x(∂vQ) = 0 , (3.93)

∂tQ+ v0∂x(∂Q) = 0 . (3.94)

No FARGO3D, a velocidade v0 é obtida de forma que a velocidade residual tenha o

menor vetor norma 1 posśıvel (arquivo compute vmed.c), usando a relação:

1 Dado um vetor ~x = (x1, x2, ..., xn), o vetor norma |~x|∞ é definido por |~x|∞= maxi|xi|. Até o término

dessa tese o FARGO3D foi aperfeiçoado, a versão atual utilza somente a velocidade kepleriana e não mais

o vetor norma.
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v0
jk =

1

2
[max(vijk) + min(vijk)] , (3.95)

para j e k fixos.

A equação 3.94 é resolvida usando o método discutido na seção 3.7.3. Já a equação

3.94 equivale a um deslocamento do perfil inicial:

Q(x, t+ ∆t) = Q(x− v0∆t, t) . (3.96)

Como este deslocamento não necessariamente representa um número inteiro de células,

nós usamos o método splitting mais uma vez em dois subpassos. Assim, decompomos v0

como:

v0 ≡ vshift + vRshift , (3.97)

onde

vshift = N
∆X

∆t
, (3.98)

com N = E
(
v0 ∆t

∆X

)
, E(X) sendo o inteiro mais próximo de X. Então, usando novamente

o operador splitting na equação 3.94, temos:

∂tQ+ vshift∂xQ = 0 , (3.99)

∂tQ+ vRshift∂xQ = 0 . (3.100)

De forma didática, podemos considerar que o material em dado raio sofreu um desloca-

mento de 4.7 células. Assim, o que as equações acima fazem é decompor esse deslocamento

num inteiro mais próximo e um resto, no caso, 5 - 0.3. No primeiro subpasso, o material

é deslocado levando em conta o resto, realizado pelo método de transporte clássico. O

segundo subpasso corresponde a um número inteiro de células, copiando o conteúdo da

célula j para j + 5. O deslocamento interior é obtido no arquivo advect shift.c e a

velocidade residual em compute residual.c. Os diferentes subpassos estão no arquivo

transport.c.

Assim, a solução da equação 3.99 é dada por:
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Qn+1
i = Q(xi, t+ ∆t) = Q(x− vshift∆t, t)

= Q(xi −N∆X, t) = Qn
i−N ,

(3.101)

que é simplesmente uma permutação circular dos valores da zona dentro do anel em con-

sideração.

Já a equação 3.100 pode ser reformulada como:

∂tQ+ ∂x(v
R
shiftQ) = 0 , (3.102)

e, portanto, pode ser tratada usando a mesmo mecanismo da seção 3.7.3. A única diferença,

ocorre para a interpolação onde se usa um método de ordem maior (Piecewise Parabolic

Advection). Assim, os valores na interface são dados por:

Q∗xi+1/2 =

QR,i + ξ(Qi −QR,i) + ξ(1− ξ)(2Qi −QR,i −QL,i) se vxi+1/2 ≥ 0 ,

QL,i + ξ(Qi+1 −QL,i+1) + ξ(1− ξ)(2Qi+1 −QR,i+1 −QL,i+1) se vxi+1/2 < 0 ,

(3.103)

onde ξ = vi+1/2∆t/∆x e QL/R são os valores de Q nas interfaces direita/esquerda monoto-

nizadas conforme definido abaixo. Dado ∂Qi = (Qi+1 −Qi−1)/2, nós definimos, primeira-

mente, os coeficientes (slopes) centrados monotonizados em cada célula como:

∂mQi =

0 se (Qi+1 −Qi)(Qi −Qi−1) ≤ 0 ,

min(2|Qi −Qi−1|, 2|Qi+1 −Qi|, |∂Qi|)× sgn(∂Qi) , caso contrário .

(3.104)

Este procedimento corresponde ao mesmo usado por Colella e Woodward (1984) com

células de tamanho uniforme. Em um segundo estágio, interporlações parabólicas são

usadas para reconstruir a quantidade nas interfaces da forma:

QL
i+1 = QR

i +
1

2
(Qi+1 −Qi)−

1

6
(∂mQi+1 − ∂mQi) . (3.105)

Além disso, testes finais são usados para remover os extremos locais potencialmente

criados pelo procedimento acima, da seguinte forma:
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QL
i = QR

i = Qi se (Qi+1 −Qi)(Qi −Qi−1) ≤ 0 ,

QL
i = 3Qi − 2QR

i se ∆iCi > ∆2
i /6 ,

QR
i = 3Qi − 2QL

i se −∆2
i /6 > ∆iCi ,

(3.106)

onde ∆i = QR
i −QL

i e Ci = Qi−(QL
i +QR

i )/2. O uso deste método requer uma camada extra

de células fantasmas além da estabelecida pela interpolação de Van Leer. O método aqui

descrito foi empregado no FARGO3D exclusivamente para o transporte do reśıduo uniforme

fracionário da advecção orbital, da mesma forma que Mignone et al. (2012). Todo esse

processo de interpolação pode ser visualizado nos arquivos fargo ppa a.c, fargo ppa b.c,

fargo ppa c.c e fargo ppa d.c.

É interessante destacar que o usuário pode escolher usar a opção da advecção orbital

ou não através da variável de macrocomando DSTANDARD no arquivo setup.opt.

A permutação circular devido a equação 3.101 não introduz erros numéricos, e vshift

não tem que ser inclúıdo na análise da estabilidade: ele não contribui com a condição de

Courant. Assim, a condição de Courant é determinada da mesma forma que descrevemos

na seção 3.7.4, substituindo-se v por ∂v. Mais detalhes sobre a condição CFL podem ser

obtidos em Beńıtez-Llambay e Masset (2016).

3.7.6 Integrador orbital para os planetas

O FARGO3D, assim como seu antecessor, possibilita colocar alguns pontos massivos

ao redor da estrela central. O método numérico usado para tratar a evolução do sistema

planetário é o método de Cash-Karp (Cash e Karp, 1990), que consiste num método de

Runge-Kutta de passo fixo, no caso, governado pela condição CFL.

É importante ressaltar que, como o passo é independente da interação entre os corpos,

esse método não assegura uma boa solução no caso de corpos muito próximos. Para levar

em conta essa situação, seria necessário acrescentar um sub-passo desacoplado da condição

CFL, como realizado por Morbidelli e Nesvorny (2012), que implementaram o integrador

SYMBA (Duncan et al., 1998) para detectar encontros próximos e colisões.

O algoritmo que rege a evolução do sistema planetário no FARGO3D consiste em

resolver equações diferenciais da forma:
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d~y

dt
= f(t, ~y) , (3.107)

onde ~y é um vetor das 6N componentes que envolvem a posição e a velocidade dos N

planetas. O método de Cash-Karp consiste em estimar ~y a partir de um Runge-Kutta de

quarta ordem, logo:

~yi+1 = ~yi +

(
37

378
~k1 +

250

621
~k3 +

125

594
~k5 +

512

1771
~k6

)
h , (3.108)

onde

~k1 = f(ti, ~yi) , (3.109)

~k2 = f(ti +
1

5
h, ~yi +

1

5
~k1h) , (3.110)

~k3 = f(ti +
3

10
h, ~yi +

3

40
~k1h+

9

40
~k2h) , (3.111)

~k4 = f(ti +
3

5
h, ~yi +

3

10
~k1h−

9

10
~k2h+

6

5
~k3h) , (3.112)

~k5 = f(ti + h, ~yi −
11

54
~k1h+

5

2
~k2h−

70

27
~k3h+

35

27
~k4h) , (3.113)

~k6 = f(ti +
7

8
h, ~yi +

1631

55296
~k1h+

175

512
~k2h+

575

13824
~k3h+

44275

110592
~k4h+

253

4096
~k5h) . (3.114)

A força exercida pelo gás no planeta é calculada a cada passo hidrodinâmico e usada

para calcular a nova velocidade do planeta. Essa força pode ser calculada pela soma direta

exercida por cada célula ou pela remoção de todo o gás, antes da soma, correspondente à

parte aximétrica do disco, já que não há torque em um planeta coplanar em um disco de

gás aximétrico. A primeira opção é o padrão do FARGO3D. A segunda opção é ativada

por meio do macrocomando BM08 no arquivo setup.opt. Maiores detalhes podem ser

encontrados no manual do FARGO3D.
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3.8 Processo de paralelização no FARGO3D

O FARGO3D é um código escrito em C e paralelizado usando MPI (Message Passing

Interface), em que se decompõem as direções Y e Z, já a direção X é resolvida em um

único processador. Isso inclui também as células fantasmas (ver seção 3.3). O número de

células fantasmas depende do problema f́ısico em estudo e da frequência de comunicação,

isto é, o número de passos dentro de um intervalo de tempo. Quanto maior a frequência,

maior o número de células fantasmas necessárias. Essa relação deve ser tal que o resultado

da simulação não dependa do número de processadores. No FARGO3D, a comunicação

é realizada duas vezes por passo (células 2 e 9 da Figura 3.5) e possui três camadas de

células fantasmas em cada direção, que são definidas pela variável de pré-processamento

NHGY e NHGZ, que se encontram no arquivo define.h. É importante ressaltar que o número

de células fantasmas pode ser alterado caso um nova condição f́ısica programada apresente

essa exigência.

Além disso, o FARGO3D possui uma caracteŕıstica muito peculiar que é o uso da

programação CUDA (Compute Unified Device Architecture) para uso da GPU (Graphics

Processing Unit). De fato, o código possui algumas rotinas que transformam automatica-

mente a programação para uso da CPU para a de uso na GPU, sem que o usuário tenha

necessidade de conhecer a programação CUDA. É usual a denominação kernel para de-

nominar as funções na programação CUDA, estas funções começam com o especificador

global e sempre deve retornar void. Outra denominação bastante usual na programação

CUDA é a palavra device para a GPU e a palavra host para a CPU, assim, quando usa-

mos o termo memória do host, estamos nos referindo à memória RAM do CPU, enquanto

memória do device trata da memória RAM de v́ıdeo.

Para que as funções, em geral dentro do loop hidrodinâmico, possam ser transformadas

de funções (em C) para kernels (funções CUDA), o usuário precisa seguir um determinado

script, essas funções são conhecidas como funções mesh. Uma função mesh usa certos

parâmetros e os processa na malha usando loops aninhados.

A função mesh retorna sempre um void e possui os seguintes componentes que são

implementados em blocos espećıficos:

• Header.

• Nome e tipo da função.
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• Argumentos.

• Variáveis globais.

• Variável locais.

• Loop sobre a malha.

Há um conjunto de regras (script) para que as rotinas já programadas no FARGO3D

possam transformar cada parte dos componentes acima em um kernel. Isso evita que o

usuário tenha que se preocupar com o gerenciamento de memória e a loǵıstica de trans-

ferência de dados entre a CPU e a GPU. Além disso, há dois comandos no FARGO3D, o

INPUT e o OUTPUT, que automaticamente realizam a transferência de dados entre a GPU

e CPU. O comando INPUT é usado para disparar a transferência de dados enquanto o co-

mando OUTPUT disponibiliza o campo para armazenagem. Vamos considerar como exemplo

a seguinte situação: suponha que seja de interesse computar a pressão isotérmica do gás na

GPU (Pgas = c2
sρgas), mas nós temos as condições iniciais na CPU. Nós precisamos enviar

para a GPU os campos de velocidade do som e de densidade do gás, mas sem enviar todos

os outros campos, já que isso seria muito custoso computacionalmente. Assim, usamos o

comando INPUT para que o programa automaticamente verifique se as variáveis velocidade

do som e densidade do gás estão aptas para serem enviadas a GPU e o comando OUTPUT

para verificar o lugar apropriado para armazenagem do campo de pressão.

Para explicar como o script funciona, vamos transformar a situação descrita acima, que

calcula a pressão isotérmica do gás, numa função apta a ser traduzida automaticamente

para um kernel. Primeiramente, considere o programa a seguir:

1 #include "fargo3d.h"

2

3 void ComputePressureFieldIso_cpu () {

4

5 real* dens = Density ->field_cpu;

6 real* cs = Energy ->field_cpu;

7 real* pres = Pressure ->field_cpu;

8

9 int pitch = Pitch_cpu;

10 int stride = Stride_cpu;
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11 int size_x = Nx;

12 int size_y = Ny+2* NGHY;

13 int size_z = Nz+2* NGHZ;

14

15 int i;

16 int j;

17 int k;

18

19 for (k=0; k<size_z; k++) {

20 for (j=0; j<size_y; j++) {

21 for (i=0; i<size_x; i++ ) {

22 pres[l] = dens[l]*cs[l]*cs[l];

23 }

24 }

25 }

26 }

A função acima pode ser executada na CPU, para que essa função seja transformada

num kernel pelas rotinas do FARGO3D, precisamos separar o código em blocos usando

identificadores (//<IDENTIFICADOR> e //<\IDENTIFICADOR>) para cada bloco espećıfico

da função.

No programa abaixo, escrevemos a função anterior na formatação correta, isto é, se-

guindo o script, para que possa ser interpretada pelos conversores. Os comentários com

// são obrigatórios, os comentários com * devem ser ignorados e são usados apenas para

explicar o conteúdo de cada bloco.

1

2 //<FLAGS >

3 *Nesse bloco s~ao definidas as variáveis de pré - processamento.

Elas devem ser definidas com duas barras. As variáveis _GPU e

_NOPROTO s~ao obrigatórias. A variável _GPU pode ser usada

dentro da funç~ao mesh para alguma tarefa especı́fica que deva

rodar apenas em GPU , para isso basta utilizar o comando #

ifdef _GPU ... #endif*

4 //#define _GPU
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5 //#define _NOPROTO

6 // <\FLAGS >

7

8 //<INCLUDES >

9 *Nesse bloco s~ao definidos os usuais includes da programaç~ao C.

O header fargo3d.h é obrigatório. O script copia exatamente o

que está escrito para o kernel*

10 #include "fargo3d.h"

11 // <\INCLUDES >

12

13 void ComputePressureFielIso_cpu (){

14 *O nome da funç~ao precisa terminar com _cpu e todos os argumentos

(quando houver) precisam estar na mesma linha. Vários tipos

de argumentos s~ao aceito , no entanto , a variávei Field deve

sempre ser o último argumento*

15

16 //<USER_DEFINED >

17 *Esse bloco é bastante geral , tudo dentro dele é passado

textualmente para o kernel. Na prática esse bloco é usado para

colocar as diretivas INPUT e OUTPUT das variáveis de campo.

Este bloco é sempre executado durante o pré - processamento.

18 INPUT(Energy);

19 INPUT(Density);

20 OUTPUT(Pressure);

21 // <\USER_DEFINED >

22

23 //<EXTERNAL >

24 *O kernel n~ao consegue ler variáveis globais. Assim , todas as

variáveis externas definidas neste bloco s~ao passadas como

argumento para o kernel .*

25 real* dens = Density -> field_cpu;

26 real* cs = Energy -> field_cpu;

27 real* pres = Pressure -> field_cpu

28 int pitch = Pitch_cpu;
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29 int stride = Stride_cpu;

30 int size_x = Nx;

31 int size_y = Ny+2* NGHY;

32 int size_z = Nz+2* NGHZ;

33 // <\EXTERNAL >

34

35 //<INTERNAL >

36 *Bloco no qual s~ao declaradas as variáveis internas usadas apenas

nesse escopo do código. Elas s~ao passadas textualmente para o

kernel*

37 int i;

38 int j;

39 int k;

40 int ll;

41 // <\INTERNAL >

42

43 //<CONSTANT >

44 *As variáveis dentro desse bloco s~ao movidas para a memória

constante se BIGMEM n~ao está ativo. Caso ativo , a variável é

movida para a memória global device .*

45 // <\CONSTANT >

46

47 //<MAIN_LOOP >

48 *Dentro do LOOP s~ao realizadas as operaç~oes para cada célula. O

padr~ao deve ser exatamente como descrito aqui.*

49

50

51 i = j = k = 0;

52

53 #ifdef Z

54 for (k=0; k<size_z; k++) {

55 #endif

56 #ifdef Y

57 for (j=0; j<size_y; j++) {
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58 #endif

59 #ifdef X

60 for (i=0; i<size_x; i++ ) {

61 #endif

62 // <#>

63 ll = l;

64 pres[ll] = dens[ll]*cs[ll]*cs[ll];

65 // <\#>

66 #ifdef X

67 }

68 #endif

69 #ifdef Y

70 }

71 #endif

72 #ifdef Z

73 }

74 #endif

75

76 // <\MAIN_LOOP >

77

78 //<LAST_BLOCK >

79 *Nesse campo é possı́vel inserir qualquer conteúdo que será

executado depois da execuç~ao do kernel .*

80 // <\LAST_BLOCK >

81

82

83 }

As novas funções acrescentadas nesta tese para lidar com a formação planetária no

FARGO3D serão escritas com base no script acima. No entanto, após escrita, a função

deve ser acrescentada no FARGO3D. Para isso, deve-se seguir o seguinte procedimento:

1. Criar o arquivo setups.objects no diretório do seu setup e incluir nesse arquivo o

nome do arquivo da função;

2. Copiar os arquivos std/fun arch.cfg e src/change arch.cfg para seu setup;
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3. Adicionar a função no arquivo src/prototypes.h;

4. Adicionar o ponteiro da nova função no arquivo src/global.h;

5. Modificar o arquivo change arch.cfg do seu diretório seguindo o mesmo padrão das

outras funções já programadas;

6. Adicionar a função no arquivo fun arch.cfg e colocar o caminho desse arquivo no

arquivo de parâmetros setup.par;

7. Validar seu novo kernel usando FARGO DEBUG.

A lista acima é apenas um resumo dos procedimentos, os detalhes podem ser consul-

tados no manual do FARGO3D no caṕıtulo Developing a complex setup, que pode ser

encontrado em <http://fargo.in2p3.fr/Documentation>1.

3.9 Arquivos de sáıda do FARGO3D

O FARGO3D produz diferentes tipos de arquivos em sua sáıda. Todos os arquivos desta

tese foram lidos usando o programa ipython notebook, a partir do qual todos os gráficos

foram gerados. No entanto, o usuário pode optar por qualquer outra forma de leitura

desses dados.

Além disso, é importante destacar que no arquivo setup.par o usuário define o intervalo

de tempo no qual o programa gerará os arquivos de sáıda. As variáveis são DT e Ninterm, a

maioria dos arquivos são gerados após DT * Ninterm enquanto outros possuem uma sáıda

mais fina, gerada a cada DT. Nesta tese, usamos DT = 1/20Pjup e Ninterm de acordo com

a conveniência de cada simulação.

A seguir iremos descrever cada tipo de arquivo separadamente.

3.9.1 Arquivos com as variáveis de campo

Esses arquivos possuem a extensão .dat, portanto, são arquivos binários não formata-

dos. A estrutura de cada arquivo é uma sequência de dados doubles (8 bytes) ou floats (4

bytes) (caso a a opçao FLOAT esteja ativada no arquivo .opt). Assim, o número de bytes

guardados em cada arquivo será:

1 Acesso em: 9 fev. 2017.



Seção 3.9. Arquivos de sáıda do FARGO3D 121

• 8 x NX x NY x NZ

• 4 x NX x NY x NZ, se a opção FLOAT está ativada

onde NX, NY e NZ são o número de células em cada direção (ver seção 3.2).

Para uma correta leitura desses arquivos, deve-se tomar cuidado com a ordem dos

dados. A Figura 3.6 a seguir ilustra como eles são guardados em cada arquivo no caso 2D

(o caso 3D segue o mesmo racioćınio).

Figura 3.6: Formato do cubo de dados no FARGO3D. O cubo de dados é guardado da

esquerda para a direita e de cima para baixo, conforme ilustrado na figura.

Note, portanto, que essse arquivo não contém qualquer informação sobre as coorde-

nadas, sendo somente um array de dados, sem qualquer informação adicional. No caso

da implementação MPI, a situação é mais complexa, porque cada processador escreve

um pedaço da malha. Se quisermos juntar os arquivos manualmente precisaremos da in-

formação dos arquivos das malhas (ver seção 3.9.2). Na prática, usamos a flat -m durante

a execução do programa para que isso ocorra de forma automática. Caso o cluster não

possua um repositório global, o usuário terá que fazer isso manualmente 2.

Esses arquivos também podem ser escritos no formato VTK.

2 Para os clusters utilizados no IAG-USP, somente a máquina UV30 possui repositório global, portanto,

para uso no ALPHACRUCIS, deve-se utilizar apenas 1 nodo (24 processadores) ou juntar os arquivos de

sáıda na formatação correta após a simulação.
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3.9.2 Arquivos com o domı́nio computacional

Estes arquivos são criados durante a primeira rodada e guardam os valores da coor-

denadas da primeira face de cada célula ([xyz]min). Eles são impressos com as células

fantasmas. O formato é ASCII (American Standard Code for Information Interchange) e

o número total de linhas é:

• domain x.dat: NX linhas

• domain y.dat: NY + 2NGHY linhas

• domain z.dat: NZ + 2NGHZ linhas

onde NGHY = NGHZ = 3 por padrão (ver seção 3.2). Caso se queira usar um espaçamento

logaŕıtmico, basta mudar o parâmetro Spacing para log no arquivo setup.par.

É posśıvel incluir no diretório de sáıda arquivos com o nome domain [xyz].dat com

coordenadas espećıficas, que permitem que se manipule manualmente o tamanho de zonas

não constantes.

3.9.3 Arquivo com as variáveis

Após rodar a simulação, dois arquivos chamados variables.par e IDL.var são criados.

Esses arquivos são arquivos ASCII e contêm a mesma informação em dois diferentes forma-

tos: o nome e os valores de todos os parâmetros usados. O arquivo IDL.var é formatado

para simplificar o processo de leitura em um script IDL/GDL.

3.9.4 Arquivos com o domı́nio das submalhas

Um arquivo de malha é criado por processador. Dentro de cada arquivo, há informação

guardada sobre cada submalha relativa a cada processador. O formato padrão é em 7

colunas, com os dados:

• CPU Rank: ı́ndice do CPU (Central Processing Unit).

• Y0: Índice inicial Y da submalha.

• YN: Índice final Y da submalha.

• Z0: Índice inicial Z da submalha.
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• ZN: Índice final Z da submalha.

• IndexY: Índice Y do processador em uma malha 2D de processadores.

• IndexZ: Índice Z do processador em uma malha 2D de processadores.

3.9.5 Arquivos com os dados planetários

Estes arquivos são gerados quando um setup inclui um ou mais planetas. Há três

arquivos por planeta, são eles: planet[i].dat, bigplanet[i].dat e orbit[i].dat, onde

i é o número do planeta especificado pelo parâmetro PLANETCONFIG. Este número começa

com 0. Os últimos dois arquivos correspondem a uma impressão mais fina, isto é, realizada

a cada DT. Em contraste, planet[i].dat é impresso a cada vez que as variáveis de campo

são plotadas. O arquivo, portanto, é um subconjunto de bigplanet[i].dat.

A cada update, uma nova linha é adicionada a cada um desses arquivos. Nos arquivos

planet[i].dat e biplanet[i].dat, uma linha contém as seguintes colunas:

1. Um inteiro que corresponde ao número da sáıda.

2. A coordenada x do planeta.

3. A coordenada y do planeta.

4. A coordenada z do planeta.

5. A coordenada x da velocidade do planeta.

6. A coordenada y da velocidade do planeta.

7. A coordenada z da velocidade do planeta.

8. A massa do planeta.

9. A data.

10. A rotação instantânea do referencial.

No arquivo orbit[i].dat, uma linha contém as seguintes colunas:

1. A data t.
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2. A excentricidade e.

3. O semi-eixo maior a.

4. A anomalia média M (em radianos).

5. A anomalia verdadeira V (em radianos).

6. O argumento do periastro ψ (em radianos, medido a partir do nodo ascendente).

7. O ângulo ϕ entre a posição atual e inicial do eixo x (em radianos).

8. A inclinação da órbita i (em radianos).

9. A longitude ω do nodo ascendente (com relação ao eixo x atual).

10. A posição angular α do periélio (o ângulo da projeção do periélio na direção do plano

x− y, com relação ao eixo x atual).

Em nossas simulações, acrescentamos alguns dados extras no arquivo planet[i].dat

correspondente ao modelo de formação planetária, esses novos dados correspondem às

novas variáveis presentes na struct alterada, que está no apêndice A.4.3.

3.9.6 Arquivos de monitoração

A monitoração de uma quantidade pode ser feita de maneiras diferentes.

Para as grandezas escalares, uma soma (ou média) da quantidade é realizada ao longo

do domı́nio computacional. O arquivo de sáıda é único, duas colunas, no qual a coluna

da esquerda é o tempo, e a da direita a soma ou a média da quantidade. A nova linha é

impressa a cada DT.

As grandezas vetoriais podem ser monitoradas em 1D ou 2D. No caso 1D, a soma ou

média é realizada sobre duas dimensões, assim obtemos um perfil radial ou vertical em

cada sáıda através de mapas. O arquivo impresso pode estar no formato .raw, no qual

uma fila de bytes é adicionada a cada DT, ou num formato .dat em duas colunas, nas quais

a primeira representa o valor de y ou z, e a segunda coluna o valor da soma ou média.

No caso 2D, a soma ou média é realizada exclusivamente em x, de modo que o mapa

2D em y e z é produzido. Neste caso, uma linha no arquivo de formato raw é impressa a

cada DT.
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Para entender mais pormenores e saber quais quantidades podem ser monitoradas e

como o programa realiza essa tarefa, recomendamos a leitura do manual do FARGO3D no

caṕıtulo OUTPUTS.

3.10 Simulação padrão utilizada

3.10.1 Parâmetros e módulos de entrada

A simulação padrão utilizada nesta tese utiliza um disco de gás bidimensional fino, isto

é, h = H/r << 1. A razão de aspecto do disco será de h = 0.05 com um fator de curvatura

de λ = 0.0. Esses valores são consistentes com a teoria de discos finos (ver seção 2.1.2) e

são usados nas maioria das simulações que envolvem discos de acreção (Bell et al., 1997;

Frank et al., 2002).

Além disso, o disco é assumido localmente isotérmico mediante a inserção, no arquivo

setup.opt, do módulo ISOTHERMAL. As implicações do uso desse módulo nas equações

resolvidas pelo FARGO3D podem ser vistas na seção 3.1.4. Obviamente, um disco realista

não poderia ser considerado verticalmente isotérmico e a resolução da equação de energia

poderia gerar novos resultados. No entanto, o foco desta tese é a inserção de um modelo

de formação planetária dentro do código, portanto, a escolha de um disco mais simples é

mais recomendável para um estudo inicial do modelo.

A viscosidade do disco é dirigida pela prescrição α de Shakura e Sunyaev (1973), por

meio da inserção do módulo ALPHAVISCOSITY. As condições teóricas impostas por essa

condição podem ser vistas na seção 2.1.1.

A estrela, de 1M�, está no centro de um sistema de coordenadas ciĺındrica, obtido com

a inserção do módulo CYLINDRICAL, e cobre a distância radial de 1.56 até 15.6 ua, que

corresponde a 0.3 até 3.0 unidades de comprimento do código. A unidade de comprimento

padrão do código é R0 = 5.2 ua. Em nossa simulação padrão, a resolução utilizada será de

388 células radiais e 904 células azimutais (388 x 904). Essa resolução foi escolhida para

que as células possuam espaçamentos iguais nas direções radial e azimutal. Em algumas

outras simulações iremos especificar outros valores para resolução. Maiores detalhes sobre

a estrutura da malha no FARGO3D e seus sistemas de coordenadas podem vistos na seção

3.2.

O arquivo setup.opt com todos os módulos usados nesta tese pode ser encontrado no
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apêndice A.1.

Os dados dos planetas inseridos nas simulações, arquivo planet.cfg, serão modificados

de acordo com a conveniência. Todavia, estes dados sempre serão especificados para cada

simulação. Para o potencial gravitacional, nós usaremos ε = 0.6H (Müller et al., 2012) na

variável ThicknessSmoothing no arquivo setup.par. O torque gerado dentro da região

próxima do raio de Hill do planeta foi reduzido utilizando o módulo HILLCUT. No entanto,

nós fizemos uma modificação no arquivo computeforce.c trocando a função padrão pela

função:

ftaper =
1

1 + exp(− rcell−ft
0.1ft

)
, (3.115)

onde rcell é a distância da célula ao planeta e ft = 0.8RH. Essa função foi escolhida de

modo que pudéssemos comparar nossos resultados com Dürmann e Kley (2017) e também

com base no estudo de Crida et al. (2009). Conforme indicam Crida et al. (2009), há

uma diferença no tempo de migração planetária de acordo com o tamanho da região des-

considerada para o torque. Seguindo Dürmann e Kley (2017) nós fizemos a opção por

ft = 0.8RH, porque estávamos interessados na forma com que o fluxo de gás dentro do

gap afeta a migração planetária de tipo II, portanto, utilizamos uma região maior para

desconsiderar efeitos gravitacionais do gás preso em torno do ponto massivo. Mais detalhes

serão discutidos no caṕıtulo 5.

Uma breve descrição sobre os parâmetros de entrada do arquivo setup.par pode ser

encontrada na seção 3.6 e um exemplo desse arquivo com os dados dessa simulação padrão

no apêndice A.7.

Em geral, o perfil de densidade supercial do gás em um disco protoplanetário não é

uma função cont́ınua simples, indo de Σgas ∝ r−1/2 até Σgas ∝ r−1 na parte interna do

disco, e Σgas ∝ r−3/2, na parte mais externa (Wetherill, 1996). No entanto, para melhor

compararmos os resultados, iremos utilizar apenas o perfil de Σgas ∝ r−1/2, que é obtido

quando consideramos um disco de gás com taxa de acreção local constante, conforme

demonstraremos abaixo. Para isso, considere uma taxa de acreção dada por:

Ṁ = −2πrΣgasvr,gas . (3.116)

Essa taxa depende, portanto, da densidade superficial, Σgas, e da velocidade radial,
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vr,gas, do gás. Considerando a situação em equiĺıbrio, na qual a taxa de acreção viscosa Ṁ

é constante (ver seção 2.1.5), a velocidade de acreção viscosa do gás é dada por:

vr,gas = −3

2

νgas

r
, (3.117)

onde νgas é a viscosidade cinemática do gás e r a distância radial da estrela central. Con-

siderando um disco isotérmico e usando a prescrição α de Shakura e Sunyaev (1973),

podemos escrever νgas = αcsH, onde H = hr é a escala de altura do disco (h = 0.05).

Como a velocidade do som, no caso isotérmico, é cs = HΩK, a velocidade viscosa do gás

pode ser escrita como:

vr,gas = −3

2

αcsH

r
= −3

2
αh2rΩK , (3.118)

onde ΩK =
√
GM?/r3 é a velocidade angular kepleriana do gás. Portanto, dada uma

taxa de acreção com Ṁ e α constante e, substituindo a equação 3.118 na equação 3.116,

obtemos o perfil da densidade superficial do gás na forma:

Σgas =
1

3π

Ṁ

αh2r2ΩK

=
Ṁ

3παh2
√
GM?

r−1/2 = Σ0r
−1/2 . (3.119)

O parâmetro de Shakura-Sunyaev da simulação padrão será α = 3.0× 10−3, uma boa

estimativa baseada em dados observacionais, que sugerem que esse valor deve se manter

em uma escala de 10−4 e 10−2 (Hartmann et al., 1998; Mukhopadhyay, 2008).

Para o disco padrão (α = 0.003 e Ṁ = 10−7M�/ano), obtemos Σ0 = 874 g/cm2 esse

é um valor maior que o obtido a partir do modelo da Nebulosa Solar Mı́nima (Hayashi,

1981) para o valor da densidade superficial em 5.2 ua (Σ0 = 143 g/cm2). Isto é, o disco da

simulação padrão é bem mais massivo do que o obtido para o modelo da Nebulosa Solar

Mı́nima.

A Tabela 3.4 resume alguns parâmetros da simulação padrão.

Além da simulação padrão aqui descrita, também usaremos outros valores para α e

Ṁ . A Tabela 3.5 a seguir mostra os valores de Σ0 obtidos em cada caso e que devem ser

ajustados no arquivo setup.par de acordo com a simulação realizada.

Esses dados produzem um disco de gás cuja massa total da região perpassa uma grande

faixa de valores, entre 10−2M� e 10−4M�, que são condizentes com os valores observacionais

(Hartmann et al., 1998; Andrews e Williams, 2005).
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Nome da variável Representação Valor

Sigma0 Σ0 878 g/cm2

SigmaSlope ϕ 0.5

Alpha α 3.0× 10−3

AspectRatio h 0.05

FlaringIndex λ 0.0

ThicknessSmoothing ε 0.6

Rmin Rmin 1.56 UA

Rmax Rmax 15.6 UA

Tabela 3.4 - Valor dos parâmetros usados na simulação padrão.

Ṁ \ α 0.001 0.003 0.015

10−7M�/ano 2626.3 gcm−2 874.3 gcm−2 262.6 gcm−2

10−8M�/ano 262.6 gcm−2 87.4 gcm−2 26.3 gcm−2

10−9M�/ano 26.3 gcm−2 8.7 gcm−2 2.6 gcm−2

Tabela 3.5 - Valores da densidade superficial inicial Σ0 para cada conjunto de parâmetros (Ṁ ,α).

3.10.2 Condições iniciais

O valor obtido para a densidade superficial inicial do gás Sigma0, denotado por Σ0, é

combinado com o valor de SigmaSlope, denotado por ϕ, para definir o perfil da densidade

superficial inicial do gás implementado no arquivo condinit.c e reproduzido no apêndice

A.2, logo:

Σgas = Σ0 ·
( r

5.2 UA

)−ϕ
. (3.120)

Neste arquivo, também especificamos o perfil inicial para a velocidade radial, dado pela

equação 3.118, e o perfil inicial para a velocidade azimutal (ver seção 2.1.3), dada por:

vθ,gas = ΩKr
[
1− h2(1 + ϕ)

]1/2
. (3.121)

Vimos na seção 3.1.4 que, para o caso isotérmico, o algoritmo não resolve a equação de

energia, e a equação de estado para o gás dependerá do perfil inicial para a velocidade do

som, dado por:

cs = hΩKr , (3.122)
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essa função também foi incorporada no arquivo condinit.c.

Nesta tese, iremos trabalhar apenas com o caso isotérmico, já que nosso foco é a imple-

mentação de um modelo para formação planetária. No entanto, vale destacar que efeitos

importantes relacionados à transferência de energia podem ocasionar mudanças nas taxas

de migração planetária conforme indicam Beńıtez-Llambay et al. (2015).

3.10.3 Condições de borda

As condições de borda foram implementadas de modo que, na borda externa, o gás

entra no domı́nio computacional com velocidade vr,g e densidade superficial Σgas, dadas,

respectivamente, pelas equações 3.118 e 3.119, esses valores precisam ser ajustados de

acordo com os valores de α e Ṁ .

Na borda interna, somente a velocidade radial é fixa de acordo com a equação 3.118. O

material pode, portanto, deixar a malha com a mesma densidade superficial local obtida

em Rmin.

A velocidade tangencial é fixa em ambas as bordas de acordo com a equação 3.121.

Para previnir os efeitos de flutuações geradas pela reflexão das ondas nas bordas,

usamos, no arquivo setup.opt, o módulo STOCKHOLM, que já está implementando no

FARGO3D. No entanto, fizemos uma modificação, usamos o amortecimento na veloci-

dade radial e azimutal e exclúımos do código o amortecimento na densidade superficial do

gás. Isso foi realizado para permitir um fluxo de massa na borda interna mais condizente

com o esperado. No entanto, esse efeito de borda não ocasionará diferenças significativas

nos resultados numéricos obtidos nesta tese, podendo o leitor que desejar reproduzir os

dados manter o módulo conforme implementado originalmente.

Uma descrição de como as condições de borda são implementadas no FARGO3D pode

ser encontrada na seção 3.3 e os arquivos para as condições de borda da simulação padrão

são reproduzidos no apêndice A.3.

3.10.4 Análise das simulações

Antes de introduzir os planetas, realizamos as simulações apenas com a evolução do

disco de gás. É importante destacar que, caso o leitor deseje reproduzir os resultados aqui

obtidos, além das condições acima (parâmetros, módulos, condições iniciais e de borda),
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deve utilizar o referêncial fixo, impondo F na variável Frame do arquivo setup.opt. Como

se trata de simulações simples, a resolução utilizada foi mais baixa (251 x 583).

Nosso primeiro teste foi verificar se o disco de equiĺıbrio foi atingido numericamente,

isto é, dados os parâmetros e as condições iniciais, devemos, após determinado tempo de

estabilização, obter uma taxa de acreção local constante ao longo de todo o disco. Para

isso, constrúımos um programa que guarda os valores do fluxo na direção radial para

cada célula e o colocamos logo depois do cálculo numérico responsável pelas equações de

transporte da direção radial. As regras para incorporação dessa função no FARGO3D

podem ser encontradas no final da seção 3.8 e sua transcrição se encontra no apêndice

A.9. Em seguida, usando uma função em python, os valores encontrados para cada célula

foram somados ao longo da direção azimutal, obtendo-se então o fluxo radial para cada

raio. A Figura 3.7 a seguir mostra os resultados obtidos para um disco com α = 0.003 após

100Porbital. Lembrando que no FARGO3D o valor de Porbital é uma unidade adimensional

(ver seção 3.5), em MKS, equivale ao peŕıodo órbital de Júpiter.

Os resultados mostram um excelente acordo com o resultado teórico esperado, uma taxa

de acreção constante (reta horizontal). De fato, só seria posśıvel visualizar a diferença da

reta em uma escala muito menor para o eixo y, da ordem de centeśımos. A estabilização

do disco ocorre de forma razoavelmente rápida, mesmo após 50Porbital, já temos um disco

bem próximo da situação estacionária com uma diferença do resultado teórico da ordem

de décimos. Os gráficos obtidos para α = 0.001 e α = 0.015 geraram resultados similares

aos da Figura 3.7, portanto, não foram reproduzidos aqui.

Dado que a solução teórica foi obtida numericamente com excelente precisão, o próximo

passo foi analisar os valores de sáıda obtidos (ver seção 3.9). A Figura 3.8 a seguir mostra os

valores da densidade superficial, da densidade volumétrica, da temperatura, da velocidade

tangencial e radial ao longo do raio para um disco de gás cuja taxa de acreção é de

10−7M�/ano.

Vale destacar que a densidade volumétrica não é um valor de sáıda (disco bidimensio-

nal). No entanto, essa variável será utilizada no modelo de formação planetária, portanto,

vamos utilizar uma estimativa baseada na integração da equação 2.8 obtida para um disco

isotérmico (Armitage, 2010), da qual obtemos:

ρgas =
1√
2π

Σgas

hr
. (3.123)
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Figura 3.7: Medida do fluxo radial local ao longo do raio do disco após 100Porbital para um

disco de gás sem planetas. Disco com α = 0.003. O arquivo de parâmetros e de borda são

ajustados de acordo com a taxa de acreção do disco.
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Figura 3.8: Gráficos dos principais parâmetros obtidos para o disco de acreção em equiĺıbrio

para uma taxa de acreção de 10−7M�/ano após 100Porbital. De cima para baixo: densidade

superficial, densidade volumétrica, temperatura, velocidade tangencial e velocidade radial

ao longo do raio. As cores são usadas para designar as diferentes viscosidades: azul para

α = 0.001, vermelho para α = 0.003 e amarelo para α = 0.010.

Essa estimativa gera um valor de densidade volumétrica cerca de 10 vezes menor do que

os obtidos usando outras simulações para discos protoplanetários (Papaloizou e Terquem,

1999a). Essa diferença não afeta o tempo de formação planetária, conforme veremos no

caṕıtulo 4. Vale ressaltar que essa estimativa não é necessária no caso de uma simulação
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Figura 3.9: Gráficos dos principais parâmetros obtidos para o disco de acreção em equiĺıbrio

para uma taxa de acreção de 10−8M�/ano após 100Porbital. De cima para baixo: densidade

superficial, densidade volumétrica, temperatura, velocidade tangencial e velocidade radial

ao longo do raio. As cores são usadas para designar as diferentes viscosidades: azul para

α = 0.001, vermelho para α = 0.003 e amarelo para α = 0.010.

3D, que não efetuaremos aqui devido ao alto custo computacional.

Ainda na Figura 3.8, note que, para o modelo de disco utilizado nessa tese, os valores

obtidos na curva de densidade superficial ao longo do raio diminuem com o aumento do

valor de α. Isso ocorre devido à equação 3.119, que fornece o valor da distribuição da den-
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Figura 3.10: Gráficos dos principais parâmetros obtidos para o disco de acreção em equiĺıbrio

para uma taxa de acreção de 10−9M�/ano após 100Porbital. De cima para baixo: densidade

superficial, densidade volumétrica, temperatura, velocidade tangencial e velocidade radial

ao longo do raio. As cores são usadas para designar as diferentes viscosidades: azul para

α = 0.001, vermelho para α = 0.003 e amarelo para α = 0.010.

sidade superficial inicial, que se mantém ao longo da simulação; observe que a distribuição

da densidade superficial é inversamente proporcional a α. Assim, da curva azul (α = 0.001)

para a curva amarela (α = 0.010), a distribuição da densidade superficial deverá ser 10

vezes menor para cada raio. Além disso, a equação 3.119 indica a proporcionalidade com
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Ṁ , isto é, para uma taxa de acreção de 10−8M�/ano, vamos obter uma distribuição de

densidade superficial 10 vezes menor. De fato, essa proporcionalidade pode ser observada

comparando a Figura 3.8 com as Figuras 3.9 e 3.10, que reproduzem os mesmos gráficos

para as taxas de acreção de 10−8M�/ano e 10−9M�/ano, respectivamente.

Os gráficos da temperatura e da velocidade tangencial ao longo do raio do disco (gráficos

3 e 4 das Figuras 3.8 , 3.9 e 3.10) mostram que os valores para as três viscosidades estão

sobrepostos. Isso é esperado já que a distribuição de temperatura depende da curva para

a velocidade do som (ver final da seção 2.1.2) e a velocidada tangencial, do expoente

da curva de densidade superficial (ver eq. 3.121). Ademais, como esperado, obtemos os

mesmos valores da potência para o perfil de temperatura para todas as taxas de acreção

para o disco de gás, como mostram as Figuras 3.9 e 3.10. Portanto, como era esperado para

nosso modelo, a temperatura e a velocidade tangencial são independentes dos valores de α

e Ṁ . Além disso, os valores obtidos para a temperatura são próximos daqueles alcançados

em discos mais complexos (Papaloizou e Terquem, 1999a).

A curva de velocidade radial obtida no gráfico 5 da Figura 3.8 mostra sua dependência

com a viscosidade. De fato, a partir da equação 3.118, notamos que a velocidade radial é

diretamente proporcional ao valor de α, assim, os valores obtidos para α = 0.010 devem

ser 10 vezes maiores que os obtidos para a curva para α = 0.001. Também é posśıvel notar

a independência da velocidade radial com Ṁ comparando-se as Figuras 3.8, 3.9 e 3.10.

Os resultados obtidos revelam a concordância com o cenário teórico esperado. É claro

que a presença de um planeta irá perturbar esse cenário e a situação de equiĺıbrio será

diferente da obtida acima. Esse ponto será discutido com mais detalhes no caṕıtulo 5.

3.11 Conclusão

Neste caṕıtulo, nós fizemos uma descrição do código FARGO3D dentro do qual iremos

implementar o modelo de formação planetária. Vimos que o FARGO3D é um código

magneto-hidrodinâmico e que, nesta tese, usaremos somente a parte hidrodinâmica, cujas

equações resolvidas são mostradas na seção 3.1.

Também fizemos uma descrição na seção 3.2 sobre como o FARGO3D discretiza o

domińınio computacional e como o valor das variavéis são calculados em pontos espećıficos

da célula. No caso de grandezas vetoriais, os valores são armazenados nas bordas das
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células, enquanto, as grandezas escalares, são armazenadas no centro da célula. Ainda

nesta seção vimos algumas nomenclaturas, chamadas ı́ndices, utilizadas pelo programa

para localização das células e, também, os diferentes sistemas de coordenadas usados no

FARGO3D. Essas nomenclaturas são importantes e serão usadas largamente na construção

das funções responsáveis pela formação planetária que serão implementadas no código.

Em seguida, descrevemos como o FARGO3D aplica as condições de borda (seção 3.3)

e como o usuário deve manipular os arquivos para que essas condições sejam aplicadas

corretamente.

O modelo de formação planetária exigirá a inclusão de novas variáveis no código. A

forma como essas variáveis são inclúıdas, e como o programa as manipula, é descrito na

seção 3.4.

Vimos também que uma das novas caracterist́ısca do FARGO3D, em relação ao seu

antecessor, é a manipulação dos sistemas de unidades, podendo-se optar pelo uso do sistema

CGS, MKS ou adimensional. A descrição de como ocorre essa escolha está na seção 3.5.

O FARGO3D, assim como seu antecessor, possui um arquivo responsável pela entrada

de parâmetros que definem o disco de gás utilizado. Esses parâmetros envolvem desde a

curvatura e a razão de aspecto do disco até sua viscosidade e distribuição de densidade. A

descrição de algumas dessas variáveis pode ser encontrada na seção 3.6.

Pelo fato de o FARGO3D ser nossa principal ferramenta, optamos por um estudo com-

pleto da forma como ele resolve as principais equações da hidrodinâmica. Um resumo do

procedimento é descrito pelo fluxograma da Figura 3.5, obtida em Beńıtez-Llambay e Mas-

set (2016). Estudamos, na seção 3.7.1, a técnica do operador splitting, que é utilizada para

transformar uma equação diferencial em duas outras equações, a equação fonte e a equação

de transporte, que são resolvidas numericamente em passos de tempo intermediários. Esse

método é o mesmo empregado por Stone e Norman (1992) no código hidrodinâmico ZEUS.

A resolução da equação fonte, descrita na seção 3.7.2, ocorre através de 3 subpassos. No

primeiro subpasso, ocorre a resolução das equações com os termos de pressão e de potencial.

O segundo subpasso é responsável pela viscosidade artificial de Von Neumann que adiciona

uma pressão artificial responsável por fornecer um método simples para lidar de forma

aproximada com ondas de choque, isto é, quando há descontinuidades no problema. Por

fim, no terceiro subpasso, resolve-se a equação de energia. No caso desta tese, o terceiro

subpasso não ocorre, dado que estamos trabalhando com um disco isotérmico.
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No entanto, a grande vantagem do algoritmo FARGO3D está na resolução da equação

de transporte. De fato, o uso do algoritmo de advecção orbital, explicado na seção 3.7.5,

permite aos algoritmos do tipo FARGO evitar a limitação de tempo imposta pelo alto valor

da velocidade tangencial do gás e os erros de truncamento que dependem do sistema de

referência. A limitação do passo de tempo é uma consequência da condição CFL, descrita

na seção 3.7.4, que possui como base o tempo necessário para o gás em alta velocidade

cruzar a célula. O algoritmo de advecção orbital consiste em usar a técnica do operador

splitting na resolução da equação de transporte na direção X do código, no qual se obtém

uma equação que permite um deslocamento do material através de uma permutação das

células. Os detalhes de todo o algoritmo de transporte e dos termos fontes estão na seção

3.7.

Outra grande vantagem do FARGO3D é a possibilidade de trabalhar com a linguagem

CUDA para uso da GPU mediante o uso de scripts. Os detalhes para utilização desses

scripts e como o programa manipula algumas condições para comunicação GPU - CPU

podem ser lidos na seção 3.8.

Para manipulação dos resultados obtidos no FARGO3D, o usuário deve conhecer os

arquivos de sáıda gerados pelo programa, para isso, fizemos uma descrição de alguns desses

arquivos na seção 3.9,

Apesar de um pouco extenso, o intuito deste caṕıtulo foi fornecer ao usuário um co-

nhecimento básico de como o código funciona e recursos para que possa implementar e

compreender a forma como o modelo de formação planetária foi incorporado no código.

Espera-se que o usuário, lendo este caṕıtulo, o apêndice desta tese e o manual do programa,

possa implementar por si só o modelo que será descrito nos próximos caṕıtulos.

Por fim, para lidar com o modelo de formação planetária precisamos definir algumas

caracteŕısticas f́ısicas para o disco de gás. De fato, como o modelo de formação planetária

fornece um grande número de parâmetros livres, optamos por um disco de gás simples e

com um resultado teórico bem estabelecido. Escolhemos, então, um disco de acreção com

taxa de acreção constante (ver seção 2.1.5). Assim, com base nessas condições, descrevemos

um disco de gás padrão na seção 3.10, que será utilizado ao longo de toda a tese. Nessa

seção, o leitor pode encontrar toda a descrição dos módulos, parâmetros e condições de

borda utilizados. Os resultados obtidos são descritos na seção 3.10.4.
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Caṕıtulo 4

Modelo para acreção de planetesimais

4.1 Introdução

A acreção de planetesimais, em geral, pode ser investigada por meio de duas técnicas:

a utilização de uma simulação N-corpos ou através de um método estat́ıstico. Na si-

mulação N-corpos, a evolução orbital dos planetesimais é obtida via integração numérica

das equações que descrevem a interação gravitacional entre os corpos. O crescimento, por-

tanto, ocorre quando dois corpos colidem e se juntam em um só. Este método, na maior

parte dos casos, descreve o processo de acumulação de planetesimais com a condição im-

posta de que as colisões devem ser perfeitamente inelásticas. Isto é, quando ocorre uma

colisão, os corpos se unem independentemente da velocidade relativa entre eles (Kokubo

e Ida, 1998). No entanto, uma simulação N-corpos requer um custo computacional muito

alto para descrever o processo de crescimento de um planeta, já que o número de corpos

necessários, nos primeiros estágios de crescimento, costuma ser maior que 1018 planetesi-

mais. Vale destacar que resultados muito bons vêm sendo obtidos com novos integradores,

como o código REBOUND (Rein e Tamayo, 2016).

O método estat́ıstico torna-se, portanto, uma ferramenta importante no estudo da

acreção de um grande número de planetesimais, já que não utiliza as quantidades f́ısicas

individuais de cada planetesimal, optando pelo uso de quantidades médias. Como re-

sultado, o tempo computacional é muito mais curto do que o obtido numa simulação

N-corpos. Entretanto, o método estat́ıstico apresenta algumas desvantagens, devido o fato

de as quantidades obtidas serem valores médios e a acreção de sólidos ser um fenômeno

não linear, se a média não é realizada corretamente a solução pode ser fortemente afetada

e gerar resultados incorretos. Além disso, após a entrada num regime de crescimento de-



140 Caṕıtulo 4. Modelo para acreção de planetesimais

senfreado (runaway growth), o número de planetesimais pode ser baixo o suficiente para

não descrever corretamente um cenário estat́ıstico confiável.

Por esses motivos, é importante que o modelo estat́ıstico seja desenvolvido de forma a

gerar os dados mais próximos posśıvel de uma simulação N-corpos.

Vale ressaltar que os dois métodos não são excludentes, numa situação ideal, ambos

seriam necessários para investigar o processo de acumulação de planetesimais.

Nesta tese, iremos trabalhar com um modelo semianaĺıtico para o crescimento oligárquico

de um planeta, no qual calcula-se explicitamente a mudança da excentricidade e da in-

clinação quadrática média dos planetesimais em razão do arrasto do gás e da perturbação

do embrião planetário. O modelo estat́ıstico usado nesta tese ainda é simplificado e alguns

fenômenos importantes, como a fragmentação durante a colisão e a migração radial, não

foram inclúıdos no processo. Isso se deve ao fato de o processo de formação planetária ser

bastante complexo, devendo-se acrescentar e analisar os processos f́ısicos cuidadosamente,

assim, no futuro, espera-se que este trabalho seja usado para incluir outros fenômenos, a

fim de que seja posśıvel tratar a formação planetária de forma tão realista quanto posśıvel.

Este caṕıtulo inicia com uma revisão sobre o modelo de Hill, que será utilizado para

obter as equações necessárias para estudar a interação do protoplaneta com o planetesimal.

Em seguida, vamos descrever o modelo estat́ıstico que usaremos especificando as principais

condições e v́ınculos teóricos utilizados. Por fim, vamos adaptar esse código ao FARGO3D.

O modelo será testado tendo como base o trabalho de Guilera et al. (2010) e Fortier et al.

(2013). Esses dois trabalhos utilizam um modelo de disco que não é hidrodinâmico, isto é,

não tratam da resolução das equações da hidrodinâmica, como ocorre no FARGO3D, ao

invés disso, utilizam um modelo de disco baseado na resolução da equação de equiĺıbrio

hidrostático, dissipação viscosa e fluxo de energia (Papaloizou e Terquem, 1999b). No en-

tanto, veremos que, mesmo utilizando um modelo de disco diferente, foi posśıvel, impondo

algumas condições locais, a reprodução dos resultados de forma muito satisfatória.

Esse modelo será usado com o modelo de acreção de gás para estudo do processo de

migração planetária em paralelo com a formação planetária. Neste caṕıtulo, focaremos

nossa atenção no modelo de acreção de sólidos. Para isso, vamos analisar o crescimento de

um protoplaneta de massa 0.01M⊗ fixo numa órbita de 6 ua no nosso modelo padrão para

o disco de gás (ver seção 3.10), e comparar nossos resultados com os obtidos na literatura.
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4.2 Aproximação de Hill para o problema de três corpos

Os planetesimais que orbitam a estrela hospedeira experimentam atração gravitacional

mútua e colisões até finalmente coalescerem e se tornarem um núcleo sólido. Assim, a

descrição matemática do processo de aglutinação é formulada tendo como base o problema

de três corpos: uma estrela, um núcleo sólido (protoplaneta) e um planetesimal, todos

sob ação gravitacional mútua. No entanto, as massas do planetesimal e do núcleo sólido

são estritamente menores que a massa da estrela hospedeira, além disso, podemos consi-

derar que o protoplaneta e o planetesimal orbitam o centro de massa do sistema (estrela,

protoplaneta e planetesimal) numa órbita aproximadamente circular. Essas considerações

possibilitam o estudo do movimento do planetesimal em torno da vizinhança do proto-

planeta através das equações de Hill, originalmente propostas para estudo da órbita lunar

(Hill, 1878).

A análise do problema por meio das equações de Hill oferece algumas vantagens. A

primeira delas é que o movimento relativo e do centro de massa podem ser separados.

Assim, a equação para o movimento do centro de massa pode ser obtida analiticamente.

Ademais, veremos que a solução do movimento relativo e do centro de massa são aplicáveis

a qualquer par de massas com razões de massas arbirtrárias. Essas caracteŕısticas tornam

o cenário de Hill muito útil ao estudo do espalhamento gravitacional e das colisões dos

planetesimais com o núcleo sólido.

Nas seções a seguir, iremos fazer uma breve descrição sobre o problema de Hill para que

o leitor possa entender o desenvolvimento do modelo estat́ıstico para acreção de sólidos.

Mais detalhes sobre esse desenvolvimento podem ser obtidos em Henon e Petit (1986).

4.2.1 Equações de Hill

Suponhamos um núcleo sólido com massa m1 e um planetesimal com massa m2 or-

bitando uma estrela de massa M?, o sistema de referência é cartesiano e centrado no

baricentro do sistema. No caso geral, suas órbitas são descritas por soluções complicadas

do problema de três corpos. Entretanto, vamos introduzir algumas condições para simpli-

ficar esse problema e reduzir as equações de movimento às equações de Hill (Hill, 1878),

essas condições são:
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mj �M? ,

ej, ij � 1 ,

| aj − a0 |� a0 ,

(4.1)

onde j = 1 e 2, ej e ij são, respectivamente, a excentricidade e a inclinação da j-ésima

part́ıcula. Além disso, aj é o semieixo maior da j-ésima part́ıcula e a0 um semieixo maior

de referência. É interessante notar que o problema de Hill não deve ser visto como um

caso particular do problema restrito de três corpos, dado que o problema restrito exige

que uma massa seja extritamente pequena; já o problema de Hill exige que as duas massas

sejam menores que o corpo principal, não importando a razão entre elas.

Considere agora um sistema de coordenadas cilindricas girante (r̃,θ̃,z̃), onde o eixo z̃ é

perpendicular ao plano da ecĺıptica. A origem do sistema de coordenadas coincide com o

baricentro do sistema. O sistema de coordenadas gira ao redor do eixo z̃ com velocidade

angular dada por:

Ω2
0 = G(M? +m1 +m2)/a3

0 , (4.2)

onde a0 é um semieixo maior de referência e θ̃ é escolhido de tal forma que a estrela está

sempre em θ̃ = π.

Em seguida, vamos transformar o sistema de coordenadas (r̃,θ̃,z̃) em um novo sistema

de coordenadas (x,y,z), chamado de coordenadas de Hill (ver Fig. 4.1):


r̃ = a0(1 + hx) ,

θ̃ = hy ,

z̃ = a0hz ,

(4.3)

onde h é o raio de Hill reduzido e definido por:

h =

[
(m1 +m2)

3M?

]1/3

. (4.4)

Expandindo, no novo sistema de coordenadas, a equação do movimento em séries de

potência em torno de h e mantendo os termos de primeira ordem, nós obtemos as equações

de Hill para a part́ıcula j, dadas por:
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Figura 4.1: Geometria da coordenada de Hill. A estrela é denotada por S e o centro de

massa do sistema por G. Figura obtida em Nakazawa et al. (1989a).


x′′j − 2y′j = 3xj +

3νi
r3

(xi − xj) ,

y′′j + 2x′j =
3νi
r3

(yi − yj) ,

z′′j = −zj +
3νi
r3

(zi − zj) ,

(4.5)

onde i = 1 (ou 2) para j = 2 (ou 1) e as variáveis com apóstrofo denotam a derivada com

relação ao tempo t. O tempo é normalizado por Ω−1. Além disso, νj é fração de massa

dada por:

νj =
mj

(m1 +m2)
, (4.6)

e r é a distância entre as duas part́ıculas dada por:

r2 = (x1 − x2)2 + (y1 − y2)2 + (z1 − z2)2 . (4.7)

Na equação 4.5, o primeiro termo do lado direito denota a soma da força gravitacional

da estrela central com a força centŕıfuga, e o segundo termo do lado direito, a força de

atração gravitacional mútua. O segundo termo do lado esquerdo é devido à força de

Coriolis.
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4.2.2 Movimento kepleriano

Quando a distância relativa (r) é muito grande, o termo responsável pela atração

gravitacional mútua pode ser negligenciado. Assim, a equação 4.5 pode ser resolvida

exatamente e descrita em termos dos parâmetros orbitais (Henon e Petit, 1986), essa

solução é dada por:


xj(t) = b̃j − ẽj cos (t− τj) ,

yj(t) = −3

2
b̃j(t− φj) + 2ẽj sin (t− τj) ,

zj(t) = ĩj sin (t− ωj) ,

(4.8)

onde j = 1 e 2. Nas equações acima, os doze parâmetros b̃j, ẽj, ĩj, τj, φj e ωj são constantes

de integração. Para as componentes da velocidade, temos:


x′j(t) = ẽj sin (t− τj) ,

y′j(t) = −3

2
b̃j + 2ẽj cos (t− τj) ,

z′j(t) = ĩj cos (t− ωj) .

(4.9)

É posśıvel mostrar que, para b̃jh, ẽjh e ĩjh estritamente menores que uma unidade,

a solução das equações 4.8 e 4.9 coincide com a obtida para o movimento kepleriano na

coordenada de Hill. Essa demonstração pode ser encontrada no apêndice A de Nakazawa

et al. (1989a). Assim, as constante de integração possuem relação com os elementos orbitais

keplerianos, isto é: b̃j = (aj+a0)/ha0, ẽj = ej/h e ĩj = ij/h, denominados, respectivamente,

como o parâmetro de impacto, a excentricidade e a inclinação reduzidas, além disso, temos

τi, φi e ωi como os ângulos de fase.

Até mesmo no caso mais geral, em que a interação mútua não pode ser negligenciada, é

conveniente expressar o movimento da part́ıcula da mesma forma. Neste caso, no entanto,

os elementos b̃j, ẽj ... etc., não são constantes, mas variam com o tempo e são chamados,

portanto, de elementos orbitais instantâneos. Portanto, o movimento da part́ıcula pode

ser descrito num espaço de fase de 6 dimensões (qj , pj), ao invés do espaço de fase comum

(xj ,x
′
j)

1, onde:

1 O leitor deve tomar cuidado com a notação. Note que (xj ,x′
j), em negrito, representa o conjunto das

coordenadas de posição e velocidade em todas as direções.
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 qj = [b̃j(t), ẽj(t), ĩj(t)] ,

pj = [φj(t), τj(t), ωj(t)] .
(4.10)

A matriz jacobiana da transformação de (xj ,x
′
j) para (qj , pj) é dada por:

J = |
∂(xj ,x

′
j)

∂(qj ,pj)
| = 3

4
|b̃j|ẽj ĩj. (4.11)

É interessante destacar que o movimento dado pelo sistema de equações 4.8 pode ser

representado por dois movimentos: o movimento do guinding center (xGj, yGj, zGj) e o

movimento epiciclico (xEj, yEj, zEj), que são descritos, respectivamente, por:


xGj = b̃j ,

yGj =
3

2
b̃j(t− φj) ,

zGj = 0 .

(4.12)

e


xEj = −ẽj cos (t− τj) ,

yEj = 2ẽj sin (t− τj) ,

zEj = ĩj sin (t− ωj) .

(4.13)

O movimento do guinding center vem do efeito da rotação diferencial em razão da

diferença entre a0 e aj. Entretanto, o movimento epićıclico descreve uma elipse com eixos

ej e 2ej em um peŕıodo equivalente ao peŕıodo kepleriano em a0. A Figura 4.2 a seguir

ilustra alguns exemplos de movimentos keplerianos em coordenadas de Hill.

Até mesmo no caso geral, no qual a interação mutual não é desprezada, é usual expressar

o movimento da part́ıcula da mesma forma que realizado acima. Nesse caso, como dito

anteriormente, os elementos orbitais não são mais constantes, mas funções do tempo, isto

é, são os elementos orbitais instantâneos.

4.2.3 Separação em movimento relativo e movimento do centro de massa

As equações de Hill (ver eq. 4.5) não são lineares, o que se deve ao termo de interação

mútua, que está em função da distância relativa entre as part́ıculas; então, como demonstra

Hill (1878), podemos separar o movimento em duas partes: o movimento do centro de
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Figura 4.2: Exemplos de movimentos keplerianos em coordenadas de Hill. Em todos os

casos, ẽ = 0.2, ĩ = 0 e τ = φ. Três casos são mostrados variando-se o parâmetro de impacto

b. A linha tracejada indica a trajetória do guiding center. Figura obtida em Nakazawa et al.

(1989a).

massa e o movimento relativo. Para isso, vamos introduzir as coordenadas relativas e do

centro de massa, respectivamente, como:


x = x2 − x1 ,

y = y2 − y1 ,

z = z2 − z1 ,

(4.14)

e


X = ν1x1 + ν2x2 ,

Y = ν1y1 + ν2y2 ,

Z = ν1z1 + ν2z2 .

(4.15)

Usando as coordenadas acima, podemos reescrever a equação para o movimento do

centro de massa:


X ′′ − 2Y ′ = 3X ,

Y ′′ + 2X ′ = 0 ,

Z ′′ = −Z ,

(4.16)

e para o movimento relativo:



Seção 4.3. Equação de coagulação estat́ıstica 147


x′′ − 2y′ = 3x− 3

r3
x ,

y′′ + 2x′ = − 3

r3
y ,

z′′ = −z − 3

r3
z .

(4.17)

Observe que nenhum dos sistemas de equações anteriores tem dependência impĺıcita

com ν1 e ν2. Logo, as soluções são aplicadas para qualquer par de part́ıculas com razão

de massa arbitrária, claro que as duas ainda devem ser estritamente menores que a massa

central para satisfazer as condições de Hill.

O movimento do centro de massa é puramente kepleriano de modo que pode ser resol-

vido analiticamente (ver seção 4.2.2). Portanto, a equação para o movimento do baricentro

das duas part́ıculas ao longo de uma órbita kepleriana é dada por:


X = B̃ − Ẽ cos (t− T ) ,

Y = −3

2
B̃(t− Φ) + 2Ẽ sin (t− T ) ,

Z = Ĩ sin (t−W ) ,

(4.18)

onde os seis parâmetros B̃, Ẽ, Ĩ, Φ, T e W são constantes escritas em função dos elementos

orbitais, assim como os obtidos na equação 4.8.

Entretanto, o movimento relativo não é kepleriano devido ao termo de atração mútua

e seu comportamento é mais complicado. Mesmo nesse caso, como mencionado anteri-

ormente, a órbita pode ser descrita como indicado nas equações 4.8 e 4.9 com b̃j, ẽj ...

trocados por b̃, ẽ..., os elementos orbitais instantâneos para o movimento relativo, que

podem ser relacionados com os elementos orbitais das duas part́ıculas individuais. Usando

as equações 4.14 e 4.15, podemos escrever (ver Fig. 4.3):


b̃ = b̃2 − b̃1 ,

ẽ = ẽ2
1 + ẽ2

2 − 2ẽ1ẽ2 cos (τ2 − τ1) ,

ĩ = ĩ21 + ĩ22 − 2̃i1ĩ2 cos (ω2 − ω1) .

(4.19)

4.3 Equação de coagulação estat́ıstica

4.3.1 Função de distribuição dos planetesimais

Vamos considerar um grande número de planetesimais orbitando uma estrela central de

massa M?, e que a massa desses planetesimais é muito menor que a massa da estrela e que
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Figura 4.3: Śıntese da excentricidade e inclinação do movimento relativo a partir das órbitas

individuais. Figura obtida em Nakazawa et al. (1989a).

suas excentricidades e inclinações são estritamente menores que uma unidade. Obtemos,

portanto, um disco de planetesimais ao redor da estrela. Dado um número de planetesimais,

cada um de massa m2, podemos denotar a função densidade de probabilidade das posições

e velocidades dos planetesimais por n2(x2,x
′
2)1, onde (x2,x

′
2) denota todo o conjunto de

posições e velocidades dos planetesimais.

Para descrever a função densidade de probabilidade das posições e velocidades dos

planetesimais, podemos fazer três considerações:

1. o guiding centers dos planetesimais são uniformemente distribúıdos no plano ecĺıptico

em qualquer instante de tempo;

2. a função de distribuição das excentricidades e inclinações são do tipo gaussiana;

3. os ângulos de fase φ2, τ2 e ω2 estão distribúıdos de forma aleatória.

Como a acreção ocorre numa região estreita ao redor da órbita do protoplaneta, a con-

sideração 1 é correta. A consideração 2 é obtida por meio de simulações N-corpos. De fato,

Ida e Makino (1992) mostraram que a distribuição das excentricidades (ej) e inclinações

(ij) dos planetesimais com massa mj é bem descrita por uma função de distribuição do

tipo Rayleigh fR(ej, ij) dada por:

fR(ej, ij)dejdij ≡
4ejij
〈e2
j〉〈i2j〉

exp

(
− ej

2

〈e2
j〉
− ij

2

〈i2j〉

)
dejdij , (4.20)

1 A função de distribuição F (x) descreve a distribuição da probabilidade de uma ou mais variáveis

aleatórias de valores reais. Matematicamente, podemos escrever F (x) = P (X 6 x), que descreve a

probabilidade de a variável X assumir um valor inferior ou igual ao determinado x. Para uma variável

aleatória cont́ınua, temos F (x) =
∫ x

−∞ f(xi)dx, onde f(xi) é a função densidade de probabilidade.
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onde 〈e2
j〉 e 〈i2j〉 são as medidas da dispersão, respectivamente, de ej e ij. Obviamente, o

mesmo vale para excentricidade e inclinação reduzidas.

Por fim, a consideração 3 é aceitável já que os planetesimais interagem frequentemente

uns com os outros e seus ângulos de fase são randomizados rapidamente.

Pelas considerações 2 e 3, a função de densidade de probabilidade n2(x2,x
′
2) possui a

seguinte forma:

n2(x2,x
′
2)dx2dx

′
2 = n2(q2,p2)J2dq2dp2 = Aexp

(
− ẽ2

2

〈ẽ2
2〉
− ĩ22
〈̃i22〉

)
J2dq2dp2 , (4.21)

onde dq2dp2 = db̃2dẽ2d̃i2dτ2dφ2dω2, os valores 〈ẽ2
2〉 e 〈̃i22〉 são, respectivamente, as excen-

tricidades e inclinações quadráticas médias reduzidas dos planetesimais, e J2 a jacobiana

da transformação (ver eq. 4.11). A constante A pode ser obtida da consideração 1, o

número de planetesimais com guiding center (x2,g,y2,g) entre x2 ≤ x2,g ≤ x2 + ∆x e

y2 ≤ y2,g ≤ y2 + ∆y é dado por:

ns∆x∆y =

∫
n2(q2,p2)J2dq2dp2 , (4.22)

onde ns é a densidade numérica de planetesimais e é assumida constante no tempo e no

espaço. Integrando sobre o espaço de fase apropriado (ver Nakazawa et al. (1989a)), temos:

A =
2ns

π2〈ẽ2
2〉〈̃i22〉

. (4.23)

Assim, a função de distribuição pode ser escrita como:

n2(q2,p2)J2dq2dp2 =
2ns

π2〈ẽ2
2〉〈̃i22〉

exp

(
− ẽ2

2

〈ẽ2
2〉
− ĩ22
〈̃i22〉

)
J2dq2dp2 . (4.24)

Por conveniência podemos reescrever a equação acima usando a função de distribuição

dos planetesimais observada a partir do protoplaneta. Sejam q e p as coordenadadas de fase

(elementos orbitais instantâneos) relativos entre o movimento da part́ıcula 1 (protoplaneta

com coordenadas de fase q1 e p1) e a part́ıcula 2 (planetesimais com coordenadas de fase

q2 e p2), podemos escrever:

ẽ2
2 = ẽ2

1 + ẽ2 + 2ẽẽ1 cos (τ − τ1) , (4.25)

e
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ĩ22 = ĩ21 + ĩ2 + 2̃ĩi1 cos (ω − ω1) . (4.26)

No estudo da acreção planetária, não estamos interessados nos ângulos de fase τ1 e

ω1 do protoplaneta. Portanto, é conveniente fazer uma média sobre eles na função de

distribuição:

〈n2〉 =
1

(2π)2

∫
n2(q2(q,p, q1,p2),p2(q,p, q1,p2))dω1dτ1 , (4.27)

onde assumimos a distribuição randômica dos ângulos ω1 e τ1. Substituindo as equações

4.25 e 4.26 na equação 4.24 e integrando sobre ω1 e τ1, encontramos:

〈n2〉Jdqdp =
2ns

π2〈ẽ2
2〉〈̃i22〉

exp

(
− ẽ2

1

〈ẽ2
2〉
− ĩ21
〈̃i22〉

)
exp

(
− ẽ2

〈ẽ2
2〉

)
I0

(
2ẽẽ1

〈ẽ2
2〉

)
exp

(
− ĩ2

〈̃i22〉

)
I0

(
2̃ĩi1

〈̃i22〉

)
Jdqdp ,

(4.28)

onde I0(z) é uma função de Bessel de segundo tipo modificada de ordem 0, dada por:

I0(z) =
1

π

∫ π

0

exp(−z cos ξ)dξ , (4.29)

e J é a transformação jacobiana, dada por:

J = |∂(xj , ẋj)

∂(q,p)
| = 3

4
bẽ̃i . (4.30)

Note que, quando ẽ1 = ĩ1 = 0, temos ẽ → ẽ2 e ĩ → i2 e então a equação se reduz

à forma da equação 4.24. Entretanto, quando ẽ2 � ẽ1 ' ẽ e ĩ2 � ĩ1 ' ĩ, a função de

distribuição média tem a forma:

〈n2〉 ∝ exp

(
−(ẽ− ẽ1)2

〈ẽ2
2〉

)
exp

(
− (̃i− ĩ1)2

〈̃i22〉

)
, (4.31)

já que I0(z) comporta-se como ez/(2πz)1/2 no limite de z � 1 (ver Fig. 4.4).

4.3.2 Taxa de colisão total

Agora, podemos obter a taxa de colisão do conjunto de planetesimais, que obedece à

função de distribuição dada pela equação 4.24, sobre o protoplaneta com elementos orbitais
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Figura 4.4: Esquema da função densidade de probabilidade 〈n2〉 como função de e no caso

de e2 � e1 ' e. Figura obtida em: Nakazawa et al. (1989a)

(q1 e p1). Seja ∆Nc o número de colisões durante o intervalo de tempo ∆t, a taxa de colisão

Γ(q1, p1) pode ser escrita como:

Γ(q1,p1) =
∆Nc

∆t
. (4.32)

Usando a equação 4.24, podemos escrever ∆Nc na forma:

∆Nc =

∫
n2(q2,p2)pt(q1,p1; q2,p2)J2dq2dp2 , (4.33)

onde pt(q1,p1; q2,p2) é a probabilidade de colisão entre o protoplaneta e o planetesimal

com elementos orbitais (q2,p2); se a colisão ocorrer em um intervalo de tempo t e t+ ∆t,

nós temos pt(q1,p1; q2,p2) = 1 e, caso contrário, pt(q1,p1; q2,p2) = 0.

Note que pt(q1,p1; q2,p2) é, aparentemente, somente função dos elementos orbitais do

movimento relativo, (q,p), isto é, pt(q1,p1; q2,p2) = pt(q,p). Portanto, obtemos:

〈Γ(q1)〉 =
1

∆t

∫
〈n2〉pt(q,p)Jdqdp , (4.34)

onde 〈n2〉 é a função de distribuição média do campo de part́ıculas observado a partir do

protoplaneta e é dado pela equação 4.28. A função pt(q,p) pode ser escrita como produto

de dois fatores, isto é:

pt(q,p) = pcol(q, τ, ω)pG(φ) , (4.35)
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onde

pcol =

1 para órbitas com colisão ,

0 caso contrario ,

(4.36)

e pG(φ) denota a probabilidade do guiding center do movimento relativo cruzar o eixo x

durante o intervalo de tempo entre t e t+ ∆t. Em outras palavras, é a probabilidade de o

guiding center cruzar y = yg(|yg| � 1) em um intervalo de tempo entre t0 e t0 + ∆t, onde

t0 ' t− 2yg/3b
1. Assim, temos:

pG(φ) =

1 para t0 ≤ φ ≤ t0 + ∆t ,

0 caso contrario .

(4.37)

Substituindo as equações 4.35 e 4.37 na equação 4.34, encontramos:

〈Γ(q1)〉 =

∫
0≤τ,ω≤2π

pcol(q, τ, ω)〈n2〉Jdqdτdω . (4.38)

Como 〈n2〉J não contém os ângulos de fase, τ e ω, nós podemos integrar sobre esses

ângulos. Assim, a equação acima pode ser escrita como:

〈Γ(q1)〉 = (2π)2

∫
〈pcol(q)〉〈n2〉Jdq , (4.39)

onde:

〈pcol(q)〉 =
1

(2π)2

∫
0≤τ,ω≤2π

pcol(q, τ, ω)dτdω . (4.40)

Algumas vezes, é mais conveniente escrever uma expressão alternativa para a taxa de

colisão integrando 〈pcol(q)〉 sobre o parâmetro de impacto b, assim:

〈P (ẽ, ĩ)〉 =
3

2

∫
|b|〈pcol(q)〉db , (4.41)

e a taxa de de colisão pode ser escrita como:

〈Γ(q1)〉 = 2π2

∫
〈n2〉〈P (ẽ, ĩ)〉ẽ̃idẽd̃i , (4.42)

1 Note que o sistema de equações 4.17 obtido para o movimento relativo pode ser escrito na forma das

equações 4.8 e 4.9 e separados no movimento do guiding center e epiciclico. A velocidade do guiding center

é dada por -3b/2.
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onde nós usamos J = 3|b|ẽ̃i/4.

Com base no conhecimento sobre 〈P (ẽ, ĩ)〉 dado, por exemplo, com o o uso de soluções

númericas de órbitas do movimento relativo, podemos deduzir a taxa de colisão total de

uma distribuição arbitrária de planetesimais.

Para obter 〈P (ẽ, ĩ)〉, várias órbitas são analisadas através da variação das variáveis b̃,

τ e ω para o conjunto de valores de ẽ e ĩ, a partir do qual se verifica se ocorre colisão ou

não. Para diminuir o tempo computacional, ocorre uma simplificação para o problema de

dois corpos dentro de uma região espećıfica (Nakazawa et al., 1989b). A Figura 4.5 mostra

um exemplo de órbita obtida com integração numérica da equação de Hill. Dado yt como

a posição do guiding center no turn-off da órbita, temos que, se yt − 2ẽ for maior que

uma certa distância não ocorre colisão, caso contrário, registra-se a colisão. A distância

de referência para colisão é obtida através da análise da energia da part́ıcula e varia de

acordo com cada órbita (Ida e Nakazawa, 1989a).

Figura 4.5: Exemplo de órbita para um parâmetro de impacto b pequeno. A linha pontilhada

denota a trajetória do guiding center. A esfera de Hill também é mostrada. Figura obtida

em: Ida e Nakazawa (1989a)

A partir de um dado valor para ẽ, ĩ e b̃, variam-se os elementos orbitais τ e ω, e,

utilizando a equação 4.40, obtêm-se a probabilidade de colisão em função de b̃, como

mostra a Figura 4.6. Na figura, é posśıvel observar que as órbitas são separadas em: (1st)

quando a part́ıcula entra na esfera de aproximação para dois corpos e sai dela sem um
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encontro próximo; (2nd) quando a part́ıcula entra na esfera de aproximação para dois

corpos e há um encontro próximo, e (3rd) órbitas com colisões recorrentes. Em seguida,

obtêm-se 〈P (ẽ, ĩ)〉 através da integração numérica da equação 4.41. Os procedimentos

numéricos completos e detalhados para obtenção de 〈P (ẽ, ĩ)〉 podem ser vistos em Ida e

Nakazawa (1989a).

Figura 4.6: Taxa de colisão plotada em função de b para o caso de (e, i) = (1.0; 0.5). Figura

obtida em: Ida e Nakazawa (1989a)

Obtido a expressão para 〈P (ẽ, ĩ)〉, é posśıvel obter a taxa de colisão entre planetesimais

por meio da equação 4.42. Essa expressão tem sido estudada por muitos autores conside-

rando diferentes regimes. De fato, Greenzweig e Lissauer (1990) e Greenzweig e Lissauer

(1992) encontraram uma expressão anaĺıtica para a probabilidade de colisão no regime de

planetesimais em altas velocidades (ẽ, ĩ & 2), dada por:

Phigh(〈ẽ〉, 〈̃i〉) =
r2

p

2π

(
F (β) +

6

rp

G(β)

〈ẽ2〉

)
, (4.43)

onde 〈ẽ〉 e 〈̃i〉 são a excentricidade e inclinação quadráticas médias reduzidas dos planete-

simais,

rp ≡
Rcore + rm

ha
, (4.44)

e Rcore é o raio do protoplaneta, rm são os raios dos planetesimais que estão colidindo, e

β ≡ 〈̃i〉
〈ẽ〉

. As funções F (β) e G(β) são definidas, respectivamente, por:
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F (β) ≡ 4
√

1 + β2

β
E(k) (4.45)

e

G(β) ≡ 4

β
√

1 + β2
K(k) , (4.46)

onde K(k) e E(k) são integrais eĺıpticas completas de primeiro e segundo tipo, respectiva-

mente, e k2 ≡ 3/(4 + 4β2). As integrais são dadas por:

F (β) ≡ 8

∫ 1

0

dλ
β2E[

√
3(1− λ2/2)]

[β2 + (1− β2)λ2]2
(4.47)

e

G(β) ≡ 8

∫ 1

0

dλ
K[
√

3(1− λ2/2)]

[β2 + (1− I2)λ2]2
. (4.48)

Na equação 4.43, o segundo termo expressa o aumento da probabilidade de colisão de-

vido ao foco gravitacional, como discutido no modelo anaĺıtico simplificado da seção 2.2.2.

Este termo é, portanto, responsável pela entrada no regime de crescimento desenfreado,

isto é, o regime de runaway (Ohtsuki e Ida, 1990a).

Para baixas velocidades (ẽ, ĩ . 2), Ida e Nakazawa (1989b) encontraram que a proba-

bilidade de colisão torna-se independente de ẽ e ĩ, e é dada por:

Plow = 11.3
√
Rcore . (4.49)

O regime de baixas velocidades ocorre, por exemplo, quando (ẽ, ĩ) aproxima-se de zero.

Além disso, para o regime de médias velocidades (0.2 . ẽ, ĩ . 2), Ida e Naka-

zawa (1989b) mostraram que a probabilidade de colisão depende somente da inclinação

quadrática média reduzida 〈̃i〉:

Pmedium =
R2

core

4π〈̃i2〉1/2

(
17.3 +

232

Rcore

)
. (4.50)

Em um sistema de planetesimais, sabe-se que 〈̃i〉 é da mesma ordem de magnitude de

〈ẽ〉. Assim, Inaba et al. (2001) encontraram que uma probabilidade de colisão média pode

ser aproximada para todos os regimes através da expressão:
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Pcoll = min(Pmedium, (P
−2
high + P−2

low)−1/2) . (4.51)

A Figura 4.7 mostra as probabilidades de colisão calculadas usando a equação 4.51

quando comparadas com os resultados de uma simulação N-corpos realizada por Gre-

enzweig e Lissauer (1992) para o caso em que 〈ẽ〉 = 〈̃i〉, 2〈̃i〉 e 4〈̃i〉. Os resultados anaĺıticos

se aproximam dos resultados numéricos com um erro da ordem de 2. Nesta tese, essa será

a expressão usada para o cálculo da taxa de acreção de sólidos.

Figura 4.7: Comparação da probabildiade de colisão média anaĺıtica (curvas) com a solução

numérica (ćırculo, triângulo e cruzes). A probabilidade de colisão média é mostrada como

função de ẽ∗ para os casos (a) ẽ∗ = 2̃i∗ e (b) ẽ∗ = ĩ∗, 4̃i∗, o asterisco denota que se tratam da

excentricidade e inclinação quadráticas médias reduzidas dos planetesimais. A linha sólida,

a tracejada e a pontilhada equivalem, respectivamente, a rp = 0.1, 0.005 e 0.0012. Figura

obtida em: Inaba et al. (2001).
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4.4 Evolução da excentricidade e da inclinação quadrática média dos

planetesimais

Como a probalilidade de colisão entre o protoplaneta e os planetesimais depende da

excentricidade e inclinação quadrática média dos planetesimais, isto é, da velocidade de

dispersão dos planetesimais, estes valores precisam ser calculados precisamente. Além

disso, as excentricidades e inclinações desses planetesimais mudam como resultado da per-

turbação gravitacional do protoplaneta e decrescem devido ao arrasto do gás, alterando os

valores quadráticos médios ao longo do tempo. Portanto, podemos escrever:


d〈e2〉
dt

=

(
d〈e2〉
dt

)
grav

+

(
d〈e2〉
dt

)
gas

,

d〈i2〉
dt

=

(
d〈i2〉
dt

)
grav

+

(
d〈i2〉
dt

)
gas

,

(4.52)

onde os termos grav e gas expressam a variação da excentricidade e da inclinação quadráticas

médias em razão da perturbação gravitacional do protoplaneta e do arrasto do gás.

4.4.1 Evolução da excentricidade e da inclinação quadrática média dos planetesimais

devido à perturbação gravitacional do protoplaneta

Na teoria de formação planetária, o termo viscous stirring denota a transferência da

energia orbital de uma part́ıcula para a energia cinética de outras part́ıculas. Por exemplo,

um corpo massivo pode aumentar significativamente a velocidade de um corpo menos

massivo por meio da interação gravitacional entre eles. Quando esta aceleração ocorre,

o corpo mais massivo fornece uma parte da sua energia ao corpo menos massivo. Esta

situação não deve ser confundida com o termo dynamical friction, na qual a velocidade de

um corpo massivo sofre alteração como resultado do excesso de pequenos corpos menos

massivos agindo gravitacionalmente sobre ele. Usaremos os termos ação impulsiva para

o primeiro caso e fricção dinâmica para o segundo. A evolução da excentricidade e da

inclinação quadráticas médias dos planetesimais devido a esses dois efeitos combinados foi

calculada por Ohtsuki et al. (2002) usando a combinação de resultados semianaĺıticos e

da integração numérica do problema de três corpos. Para entender um pouco do trabalho

realizado por Ohtsuki et al. (2002), considere a evolução da velocidade de dispersão de

uma população bimodal de part́ıculas, em que cada população consiste de planetesimais,
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respectivamente, de massas m1 e m2
1.

Antes de iniciar a análise, é útil introduzir os vetores excentricidade e inclinação redu-

zidas do planetesimal j, definidos por (Henon e Petit, 1986):

ẽj ≡ (ẽj cos τj, ẽj sin τj) ,

ĩj ≡ (̃ij cosωj, ĩj sinωj) .

(4.53)

Da mesma forma, para o movimento relativo e do centro de massa, temos, respectiva-

mente:

ẽ ≡ (ẽ cos τ, ẽ sin τ) = ẽ2 − ẽ1 ,

ĩ ≡ (̃i cosω, ĩ sinω) = ĩ2 − ĩ1 ,

(4.54)

e

Ẽ ≡ (Ẽ cosT, Ẽ sinT ) = m1ẽ1 +m2ẽ2,

Ĩ ≡ (Ẽ cosW, Ẽ sinW ) = m1ĩ1 +m2ĩ2.

(4.55)

Como o movimento do centro de massa não é afetado, a mudança da excentricidade

reduzida ẽ1 de uma part́ıcula de massa m1 devido a um encontro com uma part́ıcula de

massa m2 é escrito como (Ohtsuki e Ida, 1990b):

∆ẽ2
1 = m2

2∆ẽ2 − 2m2Ẽ ·∆ẽ . (4.56)

Então, a mudança da excentricidade quadrática média reduzida da população 1, 〈ẽ1〉,

decorrentes das interações com a população 2 é escrita como:

d〈ẽ2
1〉

dt
= Ns2

∫
f(ẽ1, ĩ1)f(ẽ2, ĩ2)∆ẽ2

1

3

2
b̃db̃

dτ1dω1

(2π)2

dτ2dω2

(2π)2
dẽ1d̃i1dẽ2d̃i2 , (4.57)

onde Ns2 é a densidade superficial numérica das part́ıculas 2, b̃ = b̃2 − b̃1 é a diferença no

parâmetro de impacto, f é a função de distribuição da excentricidade e inclinação reduzida

ẽj e ĩj (ver eq. 4.20) com j = 1 ou 2, e os ângulos de fases τj e ωj são uniformemente

distribúıdos entre 0 e 2π.

1 O artigo também apresenta o cálculo para casos mais gerais. Ver Ohtsuki et al. (2002).
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Utilizando o mesmo procedimento realizado por Ohtsuki e Ida (1990b), com o intuito

de obter o segundo termo da equação 4.56, as variáveis Ẽ e ∆ẽ podem ser decompostas

em uma componente paralela e normal a ẽ, assim:

Ẽ|| = Ẽ · ẽ/ẽ , (4.58)

Ẽ⊥ = (Ẽ2 + Ẽ2
||)

1/2 , (4.59)

e

∆ẽ|| = cos τ ·∆(ẽ cos τ) + sin τ ·∆(ẽ sin τ) , (4.60)

∆ẽ⊥ = sin τ ·∆(ẽ cos τ)− cos τ ·∆(ẽ sin τ) . (4.61)

Ainda seguindo Ohtsuki e Ida (1990b), ao invés de Ẽ, nós introduzimos uma variável

alternativa Ẽ∗, definida por:

Ẽ∗ =
〈ẽ2

2〉ẽ1 + 〈ẽ2
1〉ẽ2

〈ẽ2
1〉+ 〈e2

2〉
, (4.62)

que é relacionada com Ẽ e ẽ na forma:

Ẽ∗ = Ẽ − m2〈ẽ2
2〉 −m1〈ẽ2

1〉
〈ẽ2

1〉+ 〈ẽ2
2〉

ẽ . (4.63)

Usando o mesmo racioćınio, definimos Ĩ∗ ao invés de Ĩ.

Assim como na equação 4.55, as componentes de Ẽ∗ e Ĩ∗ podem ser expressas como:

Ẽ∗ = (Ẽ∗ cosT ∗, Ẽ∗ sinT ∗) ,

Ĩ∗ = (Ĩ∗ cosW ∗, Ĩ∗ sinW ∗) .

(4.64)

Portanto, em termos de Ẽ∗ e ẽ, Ẽ|| e Ẽ⊥, são escritos como:


Ẽ|| = Ẽ∗ cos (T ∗ − τ) +

m2〈ẽ2
2〉 −m1〈ẽ2

1〉
〈ẽ2

1〉+ 〈ẽ2
2〉

ẽ,

Ẽ⊥ = Ẽ∗ sin (T ∗ − τ).

(4.65)

Logo, ∆ẽ2
1 (ver eq. 4.56) pode ser escrita na forma:
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∆ẽ2
1 = m2

2∆ẽ2−2m2

{[
Ẽ∗ cos (T ∗ − τ) +

m2〈ẽ2
2〉 −m1〈ẽ2

1〉
〈ẽ2

1〉+ 〈ẽ2
2〉

ẽ

]
×∆ẽ|| + Ẽ∗ sin (T ∗ − τ)∆ẽ⊥

}
.

(4.66)

Além disso, para calcular a integral 4.57, as variáveis são alteradas de (ẽ1, ĩ1, τ1, ω1, ẽ2, ĩ2, τ2, ω2)

para (ẽ, ĩ, τ, ω, Ẽ∗, Ĩ∗,T ∗,W ∗). O jacobiano para esta transformação é:

∂(ẽ1, ĩ1, τ1, ω1, ẽ2, ĩ2, τ2, ω2)

∂(ẽ, ĩ, τ, ω, Ẽ∗, Ĩ∗, T ∗,W ∗)
=

ẽ̃iẼ∗Ĩ∗

ẽ1ĩ1ẽ2ĩ2
. (4.67)

Assim, a equação 4.57, em conjunto com a equação 4.20, podem ser expressas em termos

de ẽ, ĩ, Ẽ∗ e Ĩ∗ como:

d〈ẽ2
1〉

dt
= Ns2

∫
16ẽ̃iẼ∗Ĩ∗

〈ẽ2〉〈̃i2〉〈Ẽ∗2〉〈Ĩ∗2〉

× exp

(
− ẽ2

〈ẽ2〉
− ĩ2

〈̃i2〉
− Ẽ∗

2

〈Ẽ∗2〉
− Ĩ∗

2

〈Ĩ∗2〉

)

∆ẽ2
1

3

2
b̃db̃

dτdω

(2π)2

dT̃ ∗W̃ ∗

(2π)2
dẽd̃idẼ∗dĨ∗ ,

(4.68)

onde ∆ẽ2
1 é dada pela equação 4.66. As variáveis com dispersão que aparecem em 4.68

podem ser expressas em termos de 〈ẽ2
1〉, 〈̃i21〉, 〈ẽ2

2〉 e 〈̃i22〉 como:

〈ẽ
2〉 = 〈ẽ2

1〉+ 〈ẽ2
2〉 ,

〈̃i2〉 = 〈̃i21〉+ 〈̃i22〉 ,
(4.69)

e


〈Ẽ∗2〉 =

〈ẽ2
1〉〈ẽ2

2〉
〈ẽ2

1〉+ 〈ẽ2
2〉
,

〈Ĩ∗2〉 =
〈̃i21〉〈̃i22〉
〈̃i21〉+ 〈̃i22〉

.
(4.70)

No lado direito da equação 4.66, ∆ẽ2, ∆ẽ|| e ∆ẽ⊥ são funções de ẽ e ĩ somente. Portanto,

as integrais sobre T ∗ e W ∗ na equação 4.68 podem ser calculadas diretamente, e os termos

contendo Ẽ∗ cos(T ∗ − τ) ou Ẽ∗ sin(T ∗ − τ) se anulam. Então, as integrais sobre Ẽ∗ e Ĩ∗

podem ser calculadas, assim, obtemos:

d〈ẽ2
1〉

dt
= Ns2m2

[
m2〈PVS〉+

m2〈ẽ2
2〉 −m1〈ẽ2

1〉
〈ẽ2

1〉+ 〈ẽ2
2〉

〈PDF〉
]
, (4.71)
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com


〈PVS〉 =

∫
PVS(ẽ, ĩ)f(ẽ, ĩ)dẽd̃i ,

〈PDF〉 =

∫
PDF(ẽ, ĩ)f(ẽ, ĩ)dẽd̃i ,

(4.72)

onde f é a função de distribuição de Rayleigh (ver eq. 4.20), com as variáveis de dispersão

dadas pela equações 4.69 e 4.70, e PVS(ẽ, ĩ) e PDF(ẽ, ĩ), as taxas de interação gravitacional,

definidas por:


PVS(ẽ, ĩ) =

∫
∆ẽ2 3

2
b̃db̃

dτdω

(2π)2
,

PDF(ẽ, ĩ) = −2ẽ

∫
∆ẽ||

3

2
b̃db̃

dτdω

(2π)2
.

(4.73)

Os termos PVS(ẽ, ĩ) e PDF(ẽ, ĩ) são responsáveis, respectivamente, pelo efeito impulsivo

(viscous stirring) e fricção dinâmica (dynamical friction). A mudança de 〈̃i21〉 pode ser

obtida usando o mesmo racioćınio.

Para completar a equação para evolução da excentricidade quadrática média, a in-

teração com part́ıculas do mesmo tamanho precisa ser considerada. Para isso, é importante

destacar que o raio de Hill mútuo h12a0, definido em termos de m1 e m2, foi usado como

unidade de comprimento na equação 4.71. Desse modo, a equação 4.71 não pode ser usada

diretamente nesta escala para interação entre part́ıculas do mesmo tamanho m1. Assim,

na forma não escalonada, a equação 4.71 é escrita na forma:

d〈e2
1〉

dt
= Ns2m2h

4
12a

2
0Ω

[
m2〈PVS〉12 +

m2〈e2
2〉 −m1〈e2

1〉
〈e2

1〉+ 〈e2
2〉

〈PDF〉12

]
. (4.74)

Na equação acima, o subscrito 12 foi adicionado aos termos 〈PVS〉 e 〈PDF〉 para denotar

a interação entre m1 e m2, estes termos estão em função dos elementos orbitais relativos

escalonados com h12. Adicionando o termo para interação entre part́ıculas do mesmo

tamanho (i.e., mesma massa), obtemos:

d〈e2
1〉

dt
=
∑
j=1,2

[
Ns2m

′
jh

4
1ja

2
0Ω

(
m′j〈PVS〉1j +

m′j〈e2
j〉 −m1〈e2

1〉
〈e2

1〉+ 〈e2
2〉

〈PDF〉1j
)]

, (4.75)

onde m′j = mj/(m1 +mj) e

h1j =

(
m1 +mj

3M?

)
. (4.76)
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Quando j = 1, o termo da fricção dinâmica se anula e 〈PVS〉11 denota a interação entre

part́ıculas do mesmo tamanho.

Nesta tese, vamos nos limitar ao caso limite das expressões acima. Isto é, o efeito

gravitacional de protoplanetas de massa M sobre planetesimais de massa m. Neste limite,

a evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas médias é dada por:

d〈e2〉
dt

= a2ΩNe

(
M +m

3M?

)4/3
M2

(M +m)2
PVS , (4.77)

e

d〈i2〉
dt

= a2ΩNe

(
M +m

3M?

)4/3
M2

(M +m)2
QVS , (4.78)

onde Ne = Σe/Mcore é a densidade numérica de embriões planetários que possuem uma

densidade superficial de Σe. Para m << M , estas expressões podem ser simplificadas

consideravelmente. Então, podemos escrever:


d〈e2〉
dt

=
aΩRH

3M?

PVS ,

d〈i2〉
dt

=
aΩRH

3M?

QVS ,

(4.79)

onde RH é o raio de Hill do embrião.

Considerando uma distribuição de Rayleigh e o regime de baixas e altas velocidades,

Ohtsuki et al. (2002) obtiveram as seguintes relações para os termos PVS e QVS:


PVS =

[
73〈ẽ2〉
10Λ2

]
ln (1 + 10Λ2/〈ẽ2〉) +

[
72IPVS(β)

π〈ẽ2〉1/2〈̃i2〉1/2

]
ln (1 + Λ2) ,

QVS =

[
4〈̃i2〉+ 0.2〈ẽ2〉3/2〈̃i2〉1/2

10Λ2〈ẽ2〉1/2

]
ln (1 + 10Λ2〈ẽ2〉1/2) +

[
72IQVS(β)

π〈ẽ2〉1/2〈̃i2〉1/2

]
ln (1 + Λ2) ,

(4.80)

com Λ = 〈̃i2〉1/2(〈ẽ2〉 + 〈̃i2〉)/12. As funções IPVS(β) e IQVS(β) são integrais eĺıpticas que

podem ser aproximadas por:


IPVS(β) ' β − 0.36251

0.061547 + 0.16112β + 0.054473β2

IQVS(β) ' 0.71946− β
0.21239 + 0.49764β + 0.14369β2

(4.81)

onde β =
〈̃i〉
〈ẽ〉

.



Seção 4.4. Evolução da excentricidade e da inclinação quadrática média dos planetesimais 163

Os cálculos mostrados acima são complexos e exigem aproximações numéricas, o intuito

é fornecer ao leitor um resumo dos procedimentos. Mais detalhes podem ser obtidos em

Ohtsuki et al. (2002).

4.4.2 Evolução da excentricidade e da inclinação quadrática média devido ao arrasto do

gás

Conforme vimos nas seções 2.2.1 e 2.2.2, o gás desempenha um papel primordial na

formação da poeira e na captura dos planetesimais pelo protoplaneta. De fato, o arrasto

é responsável por deslocar a poeira para o plano médio do disco e em direção à estrela

criando regiões de sobredensidade. No caso dos planetesimais, o arrasto altera sua energia

diferenciando aqueles que podem ou não entrar no raio de Hill do protoplaneta.

Nesta seção, vamos investigar um problema tridimensional de um planetesimal sofrendo

uma força de arrasto por meio de uma lei de resistência reaĺıstica, para isso vamos utilizar

os mesmos procedimentos descritos em Adachi et al. (1976).

Sabemos que o gás, em movimento circular, possui uma velocidade de rotação levemente

menor que a kepleriana em decorrência do gradiente de pressão (ver seção 2.1.3). Além

disso, vamos assumir que o planetesimal é uma esfera, e, que a equação para o arrasto do

gás dependa do tamanho desse planetesimal, da velocidade relativa e de algumas condições

para o gás.

Quando a força de arrasto é pequena, comparada com a força gravitacional solar, é

possivel tratá-la como uma pequena perturbação no movimento kepleriano. A equação de

movimento do planetesimal no disco de gás sob influência da força gravitacional e da frição

do gás é escrita, no sistema heliocêntrico, como:

d2 ~R

dt2
+
GM?

R2
~R = ~f , (4.82)

onde G, ~R, M? e ~f são, respectivamente, a constante gravitacional, o vetor posição do

planetesimal, a massa da estrela e a força de arrasto por unidade de massa do planetesimal.

Seja (x, y, z) o sistema de coordenadas retangular cujo eixo z coincide com o eixo de rotação

do disco e que o plano (x, y) coincide com o plano equatorial, e ainda que (r, θ, z) seja o

correspondente sistema de coordenadas cilindricas.

Quando ~f é pequeno, comparado com a força gravitacional, o movimento do planetesi-

mal é o movimento kepleriano e suas coordenadas x, y, z e velocidades ẋ, ẏ, ż são expressas
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em termos do tempo t e seis constantes de integração. Para essas constantes de integração,

nós tomamos os elementos orbitais: semieixo maior a, excentricidade e, inclinação i, lon-

gitude do nodo ascendente Ω, argumento do periélio ω e tempo de passagem pelo periélio

t0.

Seja (ξ, η, ς) o sistema de coordenadas retangulares orbitais, o eixo ξ passa diretamente

pelo periélio e usamos (R,ψ, ς) como o correspondente sistema de coordenadas ciĺındricas

(ver Fig. 4.8).

Figura 4.8: Coordenadas heliocêntricas equatoriais (x,y,z) e coordenadas heliocêntricas or-

bitais (ξ, η, ς). Os pontos N , A e P denotam, respectivamente, o nodo ascendente, o periélio

e a posição da part́ıcula. A órbita eĺıptica da part́ıcula está no plano (ξ, η). Figura obtida

em: Adachi et al. (1976).

Temos, então:

R = a(1− e cosE) =
a(1− e2)

1 + e cosψ
, ς = 0 , (4.83)

Ṙ =

(
GM?

a

)1/2
e sinψ

(1− e2)1/2
, ς̇ = 0 , (4.84)

e

Rψ̇ =

(
GM?

a

)1/2
1 + e cosψ

(1− e2)1/2
, (4.85)
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onde ψ e E são a anomalia verdadeira e a anomalia excêntrica. A última definida pela

equação de Kepler:

E − e sinE = n(t− t0) , (4.86)

onde n =

(
GM?

a3

)1/2

é a velocidade angular do planetesimal.

Quando uma pequena perturbação ~f é inclúıda, esses elementos orbitais não são mais

constantes, mas variam lentamente no tempo t. Sejam fr a componente de ~f na direção do

vetor radial instantâneo, fφ a componente perpendicular ao vetor radial no plano orbital

e fξ a componente perpendicular ao plano orbital, as variações dos elementos a, e e i são

dadas por (Brouwer e Clemence, 1961):

da

dt
=

2

n(1− e2)1/2

[
fre sinψ + fψ

a(1− e2)

R

]
, (4.87)

de

dt
=

(1− e2)1/2

na
[fr sinψ + fψ(cosE + cosψ)] , (4.88)

di

dt
=

1

na(1− e2)1/2

[
fς
R

a
cos(ψ + ω)

]
. (4.89)

Para os elementos de fase Ω, ω e t0, equações similares podem ser obtidas, mas não

precisam ser consideradas para esse problema, pois são randômicos. As equações acima

funcionam de forma exata se tomarmos os valores instantâneos dos elementos orbitais.

No entanto, no caso de pequenas perturbações, podemos resolver as equações usando um

método numérico.

A força de arrasto no planetesimal pode ser expressa de diferentes formas de acordo

com o formato do planetesimal, o tamanho, a velocidade relativa e as condições do gás.

No caso de um corpo esférico, a força de arrasto está em direção oposta à sua velocidade

e sua magnitude fD pode ser expressa na forma:

fD =
1

2
CDπrm

2ρmu
2 , (4.90)

onde ρm é a densidade volumétrica do planetesimal, rm é o raio do planetesimal, u a

velocidade relativa e CD o coeficiente de arrasto. Em geral, CD é uma função de duas ou

três quantidades não dimensionais: o número de Mach, o número de Knudsen e o número
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de Reynolds, mais detalhes pode ser visto em Adachi et al. (1976). Para part́ıculas grandes,

usaremos a força de arrasto por unidade de massa na forma:

f = Aρmu
2 , (4.91)

com

A =
CDπrm

2

2
, (4.92)

com 0.5 6 CD 6 1.5, onde assumimos A constante.

Sejam (vR, vψ, vς) as componentes da velocidade do planetesimal e (VR, Vψ, Vς) as com-

ponentes da velocidade do gás. Então, as componentes das forças são dadas por:

fR =
(VR − vR)f

u
, (4.93)

fψ =
(Vψ − vψ)f

u
, (4.94)

fς =
(Vς − vς)f

u
, (4.95)

onde u é a velocidade relativa:

u =
√

(VR − vR)2 + (Vψ − vψ)2 + (Vς − vς)2 . (4.96)

As componentes (vR, vψ, vς) são dadas pelas equações 4.84 e 4.85. E as componentes

(VR, Vψ, Vς) são escritas como:


VR = 0 ,

Vψ = rωg(r) sin ε ,

Vς = −rωg(r) cos ε ,

(4.97)

onde π/2− ε é o ângulo entre a direção θ e a direção ψ (ver Fig. 4.8) e ωg é a velocidade

angular do gás. A partir do triângulo esférico NPQ da Figura 4.8, encontramos:

sin ε =
cos i

cos ∂
, (4.98)
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cos ε = sin i
cos(ψ + ω)

cos ∂
, (4.99)

cos ∂ = [1− sin2 i sin2(ψ + ω)]1/2 =
r

R
=
r

a

1 + e cosψ

1− e2
. (4.100)

Usando lei de potências (ver seção 2.1) podemos escrever a densidade volumétrica do

gás ρ, a temperatura T e a velocidade angular ωg, como1:

ρ = ρ0r
−α , (4.101)

T = T0r
−β , (4.102)

ωg(r) = ωK(r)[1− 2η(r)]1/2 , (4.103)

onde:

η =
π

16
(α + β)

(
cs

vK

)2

. (4.104)

cs é a velocidade do som, vK a velocidade kepleriana e α e β são constantes que dependem

do modelo de disco utilizado, por exemplo, α = 3 e β = 1, se levarmos em conta o modelo

da nebulosa solar mińıma (Hayashi, 1981).

Assim, podemos escrever as relações 4.87, 4.88 e 4.89 como:

da

dt
= −Aρu 2a

1− e2
[1 + 2e cosψ + e2 − (1 + e cosψ)3/2h cos i] , (4.105)

de

dt
= −Aρu[2 cosψ + 2e− 2 cosψ + e+ e cos2 ψ

(1 + e cosψ)1/2
h cos i] , (4.106)

di

dt
= −Aρu h

(1− e cosψ)1/2
cos2(ψ + ω) sin i , (4.107)

onde ρ, h, η, e u são dados por:

ρ = ρ(a)

[
(1− e2) cos ∂

1 + e cosψ

]−α
, (4.108)

1 Usaremos a mesma notação do artigo citado para facilitar o estudo do leitor em conjunto com o artigo.

Como trata-se de uma seção particular não haverá confusão com a notação empregada na tese.
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h(r) =

[
1− 2η(r)

cos2 ∂

]1/2

, (4.109)

η(r) = η

[
(1− e2) cos ∂

1 + e cosψ

]1−β

, (4.110)

u =
vK(a)

(1− e2)1/2
[1 + 2e cosψ + e2 − 2(1 + e cosψ)3/2h cos i

+(1 + e cosψ)h2 cos2 ∂]1/2

= vK(a)

[(
1− 3

4
cos2 ψ

)
e2 + cos2(ψ + ω)i2 + η2 + ηe cosψ + ...

]1/2

,

(4.111)

onde usamos η = η(a) e, na última equação, as ordens mais baixas para e, i e η.

Quando a força de arrasto é muito menor que a força gravitacional da estrela central, a

variação de a, e e i em um peŕıodo orbital é muito pequena. Então, assumindo que todos

os elementos a, e, i e ω são constantes dentro de um peŕıodo kepleriano, nós consideramos

a taxa de mudança desses elementos como médias sobre um peŕıodo, isto é:

〈da
dt
〉 =

1

Porbital

∫ Porbital

0

da

dt
dt =

1

2π

∫ 2π

0

da

dt

(1− e2)3/2

(1 + e cosψ)2
dψ . (4.112)

Para os propósitos deste trabalho, é suficiente considerar o caso em que e, i e η são

menores que a unidade. Então, por meio da expansão de potências de e, i e η nas equações

4.108, 4.109, 4.110 e 4.111, podemos fazer uma integração sobre ψ no lado direito da

equação 4.112 e obter os termos principais para cada caso limitante, (i) e >> i, η, (ii)

i >> e e (iii) η >> e, i. Assim, adicionando estes termos principais, nós obtemos as

fórmulas aproximadas que funcionam para um caso geral:

τdrag

a
〈da
dt
〉 = −2

{[
2(2E +K)

3π
e+

2

π
i+ η

]
η +

(
2E +K

9π
α +

68E − 11K

54π

)
e3 +

1

2π
i3
}
,

(4.113)

τdrag

e
〈de
dt
〉 = −

(
2E

π
e+

2

π
i+ η

)
, (4.114)

τdrag

i
〈di
dt
〉 = −1

2

(
2E

π
e+

8

3π
i+ η

)
, (4.115)

onde τdrag é o tempo de escala caracteŕıstico dado por:
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τdrag =
1

Aρ(a)vK(a)
=

2m

πCDr2
pρ(a)vK(a)

, (4.116)

m é a massa do planetesimal e, K = K(3/4) = 2.157 e E = E(3/4) = 1.211, são a primeira

e a segunda integral eĺıptica completa de argumento 3/4. Os termos de ordem mais alta

foram desprezados.

Dessa maneira, verificamos que a variação relativa de a é pequena quando comparada

com e e i, da ordem de η+e2 +i2. Assim, em geral, um planetesimal em uma órbita eĺıptica

com inclinação gradualmente muda para uma órbita circular sem inclinação. Quanto

maiores a excentricidade e a inclinação orbital mais rápido será o decrescimento do semieixo

maior do planetesimal. Além disso, se a inclinação e a excentricidade são nulas, o semieixo

maior decai proporcionalmente a η, que é o termo que surge devido ao gradiente da pressão

radial.

O método perturbativo usado para deduzir as expressões só é válido quando a variação

relativa de a, e e i, dentro de um peŕıodo kepleriano, é muito menor que a unidade. Assim,

o critério de validade é aproximadamente dado por:

Porbital(e+ i+ η)

τdrag

= 2πAaρ(e+ i+ η) < 1 . (4.117)

A condição acima é satisfeita para planetesimais maiores que 1018 g (Adachi et al.,

1976).

Para uma força de arrasto expressa por F = BρλT µu (B, λ e µ constantes), o cálculo

de da/dt, de/dt e di/dt é mais simples que o caso anterior, desde que o termo u não apareça

do lado direito das expressões. Teremos então para os termos de primeira ordem:

1

a
〈da
dt
〉 = −2Bρλ(a)T µ(a)

[
η +

1

4
(λα + µβ +

5

4
)e2 +

1

8
i2
]
, (4.118)

1

e
〈de
dt
〉 = −Bρλ(a)T µ(a) , (4.119)

2
1

i
〈de
dt
〉 = −Bρλ(a)T µ(a) . (4.120)

Do ponto de vista dos resultados acima, nós podemos simplificar os cálculos de da/dt

nos casos em que F = Aρu2 por meio da aproximação:
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〈uF 〉 = 〈u〉〈F 〉 = 〈u2〉1/2〈F 〉 . (4.121)

onde F denota os fatores que não dependem de u. Assim, simplificando, temos:

〈u2〉 = v2
K(a)

(
5

8
e2 +

1

2
i2 + η2

)
. (4.122)

A aproximação dada por 4.121 é baseada no fato de que a parte constante de u2 é maior

que a amplitude da parte oscilatória, tal como cos 2ψ e cos 2(ψ + ω). Nesta aproximação,

finalmente obtemos uma aproximação alternativa para as fórmulas dadas por:

τdrag

a
〈da
dt
〉 = −2

(
5

8
e2 +

1

2
i2 + η2

)1/2 [
η +

(
α

4
+

5

16

)
e2 +

1

8
i2
]
, (4.123)

τdrag

e
〈de
dt
〉 = −

(
5

8
e2 +

1

2
i2 + η2

)1/2

, (4.124)

2
1

i
〈de
dt
〉 = −

(
5

8
e2 +

1

2
i2 + η2

)1/2

, (4.125)

onde τdrag é dado por 4.116. A acurácia da equação acima é muito melhor nos casos em

que os valores de e, i e η são comparáveis um com o outro.

No entanto, um estudo mais completo da equação de arrasto revela que a força de

arrasto depende não só da velocidade relativa do corpo com relação ao gás e seu raio, mas

também do livre caminho médio (λgas) (Whipple, 1972; Weidenschilling, 1977), descrito

por:

λgas = (ngσH2)
−1 , (4.126)

onde σH2 é a seção de choque da molécula de hidrogênio e ng é a densidade numérica

dessas moléculas. É importante destacar que o valor de λgas aumenta rapidamente com

a distância à estrela central, assim, somente pequenas part́ıculas podem experimentar um

arrasto do tipo Epstein em 1 ua, mas, em 30 ua, part́ıculas da ordem de 100 m podem

experimentar o mesmo regime.

O valor do livre caminho médio λgas altera o valor do coeficiente de arrasto na equação

4.90, já que, conforme vimos, este depende do número de Reynolds, definido por:
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Re ≡ vrrm

νgas

, (4.127)

onde rm é o raio do planetesimal, vr a velocidade relativa e νgas é a viscosidade cinemática.

A viscosidade usada por Rafikov (2004) é a viscosidade molecular, isto é, νgas = λgascs
3

,

este valor é uma aproximação e depende da fonte dessa viscosidade. Aqui seguiremos com

o mesmo modelo usado por Rafikov (2004), outras aproximações requerem conhecimento

mais profundo do mecanismo de viscosidade.

Para Re . 1, o arrasto do gás está sob o regime de Stokes (Landau e Lifshitz, 1959),

onde CD = 6πRe−1. Para Re >> 1, o coeficiente de arrasto torna-se constante (CD '

0.7) (Weidenschilling, 1977). O valor de CD possui um comportamento complicado entre

1 . Re & 102, nesse caso, assume-se um comportamento assintótico que liga a continuação

da função para Re = 20, justamente o caso que deduzimos anteriormente no ińıcio desta

seção, que chamaremos de regime quadrático. A separação entre os regimes como função

de rm e da velocidade relativa vr é mostrado na Figura 4.9 a seguir.

Figura 4.9: Separação da força de arrasto em diferentes regimes em função do tamanho do

planetesimal, do livre caminho médio e da velocidade relativa. Figura obtida em: Rafikov

(2004)

Usando novas relações para a força de arrasto, Rafikov (2004) obteve, para o regime de

Stokes, a relação:


(
de2

dt

)
gas

= −3

2

λgascsρgase
2

ρmr2
m

,(
di2

dt

)
gas

= −3

4

λgascsρgasi
2

ρmr2
m

.

(4.128)
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E, para o regime de Epstein, a relação:


(
de2

dt

)
gas

= −e2 csρgas

ρmrm

,(
di2

dt

)
gas

= −i
2

2

csρgas

ρmrm

.

(4.129)

Embora essas equações foram escritas com base na evolução da excentricidade e in-

clinação de um planetesimal, elas podem ser aplicadas na evolução da excentricidade e

inclinação quadráticas médias. A validade desse processo pode ser encontrada em Inaba

et al. (2001).

4.5 Modelo para acreção de sólidos no FARGO3D

Para que o usuário possa usar, dentro do FARGO3D, o modelo para formação de um

ou mais núcleos sólidos, ele deve acionar no arquivo setup.opt a variável COREACCRETION

(ver apêndice A.1).

As subseções a seguir descrevem o modelo passo a passo enfatizando as relações com a

descrição teórica descrita neste caṕıtulo e com o programa colocado no apêndice.

4.5.1 Modelagem para o crescimento do núcleo sólido

Aqui, assumimos que o crescimento de um núcleo sólido, de massa inicial Mcore (de-

finida no arquivo planet.cfg), é causado pela acreção de planetesimais. Adotando a

aproximação particle-in-box (Chambers, 2006), podemos escrever a taxa de acreção de

sólidos, Ṁcore, como:

Ṁcore =
2πΣmR

2
H

Porbital

Pcoll , (4.130)

onde Σm é a média azimutal da densidade superficial de sólidos na localição do protopla-

neta1, RH o raio de Hill do protoplaneta e, Porbital, o peŕıodo orbital do protoplaneta. A

probabilidade de colisão, Pcoll, é a probabilidade de que os planetesimais sejam acretados

pelo protoplaneta. Conforme vimos na seção 4.3.2, a probabilidade de colisão depende

1 É importante destacar que essa média azimutal indica que a média foi realizada considerando todas as

células que possuem o mesmo raio da célula que contém o protoplaneta. O uso da média azimutal permite

levar em consideração a influência dos valores da zona de alimentação de planetesimais nos cálculos.
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da excentricidade e da inclinação quadráticas médias. No nosso modelo, 〈e〉 e 〈i〉 são

obtidos considerando a média azimutal da excentricidades quadráticas médias e da in-

clinações quadráticas médias dos planetesimais, e 〈ẽ〉 e 〈̃i〉 seus valores reduzidos, isto é,

〈ẽ〉 = 〈e〉ap/RH e 〈̃i〉 = 〈i〉ap/RH, onde ap é a distância do protoplaneta à estrela. Con-

forme discutido na seção 4.3.2, as taxas de colisão são dadas pelas equações 4.43, 4.49 e

4.50, que, com um pouco de álgebra, podem ser escritas na forma:

Phigh =
(Rcore + rm)2

2πRH

(
F (β) +

6RHG(β)

(Rcore + rm)〈ẽ2〉

)
, (4.131)

Pmedium =
(Rcore + rm)2

4πRH
2〈̃i〉

(
17.3 +

232RH

Rcore + rm

)
, (4.132)

Plow = 11.3

(
Rcore + rm

RH

)1/2

, (4.133)

onde Rcore é o raio geométrico do núcleo, rm o raio do planetesimal, β =
〈̃i〉
〈ẽ〉

e as funções

F (β) e G(β) são dadas pelas equações 4.47 e 4.48, e podem ser aproximadas pelas relações

(Inaba et al., 2001):

F (β) ' 1 + 0.95925β + 0.77251β2

β(0.13142 + 0.122995β)
, (4.134)

G(β) ' 1 + 0.3996β

β(0.0369 + 0.048333β + 0.006874β2)
. (4.135)

A taxa de colisão Pcoll, foi aproximada pela relação (ver seção 4.3.2):

Pcoll = min(Pmedium, (P
−2
high + P−2

low)−1/2) . (4.136)

O raio dos planetesimais, rm, é definido no arquivo setup.par (ver apêndice A.7) pela

variável RM e seu valor é mantido constante ao longo da simulação.

É interessante ressaltar que usaremos o raio geométrico do embrião nas equações 4.131,

4.132 e 4.133, calculado mediante o uso da densidade volumétrica para o bulbo de pla-

netesimais, Rcore =
(

3Mcore

4πρbulk

)1/3

, onde ρbulk é definido no arquivo setup.par pela variável

RHOM (ver apêndice A.7). No entanto, quando o embrião captura o gás, torna-se mais dif́ıcil

definir seu raio, e é comum o uso do termo raio de captura, cujo valor depende da massa

do protoplaneta, da velocidade relativa dos planetesimais com relação ao protoplaneta, do
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perfil de densidade do envelope e do tamanho do planetesimal acretado. O raio de captura

será implementado no caṕıtulo 5 quando tratarmos da formação completa (sólidos + gás)

de um planeta gigante (ver seção 5.7).

A equação 4.130 é resolvida usando o método de euler simples. O método numérico

pode ser visualizado nos arquivos computeaccretionsolids.c e

computeaccretionsolidsequilibrium.c, que são usados, respectivamente, no cenário

sem equiĺıbrio e com equiĺıbrio, descritos na seção 4.5.3.

4.5.2 Densidade superficial inicial de sólidos e a zona de alimentação

A densidade superficial inicial de sólidos, Σm, é assumida ser proporcional a densidade

superficial inicial de gás, Σgas. Portanto:

Σm = fD/GfR/IΣgas , (4.137)

onde fD/G é a razão de gás e poeira no disco que, em geral, está em escala com a meta-

licidade da estrela central, sendo que seu valor varia entre 0.003 e 0.125 (o valor padrão

adotado nesta tese será de 0.03), já fR/I leva em conta o grau de condensação do material

em razão da distância à estrela. Seguindo Mordasini et al. (2009), adotamos o valor de

fR/I = 1, além da linha de gelo, e fR/I = 1/4, dentro da linha de gelo. Ambos os valores

estão definidos no arquivo setup.par pelas variáveis FDG e FRI (ver apêndice A.7) e podem

ser alterados de acordo com a conveniência. Nesse arquivo o usuário também pode definir

a posição da linha de gelo modificando a variável RICE, cujo valor adotado neste trabalho

é de 3 ua. Esse valor foi baseado nos valores estimados de temperatura e pressão para o

disco padrão (ver seção 3.10).

A posição da linha de gelo deve levar em consideração a temperatura e a pressão do

gás. Em nosso modelo, a linha de gelo não evolui com o tempo e nenhuma condensação

ou sublimação do gelo é considerada. Ademais, a linha de gelo também pode depender da

altura do disco e da radiação estelar (Min et al., 2011). Devido à complexidade do cálculo

da linha de gelo, usaremos uma posição fixa1. Adaptações serão realizadas em trabalhos

futuros.

1 Recomendamos ao usuário um estudo inicial das condições f́ısicas do disco de gás utilizado, para que,

assim, possa estabeler uma posição coerente para linha de gelo em acordo com seu modelo.
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Os planetesimais que podem ser acretados são aqueles que estão na zona de alimentação

do protoplaneta. Em nosso modelo, a zona de alimentação é um anel em torno da órbita do

protoplaneta e possui uma distância de (b/2)RH em cada lado da órbita. Neste trabalho,

adotamos b = 10, no entanto, esse número pode ser modificado pelo usuário no arquivo

setup.par, variável B (ver apêndice A.7), de acordo com a conveniência.

A densidade superficial dos planetesimais evolui como resultado da acreção, assim, para

cada célula dentro da zona de alimentação, temos uma redução da densidade superficial

de sólidos em um intervalo de tempo dt dada por:

Σm = Σm(0) −
Ṁcoredt

2πapbRH

, (4.138)

onde b é a largura da zona de alimentação, RH o raio de Hill, Σm(0) é a densidade superficial

inicial de sólidos na célula, Ṁcore é a taxa de acreção de sólidos (ver seção 4.5.1) e ap é a

distância do protoplaneta à estrela.

Em alguns trabalhos, como em Fortier et al. (2013), ocorre a homogenização da zona

de alimentação, isto é, a densidade superficial de sólidos dentro da zona de alimentação é a

mesma em toda a zona, isso ocorre devido ao espalhamento produzido pelos planetesimais.

Além disso, em alguns outros trabalhos, o tamanho da zona de alimentação evolui com

a excentricidade e a inclinação quadráticas médias dos planetesimais. Entretanto, esses

fenômenos ainda carecem de um estudo mais pormenorizado, assim, neste trabalho, não

iremos considerar esses efeitos.

Nesta tese, nós também vamos considerar que a população de planetesimais é represen-

tada por corpos esféricos de tamanhos iguais. Não consideraremos os efeitos decorrentes

da migração dos planetesimais, da fragmentação e da distribuição dos tamanhos dos pla-

netesimais que também vão ser explorados em trabalhos futuros. Muitos desses efeitos

são mais relevantes na evolução de sistemas planetários, que não serão estudados neste

trabalho.

A distribuição inicial de sólidos é realizada pelo arquivo condinit.c, que pode ser

encontrado no apêndice A.2, e o cálculo da diminuição da densidade superficial de sólidos

dentro da zona de acreção (ver eq. 4.138), nos arquivos computeaccretionsolids.c e

computeaccretionsolidsequilibrium.c, que são usados, respectivamente, no cenário

sem equiĺıbrio e com equiĺıbrio, descritos na próxima seção.
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4.5.3 Modelagem da evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas médias

Para o tratamento da evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas médias o

usuário pode escolher, no arquivo setup.opt, o tipo de evolução (ver apêndice A.1). Caso

o usuário defina a variável EQUILIBRIUM, a excentricidade e a inclinação quadráticas médias

dos planetesimais serão estimadas assumindo que o impulso gravitacional no planetesimal

pelo protoplaneta é instantaneamente balanceado pelo arrasto do gás (Thommes et al.,

2003). Nesse caso, assume-se que a média azimutal da excentricidade quadrática média

dos planetesimais é obtida diretamente pela equação:

〈e〉 = 1.7
m1/15M

1/3
coreρ

2/15
bulk

b1/5C
1/5
D ρ

1/5
gasM

1/3
? a

1/5
p

, (4.139)

onde M? é massa da estrela (nesta tese, uma massa solar), Mcore é a massa do protoplaneta,

CD é o coeficiente de arrasto definido em setup.par pela variável CD e da ordem de uma

unidade (ver apêndice A.7), ap é a distância do protoplaneta à estrela, ρbulk = 3.2 g/cm3

a densidade do bulbo de planetesimais definido em setup.par pela variável RHOM e m é a

massa do planetesimal calculada a partir da densidade volumétrica ρm do planetesimal que

depende da posição desse planetesimal, isto é, para planetesimais dentro da linha de gelo,

usamos o valor de ρm = 3.2 g/cm3, e, para planetesimais além da linha de gelo, ρm = 1.0

g/cm3. Ambos os valores são definidos no arquivo setup.par (ver apêndice A.7) por meio

das variáveis RHOICE e RHOROCKY. O valor de b descreve a largura da zona de alimentação

(ver seção 4.5.2) e o valor da densidade volumétrica do gás, ρgas, no caso bidimensional, é

obtido por meio de uma estimativa baseada na integração da equação 2.8, obtida para um

disco isotérmico (Armitage, 2010), e é dada por:

ρgas =
1√
2π

Σgas

hr
, (4.140)

onde h é a razão de aspecto do disco, Σgas a densidade superficial do gás e r a distância

do centro da célula à estrela.

O cálculo da densidade volumétrica do gás pode ser visualizado no arquivo

computerhogas.c, descrito no apêndice B.5.

O valor de equiĺıbrio para a média azimutal da inclinação quadrática média é conside-

rado a metade do valor da média azimutal da excentricidade quadrática média, esta relação

é uma boa aproximação para planetesimais grandes (Ohtsuki et al., 2002), portanto:
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〈i〉 =
〈e〉
2

. (4.141)

Apesar de a situação de equiĺıbrio ser menos custosa computacionalmente, não está

claro se os planetesimais podem ser assumidos nessa situação, especialmente se conside-

rarmos a dependência com sua massa, já que isso implica diferentes valores para o arrasto

do gás. De fato, Chambers (2006) encontrou uma mudança significativa para os valores

da excentricidade e da inclinação quadráticas médias no começo da formação do embrião.

Todavia, à medida que o protoplaneta cresce, esses valores tendem à situação de equiĺıbrio.

Ainda assim, essa mudança no cálculo da excentricidade e da inclinação quadráticas médias

pode ser importante para o caso de protoplanetas migrando, já que eles podem entrar em

regiões onde a excitação dos planetesimais não é tão grande (baixos valores de e e i), ou, até

mesmo o contrário, caso os planetesimais já tenham sido excitados por outro protoplaneta

em crescimento.

Para o usuário tratar a evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas médias

fora do equiĺıbrio, basta ele comentar, ou não colocar, a variável EQUILIBRIUM no arquivo

setup.opt. Conforme vimos na seção 4.4, a evolução da excentricidade e da inclinação

quadráticas médias depende do arrasto do gás, da interação gravitacional com o protopla-

neta e da colisão entre as part́ıculas. Nesta tese, trabalharemos com a evolução devido ao

arrasto do gás e à interação gravitacional, portanto:


deij

2

dt
=

(
deij

2

dt

)
grav

+

(
deij

2

dt

)
gas

,

diij
2

dt
=

(
diij

2

dt

)
grav

+

(
diij

2

dt

)
gas

,

(4.142)

onde o subscrito ij indica que a evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas

médias será calculada para cada célula da malha computacional. Para evitar um abuso de

notação vamos omitir o subscrito nas próximas equações 1.

1 O leitor deve tomar cuidado para não confundir a média azimutal da excentricidade quadrática média

com a excentricidade quadrática média. Quando o valor se refere à uma célula, estamos falando da

excentricidade quadrática média. A média azimutal da excentricidade quadrática simula o valor médio

obtido na zona de alimentação do planeta. Como não vamos lidar com valores individuais, usaremos e e i

para designar a excentricidade e inclinação quadráticas médias e, 〈e〉 e 〈i〉, para as médias azimutais das

excentricidades e inclinações quadráticas médias, essa notação é usual na maioria dos artigos de formação

planetária.
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Do estudo realizado na seção 4.4.2, vimos que a força de arrasto, experimentada por

um corpo esférico, depende da velocidade relativa (vrel) desse corpo com relação ao gás

e, dependendo da relação entre o raio do planetesimal (rm) e o livre caminho médio das

moléculas (λgas), o arrasto sofrido pelo planetesimal pode ser encontrado em três regimes

diferentes. Os primeiros dois regimes são obtidos para planetesimais cujos raios são maiores

que o livre caminho médio, rm & λgas, podendo estar no regime quadrático ou de Stokes.

Para distinguir entre esses regimes, nós adotamos o critério proposto por Rafikov (2004),

que utiliza o número de Reynolds molecular Remol = vrel/νmol, onde νmol = λgascs/3 é

a viscosidade molecular e vrel = vK

√
5/9e2 + 1/2i2 a velocidade relativa do planetesimal

(vK é a velocidade kepleriana na célula e cs a velocidade do som na célula). A viscosidade

molecular é obtida no arquivo computenumol.c (ver apêndice B.6) e o número de Reynolds

molecular, no arquivo computereymol.c (ver apêndice B.7).

Caso Remol & 20, assume-se que o arrasto do gás está no regime quadrático, nesse caso,

as equações para evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas médias, devido ao

arrasto do gás, são dadas por:


(
de2

dt

)
gas

= − 2e2

τdrag

(
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η2 +

9

4π
ξ2e2 +

1

π
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π
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π
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(4.143)

onde usamos o parâmetro ξ ' 1.211 (Inaba et al., 2001) e o valor de η, que depende da

distância à estrela e do gradiente de pressão, foi aproximado pela equação (Takeuchi e Lin,

2002):

η =

(
H

r

)2

(p+ q + γ
z

H
) , (4.144)

onde H/r é a razão de aspecto do disco (h = H/r = 0.05), p = ϕ− γ, onde ϕ é o expoente

do perfil de densidade superficial do gás e γ é o fator que define a curvatura do disco (ver

seção 3.10.1), e q = 2.0γ−3.0. Nesta tese, usamos um disco bidimensional ( z
H

= 0) e fator

de curvatura nulo (γ = 0). O valor obtido para η foi comparado com o obtido por Guilera

et al. (2010) e têm a mesma ordem de grandeza, 10−3.

Ainda na equação 4.143, o tempo de escala do arrasto de gás, τdrag, é dado por:

τdrag =
8ρmrm

3CDρgasvK

, (4.145)
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onde vK é a velocidade kepleriana na célula, ρm a densidade volumétrica dos planetesimais,

rm o raio dos planetesimais, CD o coeficiente de arrasto e ρgas a densidade volumétrica do

gás. Os valores de ρm (gelo ou sólido), rm e CD estão definido no arquivo setup.par (ver

apêndice A.7), e ρgas é obtido pela equação 4.140.

O regime de Stokes ocorre para rm & λgas e Remol < 20, nesse caso, as equações para

excentricidade e inclinação quadráticas médias dos planetesimais são dadas por:
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,(
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2
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m

,

(4.146)

onde cs é a velocidade do som na célula.

Quando rm . λgas, o terceiro regime, regime de Epstein, toma lugar e a evolução da

excentricidade e da inclinação quadráticas médias é descrita por:


(
de2

dt

)
gas

= −e2 csρgas

ρmrm

,(
di2

dt

)
gas

= −i
2

2

csρgas

ρmrm

.

(4.147)

É interessante notar que, considerando o tamanho de planetesimais entre 0.1 − 100 km,

o regime atingido na maioria dos caso das simulações desta tese foi o regime quadrático.

Em alguns poucos casos, tivemos o regime de Stokes durante o ı́nicio da simulação,

isto é, na fase transiente do disco de gás. Os arquivos responsáveis pela evolução da

excentricidade e da inclinação quadráticas médias dos planetesimais devido ao gás são

computegasdragecc.c, para as excentricidades (ver apêndice B.8), e, computegasdragecc.c

(ver apêndice B.11), para as inclinações.

A excentricidade e a inclinação quadráticas médias também evoluem devido à influência

gravitacional do protoplaneta. Conforme vimos na seção 4.4.1, a equação que descreve essa

evolução é dada por:
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)
grav
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Mp

3bM?Porbital
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PVS ,(

di2
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grav

=
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Mp

3bM?Porbital

)
QVS ,

(4.148)

onde Mp é massa do planeta, b é a largura da zona de alimentação (ver seção 4.5.2), M?

a massa da estrela (M? = 1M�), Porbital o peŕıodo orbital do protoplaneta e, os valores de
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PVS ou QVS, são dados por:


PVS =

[
73ẽ2

10Λ2

]
ln (1 + 10Λ2/ẽ2) +

[
72IPVS(β)

πẽ̃i

]
ln (1 + Λ2) ,

QVS =

[
4̃i2 + 0.2̃iẽ3

10Λ2ẽ

]
ln (1 + 10Λ2ẽ) +

[
72IQVS(β)

πẽ̃i

]
ln (1 + Λ2),

(4.149)

com Λ = ĩ(ẽ2+ĩ2)/12, sendo ẽ e ĩ, respectivamente, a excentricidade e inclinação quadráticas

médias reduzidas dos planetesimais. Conforme vimos na seção 4.4.1, as funções IPVS(β) e

IQVS(β) podem ser aproximadas, para 0 < β ≤ 1, por:


IPVS(β) ' β − 0.36251

0.061547 + 0.16112β + 0.054473β2
,

IQVS(β) ' 0.71946− β
0.21239 + 0.49764β + 0.14369β2

.

(4.150)

onde β = ĩ/ẽ.

A excitação que o protoplaneta produz nos planetesimais enfraquece com a distância

entre o protoplaneta e o planetesimal. Seguindo a aproximação de Guilera et al. (2010),

usamos:
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(4.151)

onde f(∆) assegura que a perturbação do protoplaneta seja confinada na sua vizinhança,

sendo dada por:

f(∆) =

[
1 +

(
∆

nRH

)]
, (4.152)

onde ∆ = |ap − am|, ap é o semieixo maior do protoplaneta e am é o semieixo maior dos

planetesimais. Nesta tese, adotamos ∆ como a distância radial entre a célula que contém

o protoplaneta e a célula utilizada para calcular a evolução.

É importante destacar que, embora a forma da função f(∆) seja arbitrária, sua escala

foi modelada usando simulação N-corpos. Aqui, usamos n = 5, de forma a limitar esse

efeito gravitacional do planeta em sua zona de alimentação.

Neste trabalho, desconsideramos a perturbação gravitacional entre os planetesimais,

esse efeito não muda significativamente os resultados. Mais detalhes podem ser obtidos

em Fortier et al. (2013).
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Os arquivos responsáveis pelo cálculo do efeito gravitacional do protoplaneta na evolução

da excentricidade e da inclinação quadráticas médias dos planetesimais são

computegravecc.c, para as excentricidades, e computegravinc.c, para as inclinações.

O método numérico usado para resolução do sistema de equações diferenciais 4.142

é o método de Euler semi-impĺıcito1, que também foi usado por Alibert et al. (2005)

para resolução do mesmo sistema de equações. Esse método consiste em, inicialmente,

usar o método de Euler na primeira equação diferencial utilizando valores iniciais para as

variáveis, isto é, e0 e i0. Em seguida, realiza-se o update para apenas uma das variáveis,

no caso e (ver arquivo updateecc.c, transcrito no apêndice B.10), para, por fim, resolver

a segunda equação diferencial usando os valores iniciais e1 e i0, obtendo o update i1 (ver

arquivo updateinc.c, transcrito no apêndice B.13). O método completo pode ser melhor

visualizado no arquivo algogas.c, transcrito no apêndice B.4.

A solução das equações 4.142 exigem uma condição inicial para a excentricidade e a

inclinação quadráticas médias dos planetesimais. Nós consideremos duas possibilidades

definidas em condinit.c (ver apêndice A.2), seguindo o mesmo procedimento de Fortier

et al. (2013). A primeira possibilidade considera um disco inicialmente frio, no qual as

excentricidades e inclinações quadráticas médias iniciais são obtidas para uma situação de

equiĺıbrio entre o efeito gravitacional entre os planetesimais e o arrasto do gás. Esses valores

podem ser derivados equacionando e igualando a escala de tempo do efeito gravitacional e

o arrasto, que resulta em:


e = 2.31

m4/15Σ
1/5
gasa

1/5
m ρ

2/15
bulk

C
1/5
D ρ

1/5
gasM

2/5
?

,

i =
1

2
e ,

(4.153)

onde m é a massa do planetesimal, Σgas a densidade superficial do gás, am é a distância do

planetesimal (centro da célula) à estrela, ρbulk a densidade do bulbo de planetesimais, CD

o coeficiente de arrasto, ρgas a densidade volumétrica do gás e M? a massa da estrela.

Isso significa que estamos assumindo que o embrião instantaneamente aparece em um

disco de planetesimais não perturbado. A segunda possibilidade é definir os valores iniciais

para excentricidade e para inclinação quadráticas médias utilizando as equações 4.139 e

1 Nós testamos também o método de Runge Kutta de 5◦ para comparação. Não foram encontradas

mudanças significativas. Optamos por mantér o método semi-impĺıcito devido ao menor custo computa-

cional.
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4.140. Nesse caso, o disco pode ser considerado mais quente, isto é, os planetesimais já

iniciam num estado mais excitado.

4.5.4 Teste do modelo

Para testar o modelo, vamos reproduzir os resultados obtidos em Fortier et al. (2013),

que utilizam um modelo similar para a acreção de sólidos 1. Para isso, vamos colocar um

protoplaneta de massa inicial 0.01M⊗ em 6 ua e usaremos algumas condições locais que

independem do modelo de gás implementado no FARGO3D. Essa escolha se deve ao fato

de o modelo de disco de gás implementado por Fortier et al. (2013) ser muito diferente

do modelo hidrodinâmico, portanto, não temos acesso aos resultados ao longo de todo o

disco de gás, mas apenas às condições locais que foram especificadas no artigo. Assim,

esse teste consiste, basicamente, em testar o modelo de acreção de sólidos, implementado

no FARGO3D, de forma quase que independente do modelo para o disco de gás. Exceção

ocorre para a velocidade do som, cujo valor usado vem diretamente da simulação padrão

(ver seção 3.10).

Utilizando os dados fornecidos por Fortier et al. (2013), usamos a densidade volumétrica

do gás, na região em que se encontra o protoplaneta, como ρgas = 2.4 × 10−9 g/cm3 e a

densidade superficial de gás como Σgas = 1700 kg/m2. Esses valores são usados diretamente

nos cálculos numéricos e são independentes dos valores obtidos na célula onde se encontra

o protoplaneta. Da mesma forma, utilizamos a densidade superficial de sólidos como

Σm = 10 g/cm2 para todas as células. Ao protoplaneta será permitido crescer, fixo na

região, até que atinja a massa da Terra.

Os valores da excentricidade e da inclinação usados nas equações do modelo de Fortier

et al. (2013) são obtidos pela média quadrática na zona de alimentação homogeneizada.

Isso equivale, em nosso modelo, ao que denominamos de média azimutal. Para evitar um

abuso de linguagem e notação usaremos nessa seção apenas os termos excentricidade (e) e

inclinação (i) para designar essas grandezas.

Outros parâmetros que dependem do disco de gás foram gentilmente cedidos por Guilera

et al. (2010). Assim, o valor de η e a escala de tempo para o arrasto, τdrag , de cada

planetesimal vieram de modelos similares aos usados por Fortier et al. (2013). Esses

1 Devido ao alto custo computacional das simulação com planetesimais de raio 100 km iremos realizar

apenas uma simulação para este caso.
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valores, que devem ser fixados para que o modelo apresente comportamento similar ao do

artigo, estão reproduzidos na Tabela 4.1 a seguir.

Variável Valor

η 3.04× 10−3

τdrag (rm = 0.1 km) 6.35× 108 s

τdrag (rm = 1 km) 6.35× 109 s

τdrag (rm = 10 km) 6.35× 1010 s

τdrag (rm = 100 km) 6.35× 1011 s

Tabela 4.1 - Valores de algumas variáveis para teste do modelo de acreção de sólidos.

O valor para a velocidade do som, que influencia no tipo de regime para o arrasto do

gás, é o único valor que foi lido diretamente do código hidrodinâmico. Isso se deve ao fato

de não ser posśıvel obter uma expressão anaĺıtica para seu valor com base no modelo de

disco de gás usado por Fortier et al. (2013). Essa caracteristica influencia nas primeiras

rodadas do teste, já que o regime de Stokes se encontra presente durante as primeiras

iterações do código.

A Figura 4.10 a seguir mostra os resultados do crescimento da massa do núcleo sólido

em função do tempo obtidos por Fortier et al. (2013) (figura da esquerda) e o resultado

obtido na nossa simulação (figura da direita).

Encontramos uma excelente concordância para a situação dentro do equiĺıbrio e uma

concordância bem próxima para a situação fora do equiĺıbrio. Isso se deve ao fato da

situação fora do equiĺıbrio, durante os primeiros passos da simulação, cair no regime de

Stokes para o arrasto do gás. Esse regime depende da velocidade do som, parâmetro que

é obtido a partir do modelo do disco de gás. No entanto, o modelo de disco de gás usado

por Fortier et al. (2013) resolve equações de transferência radioativa e energia, enquanto

o modelo de disco de gás do FARGO3D é um modelo hidrodinâmico isotérmico, isto é,

com velocidade do som constante no local do protoplaneta. Assim, temos uma mudança

rápida e brusca na excentricidade no ı́nicio da simulação que denota a diferença entre os

dois modelos, gerando um desvio na condição inicial para a entrada no próximo regime

(regime quadrático). No entanto, salvo essa caracteŕıstica, o acordo entre os resultados,

em termos de comportamento global, foi excelente.

A diferença na mudança da excentricidade entre os dois modelos pode ser melhor anali-
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Figura 4.10: Comparação dos gráficos da massa em função do tempo para a formação de

um planeta da massa da Terra. A figura da esquerda foi obtida em Fortier et al. (2013) e

a figura da direita é a reprodução dos resultados. Cada cor representa um tamanho para

os planetesimais (vermelho - 100 km; azul - 10 km; verde - 1 km e laranja - 0.1 km). As

linhas tracejadas e pontilhadas representam a situação fora do equiĺıbrio para duas condições

iniciais diferentes (pontilhada - eq. 4.139 e eq. 4.140; tracejada - eq. 4.153). As linhas cheias

representam a situação de equiĺıbrio (eq. 4.139 e eq. 4.141). Devido ao alto custo computa-

cional para os planetesimais com 100 km de raio, nós realizamos apenas uma simulação para

este caso (linha vermelha tracejada).

sada comparando os gráficos para excentricidade em função do tempo da Figura 4.11, para

o modelo de Fortier et al. (2013), com o da Figura 4.12, obtido com o modelo implementado

no FARGO3D.

Figura 4.11: Gráficos da excentricidade em função do tempo para a formação de um planeta

da massa da Terra obtidos por Fortier et al. (2013). O código de cores e estilo é o mesmo da

Figura 4.10.

Observe que, para a situação de equiĺıbrio, não foram encontradas diferenças significati-
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Figura 4.12: Gráficos da excentricidade em função do tempo para a formação de um planeta

da massa da Terra obtido com o modelo implementado no FARGO3D. O código de cores e

estilo é o mesmo da Figura 4.10. Devido ao alto custo computacional para os planetesimais

com 100 km de raio, nós realizamos apenas uma simulação para este caso (linha vermelha

tracejada).

vas. No entanto, para a situação fora do equiĺıbrio, notamos que, apesar do comportamento

similar, ocorre uma mudança mais brusca da excentricidade no ińıcio da simulação para

o modelo de gás usado em Fortier et al. (2013). Essa diferença de comportamento é con-

sequência da mudança da condição inicial, que ocorre durante a fase transiente, devido à

diferença no valor da velocidade do som entre os modelos.

De fato, analisando a Figura 4.13 a seguir, que compara os gráficos para a evolução

da excentricidade em função da massa, podemos observar que, embora o comportamento

seja similar, no modelo de Fortier et al. (2013) ocorre uma taxa de variação maior para

a excentricidade no começo da simulação. Entretanto, para a simulação teste, essa taxa

de variação foi menor. Para a situação de equiĺıbrio, não foram encontradas diferenças

significativas, já que, para esse caso, a evolução da excentricidade é independente dos

parâmetros fornecidos pelo FARGO3D.

A Figura 4.14 a seguir, compara os gráficos para a evolução da taxa de acreção em

função da massa. Vemos, novamente, uma boa concordância entre os gráficos. No entanto,

para a situação fora do equiĺıbrio, isto é, condição inicial para um disco frio (linhas tra-
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Figura 4.13: Comparação dos gráficos da excentricidade em função da massa para a formação

de um planeta da massa da Terra. A figura da esquerda foi obtida em Fortier et al. (2013) e

a figura da direita com o modelo implementado no FARGO3D. O código de cores e estilo é o

mesmo da Figura 4.10. Devido ao alto custo computacional para os planetesimais com 100

km de raio, nós realizamos apenas uma simulação para este caso (linha vermelha tracejada).

Figura 4.14: Comparação dos gráficos da taxa de acreção de sólidos em função da massa para

a formação de um planeta da massa da Terra. A figura da esquerda foi obtida em Fortier et al.

(2013) e a figura da direita com o modelo implementado no FARGO3D. O código de cores e

estilo é o mesmo da Figura 4.10. Devido ao alto custo computacional para os planetesimais

com 100 km de raio, nós realizamos apenas uma simulação para este caso (linha vermelha

tracejada).

cejadas), ocorre uma queda mais brusca na excentricidade dos planetesimais menores (1

km e 0.1 km) para o modelo de Fortier et al. (2013), mais uma vez, devido à diferença

nos valores da excentricidade e inclinação obtidos no regime transiente. De fato, como

obtemos um valor menor para a excentricidade após o transiente, notamos que seu valor

deve demorar mais a subir até o ponto em que se obtém a queda na taxa de acreção. Isso

resulta numa queda bem menos acentuada para a taxa de acreção. O mesmo ocorre na

situação fora do equiĺıbrio para a condição inicial de um disco frio. Para a situação de
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equiĺıbrio, não foram encontradas diferenças significativas.

Mesmo não conseguindo reproduzir os dados com alta precisão, principalmente, para os

casos fora do equiĺıbrio, podemos afirmar que o modelo está corretamente implementado,

já que o comportamento global é muito próximo do esperado. Levando em conta o fato

de o modelo para o disco de gás ser completamente diferente, a concordância entre os

resultados é excelente.

4.6 Formação de um planeta de 1M⊗

Seguindo o mesmo procedimento adotado por Fortier et al. (2013), vamos realizar al-

gumas simulações analisando, para nossa simulação padrão (ver seção 3.10), a formação de

um planeta de massa 1M⊗. A massa inicial do protoplaneta é de 0.01M⊗. Nossa simulação

é interrompida após 1.8 × 106 anos, tempo suficiente para estudarmos o crescimento do

planeta.

O intuito é analisar como o tamanho dos planetesimais afeta a taxa de acreção de

sólidos e as diferenças entre a situação de equiĺıbrio e fora do equiĺıbrio para a evolução das

excentricidades e inclinações quadráticas médias dos planetesimais. Assim, o protoplaneta

será mantido fixo em 6 ua e vamos negligenciar a acreção de gás pelo planeta, fator que

será incorporado no caṕıtulo 5.

A linha de gelo será mantida em 3.0 ua (arquivo setup.par). Da mesma forma que no

modelo teste, as linhas cheias nos gráficos representam a situação de equiĺıbrio na qual a

evolução da excentricidade e a inclinação dos planetesimais1 são descritas pelas equações

4.139 e 4.140. Seguindo o mesmo procedimento realizado por Fortier et al. (2013), na

situação fora do equiĺıbrio, resolvemos a equação 4.142 para dois valores iniciais para

as excentricidades e inclinações quadráticas médias dos planetesimais. A linha tracejada

descreve a situação na qual as excentricidades e inclinações quadráticas médias iniciais dos

planetesimais são dadas pela equação 4.153. Já a linha pontilhada descreve a situação

no qual as excentricidades e inclinações quadráticas médias iniciais dos planetesimais são

dadas pelas equações 4.139 e 4.140. Fisicamente, a segunda condição inicial descreve um

disco quente, no qual as excentricidades e inclinações já foram excitadas pelo embrião.

1 Usaremos novamente os termos excentricidade e inclinação para designar, respectivamente, a média

azimutal das excentricidades quadráticas médias e a média azimutal das inclinações quadráticas médias.
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A Figura 4.15 a seguir mostra os resultados obtidos. Percebe-se que o tempo de

formação planetária, independente do caso, é maior quanto maior o tamanho dos pla-

netesimais (ver Fig. 4.15, superior à esquerda), esse resultado também foi obtido por

Fortier et al. (2013) (ver seção 4.5.4). Essa diferença se deve ao fato de os planetesimais

maiores serem menos afetados pelo arrasto do gás, mantendo por mais tempo seu alto valor

para a excentricidade e a inclinação, e, consequentemente, um menor valor para a taxa

de acreção de sólidos. Essa caracteŕıstica também pode ser observada no gráfico da taxa

de acreção de sólidos em função da massa (ver Fig. 4.15, inferior à direita), que mostra

que a diferença entre as taxas de acreção, para planetesimais entre 0.1 km e 10 km, foi de

até 1000 ordens de magnitude para a situação fora do equiĺıbrio e 10 ordens de magnitude

para a situação em equiĺıbrio.

No entanto, de forma geral, obtemos tempos menores para a formação planetária em

relação ao modelo de Fortier et al. (2013). De fato, a formação de um planeta terreste,

para planetesimais de 0.1 km, foi da ordem de 3× 104 anos, enquanto Fortier et al. (2013)

encontraram um tempo da ordem de ∼ 105 anos. Isso se deve ao fato de o nosso modelo

possuir uma disponibilidade maior de material para ser acretado. Isto é, nosso modelo

possui uma densidade superficial de sólidos maior em relação ao modelo de Fortier et al.

(2013).

Outra caracteŕıstica muito similar à encontrada por Fortier et al. (2013) foi a diferença

entre a situação de equiĺıbrio e fora do equiĺıbrio para planetesimais pequenos. Percebe-se,

por exemplo, uma diferença de aproximadamente ' 1.8× 105 anos para planetesimais de

0.1 km e de ' 2.2× 105 anos para planetesimais de 1 km.

A Figura 4.16 a seguir mostra a evolução da razão da inclinação pela excentricidade

obtida em cada caso. Percebe-se que quanto menores forem os planetesimais mais longe

estarão da situação de equiĺıbrio (i/e = 0.5). Conclui-se, então, que a situação de equiĺıbrio

funciona bem para planetesimais grandes, no entanto, o tempo de formação planetária nesse

caso é muito alto e a formação de planetas gigantes fica comprometida.

Note também que, no caso de pequenos planetesimais, a excentricidade é muito mais

afetada que a inclinação (ver Fig. 4.15, superior direita), isso explica a taxa de acreção

mais alta obtida nesse caso (ver Fig. 4.15 inferior direita). Quando a inclinação começa a

subir, obtemos uma redução na taxa de acreção de sólidos e uma situação mais próxima

do equiĺıbrio é obtida.
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Figura 4.15: Gráfico da massa do planeta em função do tempo (figura superior esquerda), da

excentricidade em função do tempo (figura superior direita), da excentricidade em função da

massa (figura inferior esquerda) e da taxa de acreção de sólidos em função da massa (figura

inferior direita). Cada cor representa um tamanho para os planetesimais (vermelho - 100 km;

azul - 10 km; verde - 1 km e laranja - 0.1 km). As linhas tracejadas e pontilhadas representam

a situação fora do equiĺıbrio para duas condições iniciais diferentes (pontilhada - eq. 4.139 e

eq. 4.140; tracejada - eq. 4.153). As linhas cheias representam a situação de equiĺıbrio (eq.

4.139 e eq. 4.141). O corte brusco obtido para as curvas com os planetesimais de 100 km

ocorre porque a simulação é interrompida após 1.8× 106 anos.

De forma geral, nosso modelo gerou resultados que estão de acordo com os obtidos na

literatura (Guilera et al., 2010; Fortier et al., 2013). Vale ressaltar, que nosso modelo pode

ser entendido como um primeiro passo na direção de uma modelagem mais complexa. De

fato, os modelos mencionados trabalham com um disco unidimensional. Aqui, no entanto,

estamos trabalhando com um disco bidimensional, facilmente expandido para um caso

tridimensional. Portanto, trabalhos futuros podem ser realizados para uma modelagem

mais complexa da zona de alimentação que podem acarretar na mudança da taxa de

acreção de sólidos.



190 Caṕıtulo 4. Modelo para acreção de planetesimais

Figura 4.16: Gráfico da razão e/i em função da massa para a formação de um planeta da

ordem da massa da Terra. Cada cor representa um tamanho para os planetesimais (vermelho

- 100 km; azul - 10 km; verde - 1 km e laranja - 0.1 km). As linhas tracejadas e pontilhadas

representam a situação fora do equiĺıbrio para duas condições iniciais diferentes (pontilhada

- eq. 4.139 e eq. 4.140; tracejada - eq. 4.153). As linhas cheias representam a situação

de equiĺıbrio. O corte brusco obtido para as curvas com os planetesimais de 100 km ocorre

porque a simulação é interrompida após 1.8× 106 anos.

4.7 Conclusão

Este caṕıtulo descreveu o modelo para acreção de sólidos que foi implementado no si-

mulador hidrodinâmico FARGO3D. Inicialmente, fizemos uma descrição teórica do modelo

descrevendo as principais equações envolvidas. Em seguida, realizamos testes para com-

parar resultados com os que já existem na literatura. Por fim, simulamos o crescimento de

um protoplaneta de massa 0.01M⊗ até 1M⊗, fixo em 6 ua, e sem migração. O intuito foi fo-

car nos primeiros estágios da formação planetária, analisar a importância do tamanho dos

planetesimais na taxa de acreção planetária e as diferenças entre a situação de equiĺıbrio

e fora do eqúıbrio para evolução das excentricidades e das inclinações quadráticas médias

dos planetesimais.

A acreção de planetesimais, em geral, pode ser investigada por meio de duas técnicas:

a utilização de uma simulação de N-corpos ou através de um método estat́ıstico. No

entanto, uma simulação N-corpos requer um custo computacional muito alto para descrever

o processo de crescimento de um protoplaneta, já que o número de corpos necessários, nos

primeiros estágios de crescimento, precisa ser maior que 1018 planetesimais.

O método estat́ıstico torna-se, portanto, uma ferramenta importante no estudo da
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acreção de um grande número de planetesimais, pois ele não utiliza as quantidades f́ısicas

individuais de cada planetesimal, optando pelo uso de quantidades médias. Como resul-

tado, o tempo computacional é muito mais curto do que o obtido numa simulação N-corpos.

Entretanto, o método estat́ıstico apresenta algumas desvantagens. Devido ao fato de as

quantidades obtidas serem valores médios e a acreção de sólidos um fenômeno não linear,

se a média não é realizada corretamente, a solução pode ser fortemente afetada e gerar

resultados incorretos. Além disso, após a entrada num regime de crescimento desenfreado

(runaway growth), o número de planetesimais pode ser muito baixo para descrever um

cenário estat́ıstico confiável.

Para introduzir o modelo teórico, inicialmente, descrevemos as equações de Hill. De

fato, a formulação matemática do processo de acreção é obtida tendo como base o problema

de três corpos: uma estrela, um núcleo sólido (protoplaneta) e um planetesimal, todos sob

ação gravitacional mútua. No entanto, a massa do planetesimal e do núcleo sólido são

estritamente menores que a da estrela hospedeira, além disso, podemos considerar que o

protoplaneta e o planetesimal orbitam o centro de massa do sistema (estrela, protoplaneta

e planetesimal) numa órbita aproximadamente circular. Essas considerações possibilitam

o estudo do movimento do planetesimal em torno da vizinhança do protoplaneta por meio

das equações de Hill.

A análise do problema por meio das equações de Hill oferece algumas vantagens, como

a possibilidade de decompor o estudo desse movimento em dois movimentos: o do centro

de massa, que pode ser obtido analiticamente, e o movimento relativo. Além disso, as

soluções desses dois movimentos, sob certas restrições, são obtidas de forma independente

da massa dos planetesimais. Essas caracteŕısticas tornam o cenário de Hill muito útil para

estudo do espalhamento gravitacional e das colisões dos planetesimais com o núcleo sólido.

Assim, as seções 4.2.1, 4.2.2 e 4.2.3, tratam, inicialmente, de mostrar o sistema de

coordenadas de Hill e o sistema de equações de Hill. Em seguida, a relação das equações

obtidas com o movimento kepleriano, isto é, a forma da equação de Hill em função de

parâmetros orbitais e, por fim, a separação das equações de Hilll em um movimento relativo

e do centro de massa.

Em seguida, introduzimos o modelo estat́ıstico utilizando três considerações importan-

tes:

1. Os guiding centers dos planetesimais são uniformemente distribúıdos no plano ecĺıptico
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em qualquer instante de tempo.

2. A função de distribuição das excentricidades e inclinações dos planetesimais são do

tipo Gaussiana.

3. Os ângulos de fase dos planetesimais estão distribúıdos de forma aleatória.

A partir dessas considerações é posśıvel, junto com as equações de Hill, obter a função

densidade de probabilidade de colisão desses planetesimais com o protoplaneta (ver seção

4.3.1).

De posse da função densidade de probalilidade, mostramos, através de exemplos, como

os principais artigos ligados ao tema obtêm, usando simulações numéricas, obtém a taxa

de colisão desses planetesimais com o protoplaneta (ver seção 4.3.2). É importante des-

tacar que a taxa de colisão depende das velocidades dos planetesimais, assim, dadas uma

determinada excentricidade e inclinação, as taxas de colisão serão diferentes. Expressões

anaĺıticas são obtidas para cada regime (baixa, média e alta velocidade).

Em seguida, nós analisamos na seção 4.4.1 como o potencial gravitacional do proto-

planeta pode afetar a evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas médias dos

planetesimais. Para isso, nós seguimos o artigo de Ohtsuki et al. (2002). Essa seção teve

como o intuito fornecer conceitos introdutórios para entendimento de como se aplica esse

mecanismo no modelo estat́ıstico.

Da mesma forma, seguindo o trabalho de Adachi et al. (1976) e Kokubo e Ida (1998)

nós mostramos na seção 4.4.2, como o arrasto do gás pode influenciar a evolução da excen-

tricidade e da inclinação dos planetesimais. Vimos que a forma da força de arrasto pode

variar dentro de determinados regimes para o gás. Isto é, o número de Reynolds molecular

e o tamanho dos planetesimais diferenciam o arrasto em três regimes: o regime quadrático,

de Stokes e de Epstein. Na maior parte das simulações desta tese, o regime quadrático

teve maior predominância.

Na seção 4.5, nós finalmente descrevemos o modelo para acreção de sólidos que foi in-

corporado no FARGO3D. Assim, tendo como base todo o referencial teórico das seções an-

teriores, implementamos um modelo para a densidade superficial de sólidos e sua evolução,

para a evolução da excentricidade e da inclinação quadráticas médias dos planetesimais e,

por fim, para a taxa de acreção do protoplaneta.
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É importante destacar que o usuário poderá escolher entre trabalhar no regime fora do

equiĺıbrio, no qual terá que definir condições iniciais para a excentricidade e a inclinação

dos planetesimais, ou para a situação em equiĺıbrio, que já possui as condições iniciais

pré-fixadas. Para isso, basta manipular o arquivo setup.opt.

Para testar o modelo, implementamos um setup o mais próximo posśıvel do usado

por Fortier et al. (2013), de modo a tentar reproduzir seus resultados. O acordo foi muito

bom, dado que não t́ınhamos acesso a todos os dados numéricos de forma global. Pequenas

divergências foram encontradas quando há uma dependência da velocidade do som, já que

os modelos para o disco de gás são diferentes. No entanto, o aspecto comportamental

global foi muito similar, mostrando que o modelo foi implementado de forma correta.

Por fim, geramos nossos resultados tendo como base um modelo padrão para o disco

de gás (ver seção 3.10). Assim como na simulação teste, iniciamos a simulação com um

protoplaneta de massa 0.01M⊗ e o deixamos crescer, sempre no mesmo raio orbital (6

ua), até atingir 1M⊗. A partir desses resultados, foi posśıvel visualizar a dependência

da formação do protoplaneta com o tamanho do raio dos planetesimais. De fato, nós

obtemos que, quanto maior o raio do planetesimal mais dif́ıcil seu crescimento. Isto ocorre

porque o arrasto do gás não é forte o suficiente para diminuir a excentricidade e inclinação

quadráticas médias dos planetesimais maiores.

Além disso, notamos que a situação de equiĺıbrio é muito próxima da situação fora do

equiĺıbrio para planetesimais grandes, e que há uma divergência grande no caso de plane-

tesimais pequenos. No caso fora do equiĺıbrio para planetesimais pequenos o crescimento

foi mais rápido que no caso em eqúılibrio. Isso ocorre devido a mudança rápida da ex-

centricidade que não é acompanhada por uma mudança rápida na inclinação. É posśıvel

ver na Figura 4.16 que a razão entre essas duas grandezas não foi próxima da situação em

equiĺıbrio para o caso dos planetesimais menores. Também é posśıvel ver na mesma figura,

que a situação de equiĺıbrio é mais próxima da situação fora do equiĺıbrio quanto maior o

tamanho dos planetesimais.

Com o modelo de acreção de sólidos implementado será posśıvel a análise da formação

e migração de um núcleo sólido utilizando o simulador hidrodinâmico FARGO3D. Essa

análise será realizada no próximo caṕıtulo em conjunto com a inserção de um modelo para

a acreção de gás.
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Caṕıtulo 5

Modelo para acreção de gás

Neste caṕıtulo, iremos implementar, dentro do código FARGO3D, um modelo para

acreção de gás e analisar as consequências desse modelo no processo de migração planetária

de tipo II, que possui como caracteŕıstica a abertura de um gap no disco de gás. Conforme

vimos na seção 3.10 para a simulação padrão, essa análise será realizada para o cenário de

um disco de acreção em equiĺıbrio1. Veremos na seção 5.1 que o tempo necessário para o

disco da simulação padrão atingir uma situação próxima do equiĺıbrio, quando imerso um

planeta de 1MJ, é de aproximadamente 5000 órbitas (no sistema CGS ou MKS corresponde

a órbita de Júpiter). Este valor foi obtido analisando o tempo necessário para que o fluxo

radial de gás se aproxime da taxa de acreção teórica do disco, no caso, uma taxa de acreção

constante.

Atingida a situação próxima do equiĺıbrio, na qual o gap já está completamente for-

mado, iremos estudar, considerando uma massa planetária fixa em r = 1 (5.2 ua)2, o

efeito de abertura desse gap com a massa planetária (Mp = 0.2MJ, 0.5MJ ou 1.0MJ),

com a viscosidade do disco (α = 0.001, 0.003 ou 0.01) e com a taxa de acreção do disco

(Ṁ = 10−7, 10−8 ou 10−9M�/ano). Vamos também analisar o torque total no planeta

depois da completa formação do gap e sua relação com a viscosidade e a taxa de acreção

1 Seguindo o trabalho de Dürmann e Kley (2015) usaremos a notação equiĺıbrio para descrever um disco

de gás cujo os parâmetros já se encontram estabilizados. O leitor deve entender essa nomenclatura como

a de um disco quase-estacionário e não no sentido de equiĺıbrio f́ısico propriamente dito. Optamos pela

nomenclatura do artigo para evitar uma confusão de nomenclatura.
2 As unidades do FARGO3D podem ser escolhidas em sua forma adimensional, assim, quando a unidade

for omitida o leitor deve estar ciente que estamos nos referindo a unidade adimensional do código. Entre

parênteses colocamos o equivalente em unidades astrônomicas quando é escolhido o sistema CGS ou MKS.

Em caso de dúvidas, consultar a seção 3.5.
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do disco.

Em seguida, iremos permitir que o planeta migre e analisar a evolução do gap e o fluxo

de massa dentro do gap durante a migração planetária. Para que a análise seja feita de

maneira rigorosa e cuidadosa, os planetas só poderão migrar após o tempo necessário para

que o disco padrão atinja o equiĺıbrio. Esta análise será realizada, inicialmente, com o

código padrão do FARGO3D, em que não há acreção de gás. Isso nos fornecerá uma base

de comparação com o modelo com acreção de gás que foi implementado. Chamaremos a

versão original do FARGO3D de versão sem acreção de gás.

Utilizando como base o modelo de Kley (1999), iremos adaptar no FARGO3D um

modelo mais consistente para a acreção de gás, denominado versão com acreção de

gás. Essas adaptações foram realizadas seguindo o trabalho de Russell (2011). No modelo

de Kley (1999), define-se, de forma arbitrária, uma frequência para a retirada de massa

de gás dentro de uma região de captura definida pelo raio de Hill do planeta. No entanto,

o novo modelo utiliza o critério de raio de Bondi que leva em conta caracteŕısticas f́ısicas

do disco de gás que alteram o tamanho da região de acreção. Além disso, mudaremos

a frequência da retirada de massa que passa a ter como peŕıodo fundamental o peŕıodo

orbital do gás em torno do planeta, conceito que fornece um limite para a taxa de acreção

que está relacionado com o limite teórico imposto pela taxa de acreção de Bondi (ver seção

2.5).

Entretanto, a situação descrita acima já considera os planetas em regime de runaway,

fato que só ocorre para planetas massivos, isto é, quando a massa do envelope é próxima da

massa do núcleo planetário. Assim, para englobar uma faixa maior de massas planetárias,

utilizamos o trabalho de Ikoma et al. (2000) e Ida e Lin (2004a) e, adaptamos no modelo

a acreção de gás para planetas que ainda não alcançaram o regime de runaway.

Analisaremos também a influência desse modelo de acreção de gás na evolução do

gap e no fluxo de massa dentro do gap durante a migração planetária. Logo, iremos

reproduzir os resultados anteriores permitindo que o planeta migre acretando gás durante

esse processo. No entanto, a massa retirada da zona de acreção não será acrescentada ao

planeta. Assim, comparando os resultados, vamos analisar como o esvaziamento da zona

de acreção influencia na evolução do gap sem o aumento da inércia do planeta.

Após o estudo da evolução do gap descrito no parágrafo anterior, vamos estudar a

formação de um planeta de massa 1MJ fixo em r = 1, e comparar nossos resultados com
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os obtidos na literatura.

Por fim, terminaremos analisando um cenário de formação planetária completo (acreção

de gás e sólidos), que inclui a migração planetária de tipo I e de tipo II com o intuito de

comparar as escalas de tempo de formação e migração planetária dentro do novo modelo

com formação planetária.

5.1 Disco standard em eqúılibrio

Antes de iniciar a análise da acreção de gás e da migração de planetas gigantes, iremos

analisar nosso disco padrão (ver seção 3.10) com um planeta fixo em r = 1 (5.2 ua). Para

isso, vamos esperar que nosso modelo de disco de gás alcance a situação de equiĺıbrio,

isto é, que a taxa de acreção do disco seja aproximadamente constante ao longo do raio

do disco, já que esse é o cenário teórico esperado. Apesar de esse disco ser fisicamente

muito simples, a taxa de acreção constante será importante para comparar a evolução do

gap, causado pelo planeta, com a evolução viscosa do disco de gás, quando os planetas

migrarem. Isso possibilitará comparar os resultados numéricos com o cenário teórico da

migração planetária de tipo II descrito na seção 2.3.2. Além disso, permitirá analisar a

dependência do formato e da profundidade do gap com a massa total do disco, já que esse

parâmetro está intrinsecamente ligado à taxa de acreção do disco (ver equação 3.119).

A Figura 5.1 mostra a evolução do perfil1 da taxa de acreção do disco de gás, Ṁ(r), em

diferentes peŕıodos de tempo. A taxa de acreção local foi obtida mediante a integração do

fluxo de massa na direção azimutal para cada raio. Para isso, nós simplesmente criamos

um vetor no código que guarda os valores do fluxo de massa na direção radial (coordenadas

ciĺındricas), calculado em transport.c na rotina VanLeerY_b(dt, Density, DensStar),

e plotamos os resultados num arquivo de sáıda na formatação usual do FARGO3D. Em

seguida, usando uma rotina escrita em python, somamos o fluxo de todas as células na

direção azimutal para cada raio do disco.

Para nosso modelo padrão, a taxa de acreção é de 10−7 M�/ano, portanto, era esperado

que, após determinado tempo, se encontrasse uma reta horizontal no gráfico, como pode

ser visualizado na seção 3.10.4 (ver Fig. 3.7). No entanto, isso não ocorre porque a taxa

1 Para evitar abuso de linguagem, sempre que nos referirmos ao perfil de uma grandeza estamos consi-

derando a variação da grandeza ao longo do raio do disco. Essa nomenclatura será usada ao longo de todo

o caṕıtulo.



198 Caṕıtulo 5. Modelo para acreção de gás

Figura 5.1: Perfil da taxa de acreção ao longo do tempo para o disco padrão (α, Ṁ) =

(0.003, 10−7) com um planeta de 1MJ em r = 1.

de acreção local é muito senśıvel a qualquer tipo de perturbação. A velocidade radial na

situação de equiĺıbrio é da ordem de vr/cs ≈ 10−4 para nosso modelo padrão. Assim,

pequenas variações na pressão permitem uma grande variação na velocidade radial em

comparação com seu valor de equiĺıbrio. Todavia, embora o perfil não seja plano, não

há mudanças significativas entre 5000 e 5800 órbitas. Portanto, usaremos como tempo

caracteŕıstico para o disco atingir o equiĺıbrio o valor de 5000 órbitas. A Figura 5.2, com

o perfil da média azimutal da densidade superficial, mostra que o gap, após 5000 órbitas,

já está complementamente desenvolvido.

É importante destacar que na situação de equiĺıbrio o gás precisa cruzar o gap, assim,

os discos interno e externo estão, portanto, conectados e não há acumulo significativo de

gás na borda externa ou interna do gap, isso pode ser visto pela comparação do perfil do

gap em 5000 órbitas e 5800 órbitas, que mostra dois perfis muito similares.

Note que, na região externa do disco (r > 1.7), a densidade superficial do gás aumenta

em relação ao perfil inicial. Isso ocorre porque o planeta, ao transferir momento angular

para o disco de gás, empurra o gás para as regiões externas e internas do disco. Na borda

externa, as condições de contorno impedem o fluxo de gás de sair para fora da malha

computacional, criando, portanto, um aumento no perfil da média azimutal da densidade
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Figura 5.2: Perfil da média azimutal da densidade superficial de gás para o disco padrão

(α, q, Ṁ) = (0.003, 0.001, 10−7) com um planeta de 1MJ fixo em r = 1. O parâmetro q é a

razão entre a massa do planeta e a massa do Sol (q =
Mp

M�
).

superficial do gás nessa região, isso também implica o salto obtido em r = 3.0. Esse

salto na densidade superficial do gás não interfere nos nossos resultados, já que o gap está

afastado da borda externa. Na borda interna, pelo mesmo motivo, obtemos, inicialmente,

um aumento no perfil de densidade superficial do gás, em seguida, devido às condições

de borda, a massa sai do domı́nio computacional ocorrendo uma diminuição no perfil da

densidade superficial de gás nessa região.

5.2 Análise do formato do gap para planetas fixos – cenário sem acreção

de gás

Antes de analisar a migração planetária, iremos estudar as condições do disco de gás logo

após a situação de eqúılibrio, variando alguns parâmetros f́ısicos. Isto é, iremos comparar

o tamanho e a profundidade do gap produzido pelo planeta em função da massa planetária

(0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ ), da viscosidade (α = 0.001, 0.003 e 0.010) e da taxa de acreção

do disco de gás (10−7, 10−8 e 10−9 M�/ano).

Conforme descrito na seção anterior, a análise vai ocorrer assim que forem atingidas as

5000 órbitas, tempo suficiente para uma estabilização do gap e para o disco de gás alcançar
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uma situação próxima do equiĺıbrio.

O gráfico a seguir (Fig. 5.3) mostra a média azimutal da densidade superficial do gás

obtida para diferentes valores de α e diferentes massas planetárias para um disco de gás

com taxa de acreção de 10−7 M�/ano, utilizando a versão padrão do FARGO3D (versão

sem acreção de gás).

Figura 5.3: Gráfico do perfil da média azimutal da densidade superficial do gás para várias

massas planetárias (da esquerda para a direita 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para diferentes valores

de viscosidade (azul: α = 0.001, vermelho: α = 0.003 e laranja: α = 0.010) após atingida a

situação de equiĺıbrio. A linha preta indica o perfil inicial para densidade superficial do gás

no começo da simulação. Os gráficos correspondem à versão sem acreção de gás e a um disco

de gás cuja taxa de acreção é de 10−7 M�/ano.

Como esperado, os gaps são mais profundos quanto maior a massa planetária e menor

a viscosidade. Assim, planetas maiores numa região de menor viscosidade produzem um

gap mais profundo e planetas menores numa região de maior viscosidade produzem um

gap menos profundo.

Na versão original do FARGO3D, não há acreção de gás, nota-se, portanto, uma região

de sobredensidade na posição do planeta. Isso ocorre em razão da concentração de gás ao

redor do planeta, tratado como um ponto na malha hidrodinâmica.

As Figuras 5.4 e 5.5 mostram a mesma análise para diferentes taxas de acreção para o

disco de gás. Não detectamos nenhuma diferença significativa entre as diferentes taxas de

acreção. Isso mostra que a profundidade e o formato do gap obtidos com o planeta fixo

são independentes da massa total do disco. Isso ocorre porque no disco isotérmico, apesar

de a distribuição de massa possuir um fator de escala que depende linearmente da taxa de

acreção, a forma da distribuição é sempre igual a r−1/2 (ver equação 3.119).
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Para entender melhor a influência da produção do gap na interação gravitacional entre

o disco e o planeta, podemos analisar o torque total gerado pelo disco de gás sobre o

planeta após atingir as 5000 órbitas. Na realidade, utilizamos a média do torque total nas

últimas 5 órbitas, apenas para descaracterizar as pequenas oscilações no valor do torque

total. Na Figura 5.6, mostramos o valor do torque em função da massa do planeta MP

para diferentes valores de viscosidade. A normalização do torque é dada por (Paardekooper

et al., 2010):

Γ0 = −ΣPΩ2
Ka

4
P

( q
h

)2

, (5.1)

onde ΣP é a densidade do disco não perturbado na localização do planeta e ap é o semieixo

maior do planeta. Essa expressão fornece o torque que existiria numa posśıvel migração

de tipo I dadas as mesmas condições locais do disco de gás1.

Figura 5.4: Idem à Figura 5.3 para uma taxa de acreção de 10−8 M�/ano.

Observe que a grandeza fstill = Γ
Γ0

da Figura 5.6 é um fator de redução do torque que

mostra quanto ele foi reduzido em relação a uma migração de tipo I. Note que o fator de

redução fstill é mais intenso para planetas maiores e que, para massas planetárias grandes,

quanto menor a viscosidade maior é a redução do torque. Isto ocorre porque a profundidade

do gap nesses casos é maior, portanto, há menor disponibilidade de material próximo do

planeta e, assim, menor é o torque do disco de gás no planeta próximo dessa região.

1 Existem outras expressões mais complexas para normalização (Tanaka et al., 2002). No entanto, essa

expressão aproximada é suficiente para a análise realizada.
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Figura 5.5: Idem à Figura 5.3 para uma taxa de acreção de 10−9 M�/ano.

Figura 5.6: Torque normalizado agindo no planeta numa órbita fixa depois de 5000 órbitas

em função da massa do planeta e da viscosidade do disco (azul: α = 0.001, vermelho: α =

0.003 e laranja: α = 0.010). O disco usado possui uma taxa de acreção de 10−7 M�/ano.

No entanto, para massas menores, o gap não foi suficiente para reduzir de forma signi-

ficativa a massa de gás próxima do planeta, resultando em uma situação mais complicada

na qual os torques devido à ressonância de Lindblad ainda possuem contribuição signifi-

cativa em regiões próximas do planeta (ver seção 2.3.1). Veremos na próxima seção que,

em alguns casos, o torque no planeta foi forte o suficiente para tirar o planeta do gap e,

portanto, o planeta sofre uma migração diferente do cenário esperado de uma migração
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de tipo II. Como estamos particularmente interessados no estudo da migração de tipo II,

sofrida por planetas gigantes, esses casos fogem do escopo desta tese.

Não foram encontradas diferenças significativas na Figura 5.6 para as outras taxas de

acreção do disco de gás, isso demontra que, para o planeta fixo e o gap bem estabelecido,

a estrutura do torque no planeta não depende da taxa de acreção do disco, ou, conse-

quentemente, da massa total do disco, que aqui estão correlacionadas. De fato, isso já

era esperado pois não foram obtidas mudanças no formato do gap para diferentes taxas

de acreção, isto é, embora o disco seja mais massivo, a distribuição de densidade após a

situação de equiĺıbrio é igual.

5.3 Migração de planetas massivos – cenário sem acreção de gás

Após o disco alcançar a situação próxima do equiĺıbrio (5000 órbitas), os planetas

podem migrar. A Figura 5.7 a seguir mostra a evolução do semieixo maior do planeta com

o tempo, para diferentes parâmetros de massa planetária e viscosidade, em um disco de

gás cuja taxa de acreção é de 10−7 M�/ano. Essa figura corresponde ao modelo padrão

do FARGO3D no qual o planeta não acreta de gás. Os planetas podem migrar por 1200

órbitas após o equiĺıbrio ou até chegarem à distância de 0.5 (w 2.6 ua), onde os efeitos de

borda se tornam significativos, situação que foge do escopo desta tese.

Usaremos os termos regime de baixa viscosidade quando α = 0.001, regime de média

viscosidade quando α = 0.003 e regime de alta viscosidade quando α = 0.010. É impor-

tante ressaltar que o estudo realizado nesta tese considera uma faixa de valores para o

parâmetro de Shakura-Sunyaev entre 0.001 e 0.010, que está dentro dos valores observaci-

onais estipulados (Hartmann et al., 1998; Mukhopadhyay, 2008). Portanto, o leitor deve

tomar cuidado para não utilizar as conclusões obtidas em extrapolações para além dessa

faixa de valores.

Observe que, no regime de baixa viscosidade (α = 0.001) e média viscosidade (α =

0.003), a mudança do semieixo maior foi muito brusca para os planetas de massa 0.2MJ e

0.5MJ. Nitidamente, esses planetas não sofreram um processo de migração de tipo II. Isto

é, não conseguiram manter o gap inicial durante seu processo migratório. Considerando o

planeta de massa 0.2MJ, isso pode ser constatado pela Figura 5.8, que mostra o formato do

gap estático ao longo da migração planetária no regime de baixa e média viscosidade. Ob-
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Figura 5.7: Gráfico da evolução do semieixo maior dos planetas em função do tempo para

várias massas planetárias (da esquerda para a direita 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para diferentes

valores de viscosidade (azul: α= 0.001, vermelho: α= 0.003 e laranja: α= 0.010). Os gráficos

correspondem à versão sem acreção de gás e a um disco de gás cuja taxa de acreção é de 10−7

M�/ano.

serve a diferença para o caso de alta viscosidade, no qual o gap foi mantido dinamicamente

pelo planeta ao longo do processo migratório.

Figura 5.8: Evolução do perfil da média azimutal da densidade superficial do gás ao longo

do tempo para o planeta de massa 0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a

direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta não acreta gás.

A análise anterior pode ser melhor elucidada observando a Figura 5.9, que mostra
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o perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás, para isso, escalonamos

o raio do disco em função da escala de altura do disco e da posição planetária1. Essa

figura pode ser interpretada como o formato do gap próximo do planeta ao longo do

processo migratório. As posições do planeta estão relacionadas com os tempos da Figura

5.8. Observe que, no caso de baixa e média viscosidade, o gap planetário foi deixado para

trás e manteve, aproximadamente, seu formato no caso de alta viscosidade, com uma leve

modificação da profundidade do gap.

Figura 5.9: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta não acreta gás.

Constatamos, portanto, que o planeta de massa 0.2MJ, nos regimes de baixa e média

viscosidade, escapou do gap e seguiu seu processo evolutivo num cenário diferente do

esperado para a migração de tipo II, isto é, a condição inicial imposta não foi suficiente

para aprisionar o planeta dentro do gap.

É interessante notar que, considerando o tempo de abertura do gap devido ao efeito

gravitacional do planeta e o tempo de fechamento do gap devido à viscosidade do gás, é

posśıvel obter uma medida teórica da massa cŕıtica necessária para abrir o gap (Armitage,

2010). Assim, o valor da massa cŕıtica1 pode ser obtido pela expressão:

1 Em todas as situações que estivermos analisando uma grandeza de forma local (região próxima do

planeta) iremos usar a escala (r − ap)/H.
1 Usamos uma ideia bastante simplificada para o cálculo da massa cŕıtica, apenas para possuir um valor

de referência. Um estudo mais pormenorizado pode ser encontrado em Crida et al. (2006).
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Mp

M?

=

(
27π

8

)1/2(
H

r

)5/2

α1/2 , (5.2)

onde H/r = 0.05 é a razão de aspecto do disco (ver seção 2.1.2) e α o valor da parame-

trização de Shakura-Sunyaev (ver seção 2.1.1).

Considerando nosso modelo para o disco de gás, obteŕıamos Mp ' 0.05MJ para o regime

de baixa viscosidade, Mp ' 0.10MJ para o regime de média viscosidade e Mp ' 0.21MJ

para o regime de alta viscosidade. No entanto, os resultados numéricos mostraram que,

para uma massa planetária de 0.2MJ, apenas no regime de alta viscosidade foi posśıvel a

manutenção do gap planetário. Isso ocorre porque o cenário teórico usado para este cálculo

desconsidera o torque coorbital e a concentração diferencial da massa de gás em regiões

próximas do gap. Apesar de as simulações numéricas possúırem um fator de atenuação

na região dentro de 0.8RH (ver eq . 3.115), ainda há uma grande contribuição do torque

gravitacional do gás no planeta1 em regiões próximas, fato que não está previsto nas

considerações teóricas da massa cŕıtica. A Figura 5.10 a seguir mostra a contribuição no

valor do torque ao longo do raio do disco obtida numa região próxima do planeta (local),

para isso usamos a mesma escala da abscissa da Figura 5.9. O valor do torque para cada

raio foi obtido através de uma soma azimutal do torque de cada célula e normalizado em

termos do valor máximo obtido ao longo do raio do disco.

De fato, podemos observar uma grande contribuição do torque dentro da região atenu-

ada. Portanto, nesses casos, a redução da densidade superficial do gás não foi suficiente

para reduzir o torque na região próxima do planeta. Assim, o planeta sofre um processo

de migração mais complexo com uma contribuição significativa do torque devido as res-

sonâncias de Lindblad.

É interessante notar que, em todos os casos, o perfil da proporção do torque não depende

da posição do planeta e que esse perfil atinge rapidamente o equiĺıbrio. Além disso, a maior

contribuição do torque se encontra numa região próxima de 5H do planeta em todos os

casos.

A Figura 5.11 mostra o fluxo de gás na região próxima do planeta de massa 0.2MJ

durante seu processo migratório. A figura utiliza a mesma escala da abscissa das figuras

anteriores e possibilitará estudar o comportamento do fluxo de gás dentro do gap durante

1 Daqui por diante usaremos ao longo de toda a tese apenas a palavra torque, já que está claro que se

trata do torque gravitacional do gás no planeta.
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Figura 5.10: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta

não acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal

do torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio

do disco.

a migração planetária.

Figura 5.11: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

Podemos observar que, no caso de média e baixa viscosidade, há um grande fluxo

positivo (contrário ao movimento do planeta). Este fluxo positivo surge devido ao rápido

movimento do planeta, isto é, à medida que o planeta se move transfere parte da massa do
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disco interno para o disco externo. O caso que nos interessa aqui é o de alta viscosidade,

no qual o gap se manteve. Nesse caso, é posśıvel observar que o fluxo de material é sempre

negativo na região próxima do gap planetário. Isso ocorre porque o planeta se move numa

taxa menor que a velocidade viscosa do gás. Isto é, a evolução do gap criado pelo planeta

não é acoplado à evolução do disco, assim, conforme o planeta se desloca, o gap precisa

ser mantido dinamicamente pela pertubação local; como o planeta se desloca numa taxa

menor que a velocidade viscosa do gás, parte da massa precisa ser retirada do disco externo

e enviada para o disco interno para manter a formação do gap. O gap move-se 0.3 ua em,

aproximadamente, 500 órbitas, o tempo de escala para o gás cobrir esta distância é dado,

aproximadamente, por (Dürmann e Kley, 2015):

τvisc. =
∆r2

ν
≈ 2000 órbitas . (5.3)

Isso demonstra, como esperado, que o planeta migra numa taxa menor que a velocidade

viscosa do gás.

Podemos fazer a mesma análise considerando o planeta de massa 0.5MJ. Os perfis global

e local da média azimutal da densidade superficial do gás são dados, respectivamente, pelas

Figuras 5.12 e 5.13.

Figura 5.12: Evolução do perfil da média azimutal da densidade superficial do gás ao longo

do tempo para o planeta de massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a

direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta não acreta gás.

Mais uma vez vemos que, no regime de baixa viscosidade, o planeta não foi capaz de

manter o gap dinamicamente. No entanto, observe que, para essa massa planetária, já foi
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Figura 5.13: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta não acreta gás.

posśıvel a manutenção do gap no regime de média viscosidade. Observe também que, no

regime de média viscosidade, a alta taxa de migração deforma o gap, fazendo com que

parte da matéria se acumule na borda interna e esvazie a borda externa, isto é, as bordas

iniciais do gap não conseguem acompanhar a migração rápida do planeta sofrendo uma

deformação. Essa rápida migração também pode ser caracterizada observando a Figura

5.14, que mostra o perfil local do torque em diferentes posições do planeta. É posśıvel notar

que há uma grande contribuição do torque dentro da região atenuada, isto é, próximo da

região coorbital. Isso ocorre porque o planeta não conseguiu retirar momento angular

suficiente do disco interno para impedir a massa de penetrar no gap, como mostra a Figura

5.15.

De fato, analisando o fluxo de massa na Figura 5.15, podemos observar que há um

grande fluxo de massa contrário ao movimento do planeta para os casos de baixa e média

viscosidade. No caso de média viscosidade o planeta consegue manter o gap dinamicamente,

assim, como o planeta se move numa taxa de migração maior que a velocidade viscosa do

gás ele precisa enviar uma grande quantidade de massa do disco interno para o disco

externo para manter a formação do gap. O mesmo ocorre no regime de alta viscosidade,

no entanto, o fluxo positivo de massa é bem menor, já que sua taxa de migração é menor.

Continuando nossa análise, podemos fazer os mesmos gráficos para o caso do planeta

de massa 1.0MJ. O perfil do gap e do gap escalonado são dados, respectivamente, pelas
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Figura 5.14: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta

não acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal

do torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio

do disco.

Figura 5.15: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

Figuras 5.16 e 5.17. Para essa massa planetária, observamos que o gap foi bem estabelecido

e segue o movimento do planeta em todos os regimes de viscosidade. É interessante notar

que, no regime de alta viscosidade, a presença de uma região de sobredensidade em torno

do planeta é evidente. Essa sobredensidade é presente durante todo o processo migratório.
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Figura 5.16: Evolução do perfil da média azimutal da densidade superficial do gás ao longo

do tempo para o planeta de massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a

direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta não acreta gás.

Figura 5.17: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta não acreta gás.

A Figura 5.18 e a Figura 5.19, mostram o perfil local do torque e do fluxo de gás em

diferentes posições do planeta.

Para essa massa planetária, notamos a presença de um pico no torque dentro da região

atenuada e, comparando com as massas anteriores, o deslocamento dos picos mais largos

para regiões mais afastadas. O esvaziamento da densidade superficial do gás, ocasionado

pelo gap, faz com que os dois picos mais largos sejam deslocados para regiões mais afastadas.

Além disso, comparando a Figura 5.18 para o torque planetário com a Figura 5.17 para
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Figura 5.18: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta

não acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal

do torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio

do disco.

Figura 5.19: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

o perfil local da densidade superficial do gás, observamos que parece haver uma relação

entre o efeito do pico do torque dentro da região atenuada com a região de sobredensidade

próxima ao planeta. Como o disco de menor viscosidade apresenta uma maior massa, esse

efeito pode ter ocasionado as pequenas oscilações geradas no planeta observadas na Figura
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5.7. No entanto, essas oscilações também podem estar relacionadas com a presença de

vórtices, em consequência de um gap muito estreito. Esse fenômeno foge do escopo desta

tese e poderá ser estudado em trabalhos futuros. Além disso, o fato de não existir uma

solução de equiĺıbrio exata também pode conduzir a um fluxo de gás muito particular em

torno do planeta que poderia levar a essas oscilações. De fato, a Figura 5.19 revela uma

mudança brusca no fluxo de massa na região próxima do planeta para o caso de baixa

viscosidade.

Em todos os casos, observamos um fluxo positivo de massa próximo do planeta indi-

cando que o planeta se move numa taxa de migração maior que a velocidade viscosa do

gás.

As Figuras 5.20 e 5.21 a seguir mostram a mudança no semieixo do planeta ao longo

do tempo para uma taxa de acreção do disco, respectivamente, de 10−8 M�/ano e 10−9

M�/ano.

Figura 5.20: Gráfico da evolução do semieixo maior dos planetas em função do tempo

para várias massas planetárias (da esquerda para a direita, 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para

diferentes valores de viscosidade (azul: α = 0.001, vermelho: α = 0.003 e laranja: α = 0.010).

Os gráficos correspondem ao modelo sem acreção de gás e a um disco de gás cuja taxa de

acreção é de 10−8 M�/ano.

Podemos observar, nas duas figuras, que o cenário de migração apresentado é carac-

teŕıstico de uma migração de tipo II, portanto, o gap foi mantido dinamicamente pelo

planeta independentemente do regime de viscosidade e da massa planetária. Isso pode
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Figura 5.21: Gráfico da evolução do semieixo maior dos planetas em função do tempo

para várias massas planetárias (da esquerda para a direita, 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para

diferentes valores de viscosidade (azul: α = 0.001, vermelho: α = 0.003 e laranja: α = 0.010).

Os gráficos correspondem ao modelo sem acreção de gás e a um disco de gás cuja taxa de

acreção é de 10−9 M�/ano.

ser visualizado, por exemplo, nas Figuras 5.22 e 5.23, que mostram, respectivamente, a

evolução do perfil do gap e do gap reescalado para o caso do planeta de massa 0.2MJ para

o disco de gás cuja taxa de acreção é de 10−8 M�/ano.

Figura 5.22: Evolução do perfil da média azimutal da densidade superficial do gás ao longo

do tempo para o planeta de massa 0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a

direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−8 M�/ano e o planeta não acreta gás.
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Figura 5.23: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−8 M�/ano e o planeta não acreta gás.

Para essa massa planetária, no regime de baixa viscosidade e taxa de acreção de 10−8

M�/ano, observamos um acúmulo de massa na borda interna do gap maior que nos outros

casos e um decréscimo de massa na borda externa do gap. No entanto, nos outros casos,

que envolvem diferentes massas planetárias, taxas de acreções e viscosidades, não foram

encontradas alterações significativas no formato do gap ao longo do processo de migração.

Assim, para esses casos, vamos nos preocupar em analisar apenas o torque e o fluxo de

massa próximo do planeta.

Note também que, comparando a escala do eixo y das Figuras 5.7, 5.20 e 5.21, quanto

menor a taxa de acreção do disco, menor é a variação do semieixo do planeta devido

o processo de migração. Isso ocorre porque no disco de menor taxa de acreção (menos

massivo), há uma quantidade menor de massa de gás responsável pelo torque. Outra

caracteŕıstica interessante é que quanto menor a massa do disco, mais definida fica a

diferença entre os regimes de viscosidade. Isto é, note que, para o disco de gás cuja taxa

de acreção é de 10−9 M�/ano, a taxa de migração média do planeta é menor quanto

maior a viscosidade, independentemente do tamanho do planeta. Entretanto, para o disco

cuja taxa de acreção é 10−8 M�/ano, essa caracteŕıstica nem sempre foi obtida. De fato,

para o planeta de massa 0.5MJ, as taxas de migração média no regime de baixa e média

viscosidade são bem próximas. Esse fator está associado com a massa dispońıvel dentro

do gap, que pode alterar o torque diferencial.



216 Caṕıtulo 5. Modelo para acreção de gás

As Figuras 5.24 e 5.25 a seguir mostram a proporção do torque e o fluxo de massa

próximo do planeta de 0.2MJ num disco de gás cuja taxa de acreção é de 10−8 M�/ano.

Figura 5.24: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta

não acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal

do torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio

do disco.

Figura 5.25: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

Note que a massa do disco se torna importante para caracterizar se o planeta consegue

ou não manter seu gap dinamicamente. Isso ocorre devido à concentração de massa próximo
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do gap que gera um torque diferencial menor, como observado ao comparar as Figuras 5.24

e 5.10. De fato, podemos notar, comparando as figuras, que o torque positivo devido ao

disco interno possui uma proporção maior no caso do disco de menor massa, também

notamos um pequeno deslocamento do torque negativo para fora da região atenuada. Essa

mesma caracteŕıstica foi encontrada, para a mesma massa planetária, num disco de gás

com taxa de acreção de 10−9 M�/ano em todos os regimes de viscosidade.

Com relação à Figura 5.25, obtemos, no caso de baixa viscosidade e média viscosidade,

um fluxo positivo próximo do gap e, no caso de alta viscosidade, um fluxo totalmente

negativo; logo, o planeta se move numa taxa de migração maior que a velocidade viscosa

do gás no caso de baixa e média viscosidade, e numa taxa de migração menor que a

velocidade viscosa do gás no caso de alta viscosidade. Para uma taxa de acreção de 10−9

M�/ano, foi posśıvel obter um fluxo totalmente negativo também para o regime de média

viscosidade, como mostra a Figura 5.26.

Figura 5.26: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 0.2MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−9 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

Isso permite concluir que, quanto menor for a massa do disco de gás e maior for a

viscosidade, menor será a taxa de migração de tipo II sofrida por uma planeta de massa

0.2MJ.

Para o planeta de massa 0.5MJ, num disco com taxa de acreção de 10−8 M�/ano,

obtemos as Figuras 5.27 e 5.28 para, respectivamente, a proporção do torque e o fluxo de

gás próximo do planeta.
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Figura 5.27: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta

não acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal

do torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio

do disco.

Figura 5.28: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

Da mesma forma que ocorreu com o planeta de massa 0.2MJ, notamos a presença de

um torque positivo maior devido ao disco interno. Esse fato é mais ńıtido quando se

compara as Figuras 5.14 e 5.27. Isso está de acordo com o fato de estarmos num cenário de

migração de tipo II, diferente do caso do disco com taxa de acreção de 10−7 M�/ano, no
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qual o planeta sofre um processo migratório mais brusco. O mesmo ocorreu para o disco

de gás com taxa de acreção 10−9 M�/ano.

Ainda considerando o planeta de massa 0.5MJ num disco com taxa de acreção de 10−8

M�/ano, obtemos para o fluxo de gás (ver Fig. 5.28) algo muito similar ao obtido para a

massa de 0.2MJ com a mesma taxa de acreção para o disco. Para o caso de baixa e média

viscosidade, obtivemos um fluxo positivo próximo do gap, e, no caso de alta viscosidade,

um fluxo totalmente negativo; logo, o planeta se move numa taxa maior que a velocidade

viscosa do gás no caso de baixa e média viscosidade e numa taxa de migração menor que

a velocidade viscosa do gás no caso de alta viscosidade. No caso da taxa de acreção de

10−9 M�/ano, similarmente à massa de 0.2MJ com a mesma taxa de acreção, foi posśıvel

obter também um fluxo totalmente negativo no regime de média viscosidade, como mostra

a Figura 5.29.

Figura 5.29: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−9 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

Para o planeta de massa 1.0MJ, num disco com taxa de acreção de 10−8 M�/ano,

obtemos as Figuras 5.30 e 5.31 para, respectivamente, a proporção do torque e o fluxo de

gás próximo do planeta.

Para essa massa planetária, comparando as Figuras 5.18 e 5.30, podemos notar uma

mudança significativa do torque devido ao disco externo no regime de média viscosidade.

De fato, houve uma redução do torque na região atenuada e uma proporção do torque

maior devido ao disco externo nesse novo cenário. Notamos o mesmo efeito para o disco
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Figura 5.30: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta

não acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal

do torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio

do disco.

Figura 5.31: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

com a taxa de acreção de 10−9 M�/ano.

Com relação ao fluxo de gás (ver Fig. 5.31), observamos para essa massa planetária

algo muito similar ao obtido com as massas anteriores num disco com a mesma taxa de

acreção. No caso de baixa viscosidade e média viscosidade, um fluxo positivo próximo do
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Figura 5.32: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α

= 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−9 M�/ano e o planeta não

acreta gás.

gap e, no caso de alta viscosidade, obtivemos um fluxo totalmente negativo. Para uma

taxa de acreção de 10−9 M�/ano, foi posśıvel obter também um fluxo totalmente negativo

no regime de média viscosidade, como mostra a Figura 5.32.

A descrição de todos os cenários anteriores permite concluir que, quanto menor a massa

do disco de gás e quanto maior a viscosidade1, mais próxima da migração de tipo II

teórica estará a migração do planeta, isto é, o planeta se move próximo da velocidade

viscosa do gás. Notamos também que isso está relacionado à presença de massa nas regiões

próximas do planeta, que será menor quanto menor for a massa do disco de gás. Agora

que entendemos o processo sem acreção de gás, podemos partir para a implementação de

um modelo de acreção de gás e verificar como este modelo pode interferir no processo

migratório, já que a acreção do gás será responsável por diminuir a massa de gás nas

regiões próximas do planeta.

1 Vale ressaltar que estamos considerando a faixa de 0.001 até 0.01 para o parâmetro de Shakura-

Sunyaev.
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5.4 Novo modelo para acreção de gás

5.4.1 Modelo de acreção de gás do FARGO

No modelo de acreção de gás do FARGO, antecessor do FARGO3D, o gás é removido

das células de uma região espećıfica em torno do planeta em frações de uma frequência

caracteŕıstica definida por
ka

Torbital

, onde Torbital é o peŕıodo orbital do planeta em r = 1 (5.2

ua). O parâmetro ka é definido no arquivo planet.cfg, através da variável Accretion,

e é um fator de proporção para aumento ou diminuição da taxa de acreção. Assim, uma

taxa de acreção usando Accretion = 1.0 refere-se a uma taxa padrão, e uma taxa de

acreção com Accretion = 2.3 refere-se a uma taxa 2.3 vezes maior que a taxa padrão.

Os planetas dentro do disco são tratados essencialmente como um sorvedouro de gás. A

acreção do gás transfere massa e momento angular para o planeta.

O tamanho da zona de acreção é definida em termos do raio de Hill (ver seção 2.4),

dado pela equação 2.64. Essa zona de acreção é dividida em três subzonas com diferentes

taxas de acreção. Os parâmetros c1 = 0.75 e c2 = 0.45 descrevem a fração do raio de Hill

que é usada para o cálculo do tamanho das zonas de acreção (ver Fig. 5.33).

Figura 5.33: Representação das zonas de acreção no FARGO. O ponto preto representa o

planeta, a região mais clara e a escura representam, respectivamente, a área definida pelo

raio c1RH e c2RH. A circunferência mais externa delimita a região correspondente ao raio de

Hill.

A área definida pelo raio c1RH define a maior zona da qual o gás é acretado, nessa

região, a frequência para retirada da massa é limitada por 1
3

da frequência caracteŕıstica

(f1 =
1

3

ka
Torbital

).
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A menor zona de alimentação é defina pelo raio c2RH, nessa região, a frequência para

retirada da massa é limitada por 2
3

da frequência caracteŕıstica (f2 =
2

3

ka
Torbital

). Nenhum

gás é acretado entre c1RH e RH.

A determinação de qual célula deve cair dentro da zona acretada é obtida de forma

discreta, como mostra a Figura 5.33. A distância do planeta até a célula é usada para

determinar qual célula pertence a cada zona. A distância é obtida considerando a posição

do planeta e o centro de cada célula.

Levando em conta a posição da célula em relação ao planeta, a massa é retirada de

cada célula para cada passo da simulação. A massa removida de cada célula é dada por:

∂mi,j = fmdtΣi,jAi,j , (5.4)

onde fm é um dos dois parâmetros mencionados acima (f1 ou f2) e depende da distância

da célula ao planeta, dt é o passo de tempo intŕınsico a simulação hidrodinâmica, Σi,j é a

densidade superficial de gás na célula e Ai,j é a área da célula.

A massa total (∆m) é obtida pela soma da massa retirada de cada célula dentro das

zonas de acreção, logo:

∆m =
∑
i,j

∂mi,j . (5.5)

Essa massa é adicionada ao planeta, assim:

Mn+1 = Mn + ∆m , (5.6)

onde Mn e Mn+1 é a massa do planeta, respectivamente, antes e depois do passo de tempo.

Para determinar o momento linear transferido das células acretadas para o planeta,

calcula-se a velocidade radial, v̂ri,j , e azimutal, v̂θi,j , no centro das células1, assim:

v̂θi,j =
1

2
(vθi,j−1/2

+ vθi,j+1/2
) + R̂iΩf , (5.7)

v̂ri,j =
1

2
(vri−1/2,j

+ vri+1/2,j
) , (5.8)

onde R̂i é a posição central da i-ésima célula e Ωf é a velocidade angular do referencial.

1 Vale relembrar que os valores das velocidades são dados no centro das arestas de cada célula, em caso

de dúvida recomendamos a leitura da seção 3.2.
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Em coordenadas cartesianas2, v̂xi,j e v̂yi,j , usa-se:

v̂xi,j =
v̂ri,jxi,j − v̂θi,jyi,j

R̂i

, (5.9)

v̂yi,j =
v̂ri,jyi,j + v̂θi,jxi,j

R̂i

. (5.10)

Assim, o momento linear na direção x e y (coordenadas cartesianas), retirado de cada

célula é dado, respectivamente, por:

∆px =
∑
i,j

∂mi,jvxi,j , (5.11)

∆py =
∑
i,j

∂mi,jvyi,j . (5.12)

Esse momento linear é transferido ao planeta, logo:

pxn+1 = pxn + ∆pxn , (5.13)

pyn+1 = pyn + ∆pyn , (5.14)

onde pxn+1 e pxn representam o momento linear do planeta na direção cartesiana x, respec-

tivamente, antes e depois do passo de tempo, e pyn+1 e pyn representam o momento linear

do planeta na direção cartesiana y, antes e depois do passo de tempo.

Esse algoritmo não estava implementado no FARGO3D, então, com base no algoritmo

do código antecessor, reescrevemos o código e o adaptamos à nova versão. Para testar a

implementação, reproduzimos um dos resultados obtidos por Kley (1999) que mostra o

crescimento de um gap causado pela pertubação gravitacional de um planeta de 1MJ fixo

em r = 1, com acreção de gás. A Figura 5.34 mostra a comparação entre os resultados.

Os detalhes da simulação podem ser encontrados em Kley (1999) (ver Tabela 1 do artigo

citado).

2 As posições e velocidades do(s) planeta(s) no FARGO e no FARGO3D, estão sempre em coordena-

das cartesianas, independente do sistema de coordenadas escolhido, por isso, a necessidade dessa trans-

formação.
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Figura 5.34: Comparação de resultados entre o modelo de Kley (1999), figura reproduzida

a direita, e a reprodução da implementação no FARGO3D, figura à esquerda.

Em nosso modelo, não acrescentamos o momento do gás no planeta, isso será reali-

zado em trabalhos futuros. Todavia, isso não altera de forma significativa o processo de

migração, como pode ser visto em Dürmann e Kley (2017).

5.4.2 Adaptação do tamanho da região de acreção de gás

O cenário de acreção anterior utiliza como critério o raio de Hill para determinar a

região na qual as células do gás poderão ser acretadas. Isto se deve ao fato de o gás

dentro dessa região ser considerado gravitacionalmente ligado ao planeta. No entanto, a

velocidade relativa do planeta em relação ao gás e a velocidade térmica do gás podem

influir significamente no cálculo do raio dessa região. Para levar em conta o efeito térmico,

adicionamos o raio de Bondi como fator limitante para determinar qual célula poderá ser

acretada.

O raio de Bondi, conforme descrito na seção 2.5, determina a região do gás que pode

ser acretada por um corpo massivo se movendo numa nuvem de gás. Trata-se da região

na qual a velocidade resultante (térmica + relativa) do gás, ao redor do corpo massivo, é

menor que a velocidade de escape do gás.

Para determinar o raio de Bondi de uma célula numa dada posição (i,j), utilizamos a

equação 2.69, escrita na forma:
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RBij =
2GM

c2
sij

+ ∆v2
ij

, (5.15)

onde csij é a velocidade do som da célula e ∆vij a velocidade relativa entre a célula e o

planeta, dada por:

∆v2
ij =

√
(vpx − vxij)2 + (vpy − vyij)2 , (5.16)

onde, vpx e vpy , são as componentes da velocidade do planeta em coordenadas cartesianas

e, vxij e vyij , as componentes da velocidade do gás no centro da célula (i,j), também em

coordenadas cartesianas (ver eq. 5.9 e 5.10).

Desse modo, o efeito gravitacional obtido da análise do raio de Hill e o efeito térmico

obtido da análise do raio de Bondi são condições necessárias para definir a região onde o

gás será acretado pelo planeta, isso permite escrever:

Raij = min(RBij , RH) , (5.17)

onde o raio Raij determina a distância mı́nima na qual a célula deveria estar para ser

considerada dentro da região de acreção do planeta. Para cada célula em torno do planeta,

se a distância da célula até o planeta, rij, for menor que Raij , então o gás será removido

da célula durante a acreção.

5.4.3 Ajuste da escala de tempo do processo de acreção de gás

Outra caracteŕıstica que deve ser adaptada no código anterior é o ajuste da escala de

tempo usada no processo de acreção. De fato, conforme vimos na seção 5.4.1, a densidade

da célula na zona de acreção é reduzida por um fator 1 − fmdt a cada passo de tempo

dt, tempo intŕınseco à resolução da malha hidrodinâmica. Portanto, o fator fm descreve

a frequência caracteŕıstica com que a massa é retirada da zona de acreção, logo, possui

unidade de T−1. O tempo caracteŕıstico T do FARGO3D é o peŕıodo orbital de um planeta

numa órbita de raio r = 1. Assim, por exemplo, fm = 0.5 significa que 50% da massa

dentro da zona de acreção é acretada pelo planeta quando passada 1 unidade de peŕıodo

orbital 1.
1 Nos sistemas MKS ou CGS, o peŕıodo orbital do FARGO3D é o peŕıodo de translação de Júpiter,

portanto, no mesmo exemplo, seriam retirados 50% da massa de gás dentro da zona de acreção a cada

peŕıodo de translação de Júpiter.
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Esse cenário pode se tornar não reaĺıstico dado que a frequência caracteŕıstica será

sempre a mesma, independente das caracteŕısticas f́ısicas do disco de gás e do planeta.

Assim, seguindo Russell (2011), usaremos uma escala de tempo mais apropriada para a

acreção de gás que leva em conta o peŕıodo orbital do gás em torno do planeta, ao invés

do tempo de translação do planeta ao redor da sua estrela. Devido aos efeitos viscosos

e à transferência de momento angular, o gás dentro da região de acreção é comprimido

em direção ao planeta. Assim, a tendência é que o gás nas órbitas internas em torno do

planeta seja acretado mais rapidamente que o gás das órbitas mais externas. Portanto,

iremos definir um tempo caracteŕıstico Trij para cada órbita dentro do raio de acreção,

dado por:

Trij = 2π

√
r3
ij

GMp

, (5.18)

onde rij é a distância do centro da célula (na zona de acreção) ao planeta, G a constante

gravitacional e Mp a massa do planeta.

Isso resulta em uma taxa de acreção dinâmica que varia de acordo com o raio de acreção

e a massa planetária. Isso configura uma modelagem para o regime de runaway, já que,

no mesmo peŕıodo de tempo, as células mais próximas do planeta sofrem um decréscimo

maior de massa do que as células mais externas, criando uma região de baixa pressão que

posteriormente é ocupada por uma nova camada de gás (ver seção 2.2.3). No entanto, a

taxa de acreção no regime de runaway não pode ser maior que a taxa de acreção de Bondi

(ver seção 2.5).

Uma estimativa teórica para a taxa de acreção de gás Ṁ pode ser obtida para o modelo

descrito nesta seção. Considere uma região esférica de volume V , delimitada pelo raio de

Bondi, RB, e preenchida de gás de densidade constante e igual a ρ. Dada uma escala de

tempo para acreção, τ , aproximada pelo peŕıodo orbital da camada mais externa do raio

de Bondi, τ = 2π
√

R3
B

GMp
, a taxa de acreção estimada será:

Ṁ ≈ ρV

τ
≈

ρ4
3
πR3

B

2π
√

R3
B

GMp

≈
√

2

3π

4πGMpρ

(∆v2 + cs)3/2
. (5.19)

A taxa de acreção de gás obtida acima é apenas
√

2
3π

da taxa de acreção de Bondi (ṀB),

isto é:
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Ṁ ≈
√

2

3π
ṀB . (5.20)

A estimativa teórica se revelou menor do que o obtido com o modelo de Bondi. No

entanto, a taxa de acreção no regime de runaway, Ṁrun, é obtida através da soma da massa

retirada de cada célula ∂mij, assim:

Ṁrun =
∑
ij

∂mij

dt
. (5.21)

Logo, a taxa de acreção total no modelo tende a ser um pouco maior que a estimativa

teórica, dado que as células mais próximas do planeta perdem massa numa frequência

maior. Assim, o valor numérico obtido para a taxa de acreção de gás quando nosso modelo

alcança o regime de runaway é próximo do valor teórico imposto para a taxa de acreção

de Bondi.

5.4.4 Efeitos da altura do disco

Outra caracteŕıstica que devemos levar em conta é que, mesmo no caso de um disco

bidimensional, há uma altura impĺıcita definida pelo aspecto de altura e seu achatamento.

Algumas propriedades das células, como densidade superficial do gás e velocidades, pre-

cisam ser consideradas como médias verticais sobre essa altura. O código FARGO utiliza

o parâmetro ThicknessSmoothing para, por exemplo, suavisar o potencial gravitacional

do planeta e calcular as forças gravitacionais envolvidas no processo de migração. Aqui,

seguindo Russell (2011), vamos usar um racioćınio similar para modificar o cenário de

acreção de gás por meio de uma mudança na escala de tempo na equação 5.18.

Assim, a distância rij é ainda usada para determinar que células estão dentro da região

de acreção. No entanto, o tempo caracteŕıstico no qual a célula [i, j] é acretada leva em

conta a distância suavizada, r̃ij =
√
r2
ij + (εH)2, assim:

T̃r̃ij = 2π

√
r̃3
ij

GMp

, (5.22)

onde H é a altura do disco e ε o parâmetro ThicknessSmoothing definido em setup.par

(ver seção 3.6).

O uso de uma distância suavizada permite considerar um peŕıodo orbital suavizado

para levar em conta a influência do efeito da altura do disco. Para uma simulação 3D
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esse fator não é necessário. No entanto, uma investigação mais apurada deve ser realizada

nesse caso. Uma descrição interessante para o potencial no caso 3D pode ser encontrada

em Kley et al. (2009).

Figura 5.35: Representação geométrica do volume de gás acretado. A linha sólida representa

o plano médio do disco e cada coluna representa o efeito da altura do disco. A região escura

representa a região acretada. O formato do disco foi exagerado para facilita a visualização.

Figura obtida em: Russell (2011).

Como as propriedades de cada célula variam entre ±Hij, precisamos encontrar valores

médios que levem em conta a altura do disco. Para isso, vamos considerar apenas o volume

dentro da região de acreção (ver Fig 5.35). Suponha que para cada célula [i, j] tivéssemos

uma coluna de gás, de tal forma que a massa dispońıvel para acreção em cada coluna [i, j]

seria:

mij = ρgasijAij(2Haij) , (5.23)

onde ρgasij é uma densidade volumétrica média, Aij a área superficial da célula e Haij é a

altura daquela célula dentro da região de acreção, isto é:

Haij =
√
R2
aij − r2

ij , (5.24)

onde Raij é o raio de acreção (ver eq. 5.17).

Para estimar ρgasij, nós podemos considerar a média sobre a altura total, logo:

ρgasij =
Σgasij

2Hij

. (5.25)

Portanto, a equação 5.23 pode ser escrita na forma:
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mij =

(
Σgasij

2Hij

)
Aij(2Haij) = hijΣgasijAij , (5.26)

onde hij =
Haij

Hij

, se Haij ≤ Hij, e, h = 1, se Haij > Hij. Desta maneira, caso o raio de

acreção exceda a altura do disco, a massa dispońıvel não se torna maior que a dispońıvel.

Para o caso 3D, vamos tomar h = 0, já que, nesse caso, o efeito da altura não é necessário.

O modelo acima ainda não é o ideal para reproduzir os dados de uma simulação 3D.

Isso porque em regiões afastadas da estrela, no qual a altura da zona de acreção é menor

que a altura do disco, poderá ocorrer uma subestimativa da quantidade de gás dispońıvel.

Considere, por exemplo, que o valor hij seja igual a 0.5, isto é, a altura da zona de acreção

é metade da altura do disco. O valor indica que estamos considerando que metade da

massa de gás contida na célula está na região de acreção. No entanto, sabemos que para

um disco verticalmente isotérmico ocorre um decaimento exponencial do gás em relação a

altura (ver seção 2.1.2), assim sendo, poderemos ter uma subestimativa da massa de gás

dispońıvel para acreção. Em nossas simulações esse efeito não será tão significativo, pois

a taxa de acreção para planetas menores será modelada utilizando a taxa de acreção de

Kelvin-Helmholtz, assim, quando o planeta alcança o regime de runaway já possui uma

altura para a zona de acreção próxima do valor da altura do disco, já que estará em

regiões próxima da estrela. Ajustes no modelo para englobar a acreção gás em regiões

mais afastadas serão realizados em trabalhos futuros.

5.4.5 Acreção de gás fora do regime de runaway

O cenário de acreção visto até aqui descreve apenas o regime de runamay, no qual a

taxa de acreção depende essencialmente da queda do gás dentro da região de acreção de

gás. Portanto, ele não é capaz de descrever de forma consistente a fase anterior a esse

regime, no qual a estrutura térmica e f́ısica do envelope planetário se tornam importante.

A condição necessária para qualquer gás se acumular próximo do núcleo sólido é que sua

velocidade de escape não exceda a velocidade do som do disco de gás, que está associada

com sua energia térmica. Em geral, isso permite que núcleos sólidos pequenos possam

atrair uma parcela do gás para próximo da sua superf́ıcie. No entanto, esse disco de gás

se acumula dentro de um envelope em equiĺıbrio quase estático ao redor do núcleo sólido.

Dentro desse envelope, a atração gravitacional é balanceada pelo gradiente de pressão
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mantida pela energia do bombardemento dos planetesimais. O envelope, nesse caso, é

levemente ligado ao disco e seus parâmetros f́ısicos mudam de forma suave.

No entanto, quando o núcleo atinge uma massa cŕıtica, M core
crit , o estado de equiĺıbrio

quase estático não é mais mantido e a fase de acreção de gás é iniciada. Um conjunto de

soluções numéricas, baseadas na estrutura f́ısica do envelope em equiĺıbrio quase estático

(Ikoma et al., 2000), fornece um valor estimado para a massa cŕıtica do núcleo dada por:

M core
crit ' 10

(
Ṁcore

10−6 M⊗yr−1

)c(
κ

1 cm2g−1

)c
M⊗ , (5.27)

onde c varia entre 0.2 e 0.3 e Ṁcore é a taxa de acreção dos planetesimais.

Seguindo Ida e Lin (2004b), nós adotamos o valor de c = 0.25 para a lei de potência

em Ṁcore e, considerando uma abundância de part́ıculas de poeira similar ao do meio

interestelar, usamos κ ∼ 1 cm2g−1. Esse valor para opacidade é discut́ıvel, dado que a

fração de elementos durante essa fase de formação planetária não é muito bem conhecida.

É interessante destacar que a massa cŕıtica do núcleo depende da taxa de acreção de

planetesimais e da opacidade do disco de gás. Assim, acreções rápidas (de planetesimais)

e altas opacidades resultam num aquecimento do envelope que inibe o ı́nicio da acreção de

gás, e taxas de acreção menores e baixa opacidades podem fazer com que núcleos pequenos

deem ińıcio à acreção do gás.

O fato é que, com o fim da taxa de acreção de planetesimais, o gás perde esse fator

de aquecimento, o envelope contrai, e o gás é acretado em direção ao planeta. Na nossa

implementação, a massa cŕıtica do núcleo irá manter o mesmo valor após o ińıcio da

acreção de gás. No entanto, essa aproximação não é fisicamente correta, já que envelope

pode mudar sua opacidade com a poluição do envelope devido a acreção de planetesimais

(Hubickyj et al., 2005; Venturini et al., 2016). Esse fator deve ser melhor explorado em

trabalhos futuros num estudo mais pormenorizado

Iniciada a acreção de gás, o envelope do protoplaneta contrai no tempo de escala de

Kelvin-Helmholtz, obtida por Ikoma et al. (2000) e dada por:

τKH ' 10b
(
Mp

M⊗

)−c(
κ

1 cm2g−1

)
anos , (5.28)

seguindo Ida e Lin (2004b), adotamos os valores b ' 8 e c ' 2.5. Esses valores dependem

da opacidade, que neste trabalho será tomada como κ ∼ 1 cm2g−1.
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Obtido esse parâmetro, o programa calcula a taxa de acreção de Kelvin-Helmholtz,

dada por:

ṀKH =
Mp

τKH

. (5.29)

Em seguida, compara o valor obtido com o valor da taxa no regime de runamay, logo:

Ṁgas = min(Ṁrun, ṀKH) , (5.30)

onde a taxa de acreção, Ṁrun, no regime de runamay, é dada pela equação 5.21.

Essa limitação da taxa de acreção mı́nima determina que fração de gás é retirada das

células na zona de acreção, ou seja:

∂mij = µΣgasijAij , (5.31)

onde Σgasij é a densidade superficial de gás, Aij é a área da célula e µ =
ṀKH

Ṁrun

. Isso

implica que, se ṀKH < Ṁrun, então µ < 1, e a taxa de acreção é limitada pelo regime

de Kelvin-Helmholtz. Caso contrário, µ = 1, e a acreção de gás encontra-se no regime de

runamay.

O modelo completo para acreção de gás está descrito no apêndice B.16.

5.5 Análise do formato do gap para planetas fixos – versão com acreção

de gás

Vimos na seção 5.3, que o tempo necessário para que o disco atinja a situação próxima

do equiĺıbrio é de, aproximadamente, 5000 órbitas. No entanto, a acreção de gás terá uma

influência significativa nesse processo de equiĺıbrio. Assim, a acreção de gás será acionada

300 anos antes de atingir 5000 órbitas, para que o disco de gás possa adaptar ao cenário

sem uma perturbação muito grande. Em seguida, atingidas as 5000 órbitas, os planetas

podem migrar.

A Figura 5.36 a seguir mostra o perfil da média azimutal da densidade superficial de

gás obtida para diferentes valores de α e diferentes massas planetárias para um disco com

taxa de acreção de 10−7 M�/ano utilizando a versão com e sem acreção de gás após 5000

órbitas.
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Figura 5.36: Gráfico do perfil da média azimutal da densidade superficial para várias massas

planetárias (da esquerda para a direita, 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para diferentes valores

de viscosidade (azul: α = 0.001, vermelho: α = 0.003 e laranja: α = 0.010) após o disco

atingir o equiĺıbrio. A linha preta indica o perfil inicial para densidade superficial no começo

da simulação. Os gráficos correspondem a um disco de gás cuja taxa de acreção é de 10−7

M�/ano. As linhas tracejadas correspondem ao modelo com acreção de gás e as linhas cheias

ao modelo sem acreção de gás.

Da mesma forma que na versão sem acreção de gás (ver Fig. 5.3), os gaps são mais pro-

fundos quanto maior a massa planetária e menor a viscosidade. Assim, planetas maiores,

numa região de menor viscosidade, produzem um gap mais profundo, e planetas menores,

numa região de maior viscosidade, produzem um gap menos profundo.

No entanto, para o caso com acreção de gás, não encontramos a região de sobredensidade

na posição do planeta. Isso ocorre em razão da acreção de gás que não permitiu essa

concentração de gás ao redor do planeta.

Observe que temos uma diferença bastante significativa na profundidade dos gaps entre

os modelos com e sem acreção para os planetas de menor massa. De fato, a acreção do gás

possibilita que o gap formado no mesmo peŕıodo de tempo seja, obviamente, maior. Vale

ressaltar que em todos os casos o planeta já alcançou o regime de runaway, portanto, a

massa retirada da região é uma fração que depende do peŕıodo orbital do gás em torno do

planeta (ver seção 5.4.3).

As Figuras 5.37 e 5.38 mostram a mesma análise para diferentes taxas de acreção para

o disco de gás. Não detectamos nenhuma diferença significativa entre as diferentes taxas

de acreção.
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Figura 5.37: Idem à Figura 5.36 para uma taxa de acreção de 10−8 M�/ano.

Figura 5.38: Idem à Figura 5.36 para uma taxa de acreção de 10−9 M�/ano.

5.6 Migração de planetas massivos – cenário com acreção de gás

Conforme mencionamos na seção anterior, a acreção de gás será acionada 300 anos antes

de 5000 órbitas, assim, o disco pode adaptar a presença do cenário sem uma perturbação

muito grande. Em seguida, atingido esse tempo os planetas podem migrar.

A Figura 5.39 a seguir mostra a evolução do semieixo maior do planeta com o tempo

para um disco de gás cuja taxa de acreção é de 10−7 M�/ano, com diferentes parâmetros de

massa planetária e viscosidade. Diferente da Figura 5.7, os planetas agora podem acretar

a massa do disco de gás. No entanto, essa massa retirada da região de acreção não é

adicionada ao planeta. Isso se deve ao fato de querermos investigar a influência do cenário

de acreção de gás sem aumento da inércia planetária. Os planetas são assumidos já no
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regime de runaway para acreção de gás e podem migrar por 1200 órbitas após o disco

atingir o equiĺıbrio, ou até chegarem à distância de 0.5 (w 2.6 ua), onde os efeitos de borda

se tornam significativos, situação que foge do escopo desta tese.

Da mesma forma que na seção 5.3, usaremos os termos regime de baixa viscosidade

para α = 0.001, regime de média viscosidade para α = 0.003 e regime de alta viscosidade

para α = 0.010. É importante ressaltar que o estudo realizado nesta tese considera uma

faixa de valores para o parâmetro de Shakura-Sunyaev entre 0.001 e 0.010, que está dentro

dos valores observacionais estipulados (Hartmann et al., 1998; Mukhopadhyay, 2008). Por-

tanto, o leitor deve tomar cuidado para não utilizar as conclusões obtidas em extrapolações

para além dessa faixa de valores.

Figura 5.39: Evolução do semieixo maior dos planetas para várias massas planetárias (da

esquerda para a direita, 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para diferentes valores de viscosidade (azul:

α = 0.001, vermelho: α = 0.003 e laranja: α = 0.010). Os gráficos correspondem à versão

com acreção de gás e a um disco de gás cuja taxa de acreção é de 10−7 M�/ano.

Observe que houve uma oscilação muito grande do semieixo maior para o planeta de

massa 0.2MJ em todos os regimes de viscosidade. Nitidamente, esse planeta não sofreu um

processo de migração de tipo II. Isto é, a condição inicial imposta para formação do gap

não foi capaz de manter o planeta dentro dele durante seu processo migratório e fez com

que o planeta oscilasse muito dentro e fora do gap. Portanto, esses resultados podem ser

descartados, já que não são fisicamente posśıveis. Essa grande oscilação ocorreu porque a
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massa planetária não foi suficientemente grande para impedir a massa de entrar no gap,

devido à acreção houve um fluxo de massa intenso dentro do gap gerando oscilações no

torque, também é posśıvel que ocorra a presença de vórtices nas bordas que poderiam

aumentar esse efeito. No entanto, esses efeitos não fazem parte do assunto de estudo nesta

tese.

Comparando os resultados obtidos na Figura 5.39, com acreção de gás, com o da Figura

5.7, sem acreção de gás, podemos observar que, para o planeta de massa 0.5MJ, a mudança

entre os cenários foi bastante significativa. No caso com acreção de gás, o planeta pode

manter dinamicamente o gap, em todos os regimes de viscosidade, levando a um tempo

de migração muito mais elevado. No regime de baixa viscosidade, verificamos um ińıcio

brusco, mas, passado um intervalo de tempo, o planeta entrou num cenário migratório

muito mais lento do que o obtido no cenário sem acreção de gás. Já o planeta de massa

1MJ, no caso de baixa viscosidade, apresentou uma variação de semieixo maior muito

próxima entre os dois cenários, com e sem acreção de gás. Notamos também, para essa

massa planetária, o desaparecimento das pequenas oscilações, mostrando que, de fato, elas

estavam associadas com a presença da massa nas regiões próximas do planeta. Isto é, a

acreção do gás possibilitou a retirada dessa massa e, por sua vez, o desaparecimento dessas

oscilações.

É interessante notar que, em todos os outros casos, descartando o planeta de massa

0.2MJ pelos motivos já explicados, a variação do semieixo maior total foi menor. Isso

mostra que, para essa massa de disco de gás (ou taxa de acreção), a acreção de gás foi

responsável pela diminuição da taxa na migração de tipo II. Embora a mudança não seja

tão brusca dentro da escala de tempo para formação planetária.

Outra caracteŕıstica peculiar para o planeta de massa 1MJ é que a taxa média de

migração no regime de média viscosidade foi maior que no regime de alta viscosidade, ao

contrário do que ocorreu no cenário sem acreção de gás (ver Fig. 5.7). Esse fato será

investigado com mais cuidado mais adiante.

Excluindo, portanto, o caso da massa planetária de 0.2MJ, vamos iniciar nossa análise

com o planeta de massa 0.5MJ. Os perfis global e local da média azimutal da densidade

superficial, respectivamente, pelas Figuras 5.40 e 5.41.

Observe que, para essa massa planetária, foi posśıvel a manutenção do gap em todos

os regimes de viscosidade. De fato, a Figura 5.40 mostra que o planeta manteve dinami-
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Figura 5.40: Evolução do perfil da média azimutal da densidade superficial do gás ao longo

do tempo para o planeta de massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a

direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta acreta gás.

Figura 5.41: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta acreta gás.

camente o gap no regime de baixa viscosidade, diferentemente do cenário sem acreção de

gás (ver Fig. 5.12). Observe também que, comparando os cenários com e sem acreção de

gás no regime de média viscosidade, o gap sofre um aumento de sua profundidade no caso

com acreção de gás. Isso mostra que o processo de acreção da massa ajudou o planeta a

manter o formato do gap e auxiliou na manutençao do estado migratório.

A maior diferença entre o cenário com e sem acreção ocorre no regime de alta viscosi-

dade. Devido ao fato de a massa do disco ser menor nesse caso, boa parte da massa foi
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acretada ou perdida na borda interna do disco de gás. Isso causou um desńıvel significativo

na região à esquerda do gap. Esse resultado deve ser visto com mais cuidado. Isso porque

nós desabilitamos o amortecimento da densidade superficial do gás na função STOCKHOLM,

o que possibilitou a eliminação de um pico não f́ısico na condição de borda que viola a

condição de equiĺıbrio para o disco de gás, que é a situação que nos interessa. Caso essa

função fosse religada, o fluxo de massa na borda interna do disco de gás seria menos intenso

e o gás se preservaria por mais tempo. Enquanto o planeta se encontra longe da borda, es-

ses efeitos não interferirão nos resultados. No entanto, uma forma diferente de condição de

borda deve ser aplicada dependendo do estudo realizado. Aqui, vamos priorizar a situação

de equiĺıbrio para o disco de gás.

Figura 5.42: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta

acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal do

torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio do

disco.

É interessante notar que, no regime de baixa viscosidade, ocorreu uma migração brusca

no ińıcio da simulação. Isso mostra que o planeta ficou instável no ińıcio do processo

migratório e a condição inicial quase não foi suficiente para manter o gap. Isso pode ser

observado na Figura 5.41, que mostra a deformação sofrida pelo gap na borda externa, isto

ocorre devido à rápida migração inicial sofrida pelo planeta.

Essa rápida migração também pode ser caracterizada observando a Figura 5.42, que

mostra a contribuição do torque ao longo do raio do disco numa região próxima do planeta.
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É posśıvel notar que há uma grande contribuição do torque dentro da região atenuada,

isto é, próximo da região coorbital. Isso ocorre porque o planeta não conseguiu retirar

momento angular suficiente do disco interno para impedir a massa de penetrar no gap,

isso pode ser observado na Figura 5.43, que mostra um fluxo positivo intenso na região à

esquerda do gap.

De fato, analisando o fluxo de massa na Figura 5.43 para o regime de baixa viscosidade,

podemos observar que há um enorme fluxo de massa contrário ao movimento do planeta.

Esse fluxo faz com que o gás se acumule próximo da região coorbital do planeta gerando um

alto torque diferencial negativo. À medida que o planeta migra, parte da massa consegue

se acumular na borda interna e diminuir o torque diferencial. Note que a situação já é

mais estável para o caso de média e alta viscosidade. No entanto, ocorre uma diferença

bastante interessante entre os dois casos. Observando a Figura 5.42, é posśıvel notar que

o torque positivo é maior que o negativo no regime de alta viscosidade. Poderia-se esperar

que o planeta migrasse no sentido oposto, para fora do disco, mas isso não ocorre porque o

torque positivo ocorre na região atenuada, isto é, dentro do raio de Hill do planeta. Assim,

o torque diferencial total ainda é negativo. No entanto, obviamente, isso resultou numa

taxa de migração muito menor para o regime de alta viscosidade.

Figura 5.43: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 0.5MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α =

0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta acreta

gás.

Ainda comparando as Figuras 5.14 e 5.42, observamos, para o regime de baixa viscosi-

dade, uma proporção maior do torque, devido ao disco interno, do que no caso sem acreção
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de gás. Essa figura mostra, portanto, a mudança na estrutura do torque devido ao disco,

resultante da manutenção do gap planetário auxiliado pela acreção de gás. O mesmo fato

é visto no regime de média viscosidade.

Nota-se também uma diminuição no fluxo de massa próximo do gap em relação ao caso

sem acreção de gás (ver Fig. 5.15) em todos os regimes.

Comparando as Figuras 5.15 e 5.43, podemos notar, nos regimes de média e alta vis-

cosidade, que ocorre um estreitamento da região onde há um fluxo positivo. Essa quase

descontinuidade gerada no gráfico ocorre pelo fato de a massa desaparecer do disco, cri-

ando uma região onde há massa entrando dos dois lados e desaparecendo dentro da região

de acreção. Essa condição não é fisicamente correta e modelos mais completos em alta

resolução seriam necessários. No entanto, mesmo esse cenário abrupto pode ser útil para

estudo da migração numa escala global, já que um modelo mais sofisticado demandaria

maior tempo computacional.

Podemos também analisar o caso do planeta de massa 1.0MJ no disco de mesma massa.

O perfil global e local da média azimutal da densidade superficial do gás são dados, res-

pectivamente, pelas Figuras 5.44 e 5.45.

Figura 5.44: Evolução do perfil da média azimutal da densidade superficial do gás ao longo

do tempo ao longo do tempo para o planeta de massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da

esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco

de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta acreta gás.

Nesse caso, observamos que o gap também foi bem estabelecido e segue o movimento

do planeta em todos os regimes de viscosidade. Notamos, mais uma vez, uma deformação

do gap em relação ao modelo sem acreção de gás, principalmente, no regime de alta vis-
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Figura 5.45: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−7 M�/ano e o planeta acreta gás.

cosidade. De fato, comparando as Figuras 5.17 e 5.45, nota-se o achatamento muito mais

pronunciado do gap no caso com acreção de gás em todos os regimes. Observamos também

a eliminação da concentração de massa em torno do planeta, que ocorre no caso sem acreção

de gás, esse fator é fácil de visualizar comparando-se o caso com e sem acreção de gás no

regime de alta viscosidade.

A Figura 5.46 e a Figura 5.47 mostram o perfil local do torque e do fluxo de gás em

diferentes posições do planeta. É interessante notar que, no regime de baixa e média

viscosidade há um pequeno desńıvel no fluxo de gás na região próxima da acreção de gás

(ver Fig 5.19 e 5.47). Nota-se ainda a presença de uma mudança acentuada na região

de acreção. No entanto, para o caso de alta viscosidade, o desńıvel do fluxo de gás é

muito mais significativo. Isso ocorre em razão da pouca massa restante do gás próxima do

planeta. Isto é, veremos mais adiante que, quanto menor a massa do disco de gás, maior

será esse desńıvel do fluxo de massa.

Ao contrário do caso sem acreção de gás, notamos a ausência de oscilações no torque

na região dentro do raio de Hill do planeta. Além disso, no caso de baixa viscosidade, é

possivel notar um torque relativamente menor no lado interno e externo ao gap em relação

ao caso sem acreção de gás. O oposto ocorre para o regime de média viscosidade, que

apresenta um valor relativativamente maior para o torque na região externa e interna do

gap. Para o caso de alta viscosidade, nota-se o desaparecimento da oscilação do torque
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Figura 5.46: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta

acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal do

torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio do

disco.

Figura 5.47: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α =

0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−7 M�/ano e o planeta acreta

gás.

na região de atenuação, além de um aumento significativo do torque nessa região. Além

disso, percebe-se que, quanto menor a massa do disco, maior será o fator de desńıvel no

fluxo de massa e, consequentemente, teremos um torque positivo relativamente maior e

mais próximo da região atenuada. Isso fará com que a migração planetária, nesses casos,
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seja cada vez mais lenta.

Note (ver Fig. 5.47), para os casos de baixa e média viscosidade, que há fluxo de massa

positivo no lado interno do gap, e, um fluxo negativo no lado externo. Note também que,

para o caso de alta viscosidade, o fluxo que, começa positivo no lado esquerdo do gap,

tende a ficar completamente negativo. Isso explica porque o gap planetário, no regime de

alta viscosidade, sofre um decréscimo de massa no lado esquerdo em relação aos outros

casos, já que a condição da borda interna do disco só permite a sáıda da massa de gás, isso

impede a concentração de massa no disco interno.

As Figuras 5.48 e 5.49 a seguir mostram a variação do semieixo maior dos planetas

para uma taxa de acreção do disco, respectivamente, de 10−8 M�/ano e 10−9 M�/ano.

Figura 5.48: Gráfico da evolução do semieixo maior dos planetas em função do tempo para

várias massas planetárias (da esquerda para a direita, 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para diferentes

valores de viscosidade (azul: α = 0.001, vermelho: α = 0.003 e amarelo: α = 0.010). Os

gráficos correspondem ao modelo com acreção de gás e a um disco de gás cuja taxa de acreção

é de 10−8 M�/ano.

Comparando a escala do eixo y das Figuras 5.39, 5.48 e 5.49, notamos que, assim como

no caso sem acreção de gás, quanto menor a taxa de acreção do disco, menor é a variação

do semieixo maior do planeta. Isso se deve ao fato de, no disco menos massivo, obtermos

um torque menor por causa da menor quantidade de massa de gás dispońıvel.

A comparação da Figura 5.20 com a 5.48 revela que, de forma geral, a taxa de migração

média foi menor no caso com acreção de gás do que no caso sem acreção de gás. Essa
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Figura 5.49: Gráfico da evolução do semieixo maior dos planetas em função do tempo para

várias massas planetárias (da esquerda para a direita, 0.2MJ, 0.5MJ e 1.0MJ) e para diferentes

valores de viscosidade (azul: α = 0.001, vermelho: α = 0.003 e amarelo: α = 0.010). Os

gráficos correspondem ao modelo com acreção de gás e a um disco de gás cuja taxa de acreção

é de 10−9 M�/ano.

diferença se torna menos significativa com o aumento da massa planetária e com o aumento

da taxa de acreção (Figs 5.21 e 5.49). Isso está relacionado com o menor valor do torque

que ocorre em razão da menor massa do disco de gás e também com a diminuição da

densidade do gás próximo da região planetária devida à acreção de gás. De fato, quanto

menor a massa de gás, menor serão os efeitos gerados pelo torque, assim, planetas grandes

em discos de baixa massa terão, obviamente, um efeito menor no seu processo migratório

devido à acreção de gás.

Analisando o gap, em todos os regimes, para as próximas duas taxas de acreção do disco

de gás, notamos uma relação similar ao já explicitado para a taxa de acreção do disco 10−7

M�/ano. Isto é, o gap planetário é mantido dinamicamente em todos os casos e há uma

mudança na massa do disco interno, que é mais significativa no caso de alta viscosidade.

Observe, por exemplo, as Figuras 5.50 e 5.51, que mostram o gap normalizado para o

caso do planeta de massa 1MJ, respectivamente, para o disco com taxa de acreção 10−8

M�/ano e 10−9 M�/ano. Além disso, comparando os casos com e sem acreção de gás,

notamos novamente um achatamento mais pronunciando do gap para o caso com acreção

de gás, independente da taxa de acreção do disco de gás.
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Figura 5.50: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−8 M�/ano e o planeta acreta gás.

Figura 5.51: Evolução do perfil local da média azimutal da densidade superficial do gás em

diferentes posições do planeta de massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para

a direita, temos α = 0.001, α = 0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de

10−9 M�/ano e o planeta acreta gás.

As Figuras 5.52 e 5.53 mostram o torque em regiões próximas do planeta para o caso

do planeta de massa 1MJ, respectivamente, para o disco com taxa de acreção 10−8 M�/ano

e 10−9 M�/ano. No caso do torque planetário, comparando as Figuras 5.46, 5.52 e 5.53

para diferentes taxas de acreção, foi posśıvel observar, em todos os regimes de viscosidade,

a mesma caracteŕıstica já enunciada para o caso do disco de acreção de 10−7 M�/ano.

Isto é, observamos um aumento na proporção do torque positivo do disco interno que se
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aproxima da zona de atenuação com o aumento da viscosidade.

Figura 5.52: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta

acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal do

torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio do

disco.

Figura 5.53: Evolução do perfil local do torque em diferentes posições do planeta de massa

1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α = 0.003

e α = 0.015. A região cinza indica a região na qual o torque sofre uma atenuação, isto é, a

região dentro de 0.8RH. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−9 M�/ano e o planeta

acreta gás. O valor do torque para cada raio foi obtido através de uma soma azimutal do

torque de cada célula e normalizado em termos do valor máximo obtido ao longo do raio do

disco.

No caso do fluxo de gás, observamos que o desńıvel do fluxo de gás aumentou com a
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diminuição da massa do disco (ou diminuição da taxa de acreção do disco) e com o aumento

da viscosidade. As Figuras 5.54 e 5.55 mostram o gráfico do fluxo de gás em uma região

próxima do planeta de massa 1MJ, respectivamente, para o disco com taxa de acreção 10−8

M�/ano e 10−9 M�/ano.

Figura 5.54: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α =

0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−8 M�/ano e o planeta acreta

gás.

Figura 5.55: Evolução do perfil local do fluxo de gás em diferentes posições do planeta de

massa 1.0MJ para diferentes viscosidades. Da esquerda para a direita, temos α = 0.001, α =

0.003 e α = 0.015. A taxa de acreção do disco de gás é de 10−9 M�/ano e o planeta acreta

gás.

De forma geral, podemos afirmar que o modelo de acreção de gás influencia de forma

a diminuir a taxa de migração média do planeta. Esse efeito é mais significativo quanto
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maior a viscosidade1, menor a massa do disco de gás (ou taxa de acreção do disco) e menor

a massa planetária. De fato, em disco menos viscosos a massa de gás tende a ocupar a

região do gap de forma muito rápida, não permitindo que a acreção de gás seja rápida o

suficiente para limpar a região, assim, obtemos um efeito maior da acreção de gás em disco

mais viscosos, onde a região do gap permanece com baixos valores de densidade superficial

do gás. Além disso, quanto maior a massa planetária, maior é a barreira gravitacional

imposta pelo planeta que impede o fluxo de massa para dentro do gap, assim, teremos

menos massa de gás dentro do gap para planetas de massas maiores e, portanto, o efeito

da acreção de gás será menos significativo já que a mudança na densidade superficial de

gás na região do gap devido a acreção será menor. Obviamente, isso também vale para

a massa global do disco, disco mais massivos sofrem uma mudança mais acentuada na

densidade superficial do gás dentro da região do gap devido à acreção de gás pelo planeta.

Vale ressaltar, que em discos de baixa massa, observamos que o desńıvel do fluxo de

gás aumenta de forma significativa e um modelo melhor para a acreção de gás necessita

ser implementado.

5.7 Formação de um planeta de 1MJ

Nesta seção, nós iremos analisar a formação de um planeta da massa de Júpiter, se-

guindo o mesmo procedimento realizado na seção 4.6, com a mesma distribuição de sólidos

e as mesmas condições para o disco de gás. No entanto, devido ao alto custo computaci-

onal, usaremos um planeta de massa inicial 0.1M⊗, fixo em 6 ua, que acretará sólidos até

atingir a massa cŕıtica (ver eq. 5.27), a partir do qual se inicia a acreção de gás com o

novo modelo descrito na seção 5.4.

A simulação é interrompida quando o planeta atinge 1MJ ou o tempo da simulação

alcança 1.3 × 106 anos, estimado como o tempo de vida restante do disco, considerando

que já iniciamos com um planeta de massa 0.1M⊗. Neste trabalho, não vamos incorporar

uma função para fotoevaporação do disco de gás, que poderia mudar a quantidade de gás

dispońıvel ao longo do tempo. A construção de uma função para simular esse efeito será

realizada em trabalhos futuros. Outra caracteŕıstica importante que vai ser incorporada

1 Vale ressaltar que estamos considerando a faixa de 0.001 até 0.01 para o parâmetro de Shakura-

Sunyaev.
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na próxima seção é o raio de captura. De fato, a presença de um envelope planetário

de gás acelera a acreção de planetesimais, fazendo com que a taxa de acreção de sólidos

aumente, principalmente, para planetesimais pequenos. Assim, nessa seção estamos mais

preocupados com a transição entre o modelo de acreção de sólidos e de acreção de gás e,

em analisar as mudanças que ocorrem nos parâmetros de formação planetária durante essa

transição.

A Figura 5.56 a seguir é análoga à Figura 4.15 para a formação de um planeta terres-

tre. No entanto, vamos permitir que o planeta cresça até 1MJ e consideramos a acreção

de gás. Da mesma forma que fizemos na seção 4.6 usaremos dois modelos para a evolução

das excentricidades e inclinações quadráticas médias dos planetesimais: a situação fora do

equiĺıbrio (linha tracejada e pontilhada do gráfico) e a situação em equiĺıbrio (linha cheia

do gráfico). Para a situação fora do equiĺıbrio usamos duas condições iniciais para a ex-

centricidade e inclinação quadráticas médias dos planetesimais: a linha tracejada descreve

a situação na qual as excentricidades e inclinações quadráticas médias iniciais dos planete-

simais são dadas pela equação 4.153. Já a linha pontilhada descreve a situação no qual as

excentricidades e inclinações quadráticas médias iniciais dos planetesimais são dadas pelas

equações 4.139 e 4.140. Fisicamente, a segunda condição inicial descreve um disco quente,

no qual as excentricidades e inclinações já foram excitadas pelo embrião. Usaremos os

termos excentricidade e inclinação para designar, respectivamente, a média azimutal das

excentricidades quadráticas médias e a média azimutal das inclinações quadráticas médias

na zona de alimentação. A linha de gelo será mantida em 3.0 ua (arquivo setup.par).

Maiores detalhes sobre o modelo de acreção de sólidos podem ser vistos nas seções 4.5 e

as condições iniciais são as mesmas das já descritas na seção 4.6.

Note que o crescimento do planeta (ver Fig. 5.56 - superior esquerda), para planete-

simais de tamanhos rm = 10 km e 100 km, foi muito mais lento. A massa final atingida,

após 1.3× 106 anos, foi de 0.3M⊗ para planetesimais de raio rm = 100 km, e de 1M⊗ para

planetesimais de raio rm = 10 km. Isto é, para esses tamanhos de planetesimais e, conside-

rando o tempo de vida restante do disco, não seria posśıvel obter a formação de um planeta

da ordem da massa de Júpiter fixo nessa posição. Isso ocorre principalmente devido ao

modelo de acreção de sólidos demorar a atingir o regime de runaway para esses tamanhos

de planetesimais. Assim, conforme constatamos na seção 4.6, a acreção de sólidos depende

fortemente do tamanho dos planetesimais e possui um impacto importante na massa final
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Figura 5.56: Gráfico da massa do planeta em função do tempo (figura superior esquerda),

da excentricidade em função do tempo (figura superior direita), da excentricidade em função

da massa (figura inferior esquerda) e da taxa de acreção de gás em função da massa (figura

inferior direita). Cada cor representa um tamanho para os planetesimais (vermelho - 100 km;

azul - 10 km; verde - 1 km e laranja - 0.1 km). As linhas tracejadas e pontilhadas representam

a situação fora do equiĺıbrio para duas condições iniciais diferentes (pontilhada - eq. 4.139 e

eq. 4.140; tracejada - eq. 4.153). As linhas cheias representam a situação de equiĺıbrio (4.139

e 4.141). A simulação é interrompida quando o planeta atinge 1MJ ou o tempo da simulação

alcança 1.3× 106 anos, estimado como o tempo de vida do disco.

do planeta. De fato, para planetesimais pequenos, rm = 0.1 km e 1 km, a situação foi

bem diferente, já que a massa cŕıtica para o núcleo foi atingida num tempo hábil. Uma

vez atingida esse massa, a rápida acreção de gás possibilitou a formação de um planeta

gigante da ordem da massa de Júpiter. Logo, podemos concluir que o arrasto do gás, para

planetesimais pequenos, é uma caracteŕıstica importante para facilitar o crescimento de

um núcleo sólido até sua massa cŕıtica, e que, a partir desse ponto, a acreção de gás é

rápida o suficiente para formação de planetas gigantes.

Portanto, a dificuldade do núcleo sólido em atingir a massa cŕıtica é um fator primordial

para a formação de planetas gigantes, pois, atingida essa massa a acreção de gás é rápida o

suficiente para formação de um planeta gigante. De fato, a mudança na taxa de aumento
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da massa é bastante brusca após a entrada no regime de acreção de gás (ver Fig. 5.56

- inferior direita). Vale ressaltar que a massa cŕıtica depende da opacidade e da taxa de

acreção de sólidos (ver eq. 5.27). Assim, a mudança desses fatores em razão de outros

mecanismos não explorados aqui, como contaminação do envelope planetário ou aumento

da acreção devido ao arrasto do planetesimal com o envelope de gás, poderia alterar a

massa necessária para iniciar a captura de gás.

Os gráficos para evolução da excentricidade em função do tempo (ver Fig. 5.56 -

superior direita) e para evolução da excentridadade em função da massa (ver Fig. 5.56 -

inferior esquerda) mostraram um comportamento que estão de acordo com os resultados

obtidos por Fortier et al. (2013), mesmo se tratando de modelos diferentes para a acreção

de gás e com condições iniciais diferentes, observamos o mesmo comportamento assintótico

para evolução da excentricidade dos planetesimais ao longo do tempo quando a massa do

planeta cresce muito rápido (ver Fig. 5.56 - superior direita) e também o comportamento

linear da excentricidade em função da massa (ver Fig. 5.56 - inferior esquerda). Vale

ressaltar algumas diferenças e similaridades. A primeira delas é que em nosso modelo há

uma transição mais brusca entre o modelo de acreção de sólidos e o modelo de acreção de

gás, que depende do fato do núcleo atingir a massa cŕıtica. O modelo de Fortier et al. (2013)

possui uma transição mais suave, pois resolve as equações f́ısicas do envelope planetário

que seguem a evolução cont́ınua do crescimento do núcleo. No entanto, notamos que essa

simplificação não interfere significativamente no resultado final da massa planetária, já

que a transição para o regime de runaway na acreção de gás é muito rápida. Esse fato

também foi analisado em Ronco et al. (2017) que utiliza uma transição para acreção de

gás similar ao que usamos em neste trabalho. Além disso, Fortier et al. (2013) utiliza

um disco adiabático e um cálculo para o raio de captura de planetesimais que varia de

acordo com a massa do envelope. O cálculo do raio de captura será realizado na próxima

seção e a formação de um planeta em um disco adiabático será analisado em trabalhos

futuros. Entretanto, mesmo utilizando um modelo simplificado para a transição entre o

modelo de acreção de sólidos e gás, o comportamento do nosso modelo está de acordo com

os resultados obtidos na literatura.

Outra caracteŕıstica interessante é que a formação do gap planetário não foi um fator

limitante para acreção de gás, pois uma grande massa de gás é transferida do disco externo

para o disco interno, e, parte dessa massa, é acretada pelo planeta.
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Assim como foi constatado para a formação de uma massa da Terra, a diferença entre

o método de equiĺıbrio e o fora do equiĺıbrio foi maior para planetesimais pequenos do

que para planetesimais grandes. De fato, para planetesimais pequenos, o método fora

do equiĺıbrio possibilitou a formação de 1MJ de forma mais rápida do que o cenário em

equiĺıbrio. Para os outros tamanhos de planetesimais, essa diferença não foi significativa.

Portanto, a situação de equiĺıbrio é uma aproximação adequada somente para planetesimais

de tamanhos maiores.

Os resultados mostrados na Figura 5.56 mostram que a distribuição dos tamanhos dos

planetesimais no disco de gás exerce forte influência na massa final do planeta, a ponto de

determinar se o planeta será capaz de se tornar um planeta gigante ou não.

5.8 Formação planetária com migração

Nesta seção, iremos completar nossa análise incluindo a migração dos protoplanetas.

Vale ressaltar que acrescentamos no modelo o raio de captura para acreção de sólidos,

que possui influência significativa na taxa de acreção. De fato, o raio de captura leva em

consideração o envelope planetário que age de forma a reduzir a velocidade dos planete-

simais e, consequentemente, aumenta o raio de ação no qual os planetesimais podem ser

acretados. Nesta tese, seguiremos o modelo de Ormel e Kobayashi (2012) no qual se utiliza

um envelope radiativo de baixa opacidade e aproximações para a estrutura do envelope

planetário. Assim, o raio de captura, Rcap, é dado por:

Rcap ≈ RB


[
1 +

2Wneb(σa − 1) + log σa
γ

]−1

, (1 6 σa 6 σ1),[
1

x1

+
4(Wneb)1/3

γ
(σ1/3

a − σ
1/3
1 )

]−1

, (σa > σ1) ,

(5.32)

onde RB = GMp/γc
2
s (com γ = 1.4) é o raio de Bondi do planeta e σa = ρa/ρgas é a razão

da densidade requerida para captura da part́ıcula e a densidade volumétrica do gás. De

acordo com Ormel e Kobayashi (2012), podemos escrever:

σa =
(6 + e2)rpρm

9RH

, (5.33)

onde usamos e como a média azimutal das excentricidades quadráticas médias dos plane-

tesimais na zona de alimentação, rp o raio do planetesimal, ρm a densidade volumétrica do
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planetesimal e RH o raio de Hill do planeta.

A grandeza σ1 = 1/(5Wneb) é uma grandeza adimensional que define uma transição

entre regimes de pressão para o gás (ver Ormel e Kobayashi (2012)) e x1 = R1/RB =

1 + 2Wneb(σ1 − 1) + log σ1 é um parâmetro de normalização do raio do envelope. O

parâmetro que define a estrutura da atmosfera do envelope é Wneb, definido por:

Wneb =
3κBLc
64πσsb

Pgas

GMcoreT 4
gas

, (5.34)

onde κB é a opacidade do envelope, σsb a constante de Stefan-Boltzman, Pgas a pressão

do gás, Tgas a temperatura do gás, Mcore a massa do núcleo e Lc a luminosidade devido a

acreção de planetesimais, dada por:

Lc =

(
GMcore

Rcore

)
Ṁcore, (5.35)

onde Ṁcore é a taxa de acreção de sólidos.

A Figura 5.57 a seguir mostra a evolução da massa em função do tempo (figura de

cima) e a evolução do semieixo maior em função do tempo (figura de baixo). Da mesma

forma que na seção 5.7 a massa inicial do protoplaneta será de 0.1M⊗ e sua posição inicial

é 6 ua. No entanto, o protoplaneta será permitido migrar num disco de gás com plane-

tesimais pequenos cujo raio é rp = 0.1 km. Essa condição é justificada pelos modelos de

formação de planetesimais que indicam a maior presença no disco protoplanetário de pla-

netesimais pequenos (Simon et al., 2016). A evolução dos planetesimais seguem as mesmas

considerações da seção 5.7: uma situação fora do equiĺıbrio para duas condições iniciais

diferentes e uma situação em equiĺıbrio. Para evitar os efeitos de borda do disco e os efeitos

de maré com a estrela hospedeira, o planeta só poderá migrar até 0.2 ua ou até atingir a

massa de 5MJ. Atingida essa massa, os planetas já estarão no regime de migração de tipo

II e não mudam significativamente seu semieixo maior com o tempo.

Observardo a figura vemos claramente que a situação é diferente do cenário sem mi-

gração. Em todos os casos, os planetas migraram e sua posição final é diferente da posição

inicial. Considerando a situação em equiĺıbrio (linha cheia), obtemos, para planetesimais

com rm = 0.1 km, um planeta de massa 5MJ em 0.73 ua, num tempo de 6.95×104 anos. Já

para a situação fora do equiĺıbrio e um disco quente (linha tracejada), o planeta alcançou

uma massa de 5MJ em 1.1 ua, num tempo de 1.2× 104 anos. Na segunda condição inicial
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Figura 5.57: Gráfico da massa do planeta em função do tempo (figura de cima) e da posição

do planeta em função do tempo (figura de baixo) para formação planetária com migração. Os

planetesimais possuem um raio fixo de 0.1 km. As linhas tracejadas e pontilhadas representam

a situação fora do equiĺıbrio para duas condições iniciais diferentes para as excentricidades

quadráticas médias dos planetesimais (pontilhada - eq. 4.139 e eq. 4.140; tracejada - eq.

4.153). As linhas cheias representam a situação de equiĺıbrio (4.139 e 4.141).

para a situação fora do equiĺıbrio, disco frio (linha pontilhada), a massa de 5MJ foi obtida

em 0.9 ua, num tempo próximo de 2.3× 104 anos. Portanto, em todos os casos foi posśıvel

a formação de planetas gigantes em regiões muito próximas da estrela, sem que o planete

caisse no envelope estelar.

A Figura 5.58 a seguir mostra a massa em função do semieixo maior para todos os casos

descritos anteriormente. Observamos que, em todos os casos, as curvas obtidas são muito

similares em termos de comportamento. Diferentemente do resultado obtido por Fortier
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et al. (2013), não obtivemos uma migração reversa e o planeta seguiu em direção à estrela

em todas as situações. É importante destacar que estamos utilizando um disco isotérmico.

Para um disco adiabático, a migração de tipo I poderia alcançar um regime saturado no

qual a contribuição do torque de corrotação seria alterado e, consequentemente, a taxa de

migração (Dittkrist et al., 2014).

Figura 5.58: Gráfico da massa do planeta em função da posição do planeta para formação

planetária com migração. Os planetesimais possuem um raio fixo de 0.1 km. As linhas

tracejadas e pontilhadas representam a situação fora do equiĺıbrio para duas condições iniciais

diferentes (pontilhada - eq. 4.139 e eq. 4.140; tracejada - eq. 4.153). As linhas cheias

representam a situação de equiĺıbrio (4.139 e 4.141).

É interessante observar que quando o planeta atravessa a linha de gelo em 3 ua, ocorre

uma queda substancial do seu crescimento. Isso ocorre devido o fator de condensação

que diminui a quantidade de material dispońıvel para a acreção de sólidos. Entretanto,

o núcleo sólido, próximo do seu valor cŕıtico, continua a crescer e migrar até dar ińıcio à

acreção de gás. Após o ińıcio da acreção de gás, a entrada no regime de runaway para

a acreção ocorre rapidamente e o planeta adquiri massa de forma exponencial e entra na

migração de tipo II. Podemos observar que no modelo em equiĺıbrio (linha cheia) a massa

cŕıtica para o núcleo sólido foi próxima de 20M⊗, enquanto no modelo fora do equiĺıbrio

obtemos uma massa cŕıtica em torno de 40M⊗ nos dois casos analisados (linha tracejada

e pontilhada). Esses valores estão de acordo com os valores obtidos na literatura entre 10

e 50M⊗ (Ikoma et al., 2000). No entanto, seria interessante analisar a influência de um

modelo para a opacidade do envelope que poderia alterar significativamente o valor cŕıtico



256 Caṕıtulo 5. Modelo para acreção de gás

obtido e o ińıcio da captura do gás. Esses efeitos podem ser explorados em trabalhos

futuros.

Podemos analisar a relação entre o crescimento do planeta e sua migração de forma

mais apurada pela análise da Figura 5.59, que compara o tempo de escala de crescimento

do planeta (τgrowth = M/Ṁcore) com o tempo de escala de migração (τmig = a/ȧ) para a

situação fora do equiĺıbrio (linha tracejada da Figura 5.57).

Figura 5.59: Gráfico do tempo de escala de crescimento do planeta (τgrowth = M/Ṁcore,

linha pontilhada) em função do tempo de escala de migração (τmig = a/ȧ, linha cheia) para

a situação fora do equiĺıbrio (linha tracejada da Figura 5.57).

Analisando a figura podemos observar que a escala de tempo da migração é maior que

a escala de tempo do crescimento até que o planeta alcance uma massa próxima de 30M⊗

a partir do qual as duas escalas começam a se tornar muito próximas. Isso se deve ao fato

da taxa de migração depender da massa do planeta e devido o planeta atravessar a linha de

gelo, a partir do qual diminui sua a taxa de crescimento. No entanto, quando o núcleo do

planeta alcança sua massa cŕıtica e inicia a acreção de gás a escala de crescimento se torna

menor que a escala de migração. Isto é, o planeta ganha massa rapidamente e entra na

migração de tipo II. Essa caracteŕıstica também foi observada nos outros casos analisados.

Outra caracteŕıstica importante a destacar é que o tamanho dos planetesimais é um

fator considerável na evolução do semieixo e da massa do planeta. Isto porque o tamanho

dos planetesimais possui um forte impacto na taxa de acreção de sólidos e, portanto, na

relação entre os tempos de escala de formação e migração planetária que estão fortemente

acoplados. Isto mostra que a distribuição de sólidos do disco é um fator importante para
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análise da formação dos diversos tipos de sistemas planetários. Nesta tese, usamos sempre

a mesma distribuição.

A situação pode ser resumida da seguinte forma: quando o crescimento do planeta

é dominado pela acreção de sólidos no regime oligárquico, o crescimento do planeta é

proporcional a M1/3 (ver seção 2.2.2). No entanto, para planetas que alcançam uma massa

suficiente para acretar gás, o crescimento do planeta é muito mais rápido. Mas a migração

de tipo I possui uma dependência com M−1, enquanto a migração de tipo II é quase

independente da massa planetária. Consequentemente, se o planeta migra devido a uma

migração de tipo I, e seu crescimento é dominado pelo regime oligárquico, é muito provável

que caia na estrela. Assim, somente se o planeta conseguir se tornar suficientemente

massivo para acretar gás e adentrar na migração de tipo II, que será posśıvel obter planetas

massivos em regiões próximas da estrela. É importante destacar que a presença da linha de

gelo é importante, pois, devido ao fator de condensação, ocorre a diminuição da quantidade

de material dispońıvel para a acreção de sólidos. Assim, para que o planeta não caia

no envelope estelar, a massa do núcleo deve estar próximo da sua massa cŕıtica quando

atravessar a linha de gelo. Desse modo, o núcleo terá tempo hábil para alcançar sua massa

cŕıtica e iniciar a acreção de gás permitindo um crescimento rápido da massa e a entrada

na migração tipo II.

5.9 Conclusão

Neste caṕıtulo, inicialmente estudamos o tempo necessário para o disco de gás padrão

(ver seção 3.10) alcançar uma situação próxima do equiĺıbrio, quando um planeta de 1MJ

está imerso. Isto é, o cenário teórico esperado é de uma taxa de acreção constante ao

longo do raio do disco. No entanto, isso não ocorre porque a taxa de acreção local é muito

senśıvel a qualquer tipo de perturbação. Assim, pequenas variações na pressão permitem

uma grande variação na velocidade radial em comparação com seu valor de equiĺıbrio. Por

meio da Figura 5.1, obtemos um tempo aproximado de 5000 órbitas. Após esse tempo, não

ocorrem muitas mudanças no perfil do fluxo radial e o gap já se encontra completamente

formado (ver Fig. 5.2). Mais detalhes podem ser encontrados na seção 5.1.

Em seguida, na seção 5.2, analisamos o formato do gap obtido com a massa planetária

(Mp = 0.2MJ, 0.5MJ ou 1.0MJ), com a viscosidade do disco (α = 0.001, 0.003 ou 0.01) e
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com a taxa de acreção do disco (Ṁ = 10−7, 10−8 ou 10−9M�/ano). Como esperado, os

gaps são mais profundos quanto maior a massa planetária e menor a viscosidade. Assim,

planetas maiores numa região de menor viscosidade produzem um gap mais profundo e

planetas menores numa região de maior viscosidade produzem um gap menos profundo.

Após o disco alcançar o equiĺıbrio, o planeta pôde migrar (ver seção 5.3). As Figuras

5.7, 5.20 e 5.21 mostram a evolução do semieixo maior do planeta em função do tempo

para diferentes taxas de acreção, respectivamente, 10−7, 10−8 e 10−9M�/ano.

Realizamos uma análise individual analisando o formato do gap, a proporção do torque

ao longo do disco e o fluxo de massa através do gap para cada simulação. A análise do fluxo

através do gap permitiu analisar se a velocidade de migração do planeta era menor, ou

maior, que a velocidade viscosa do gás. A comparação entre as figuras nos permitiu concluir

que, quanto menor a massa do disco e maior a viscosidade, mais próxima a migração do

planeta será do cenário de migração de tipo II teórico, no qual o planeta se move próximo

da taxa de acreção do disco. Notamos também que isso está relacionado à presença de

massa nas regiões próximas do planeta, que são maiores quanto maior a massa do disco de

gás.

Em seguida, na seção 5.4, descrevemos o novo modelo para acreção de gás. Esse modelo

foi constrúıdo com base no trabalho de Kley (1999). No entanto, algumas caracteŕısticas

foram adaptadas. A primeira delas foi usar o raio de Bondi conjuntamente com o raio de

Hill para definir a região de acreção a partir da qual a massa é retirada do disco. Também

modelamos um efeito para compensar a altura do disco já que a simulação utilizada é 2D.

Ajustamos também a escala de tempo da acreção, utilizando o tempo orbital do gás em

torno do planeta para determinar a taxa com que o gás é acretado. Por fim, utilizando a

escala de tempo de Kelvin-Helmholtz pudemos incorporar a acreção de gás para planetas

de menor massa. Essas adaptações foram realizadas seguindo o trabalho de Russell (2011).

Com o modelo de acreção de gás contrúıdo, refizemos as simulações anteriores, na quais

não havia acreção de gás e comparamos os resultados. Inicialmente, analisamos o perfil

do gap após 5000 órbitas, tempo necessário ao equiĺıbrio. A acreção de gás é ligada 300

órbitas antes para que o disco possa se estabilizar devido à presença do novo cenário. Da

mesma forma que na versão sem acreção de gás, os gaps são mais profundos quanto maior

a massa planetária e menor a viscosidade (ver Fig. 5.39). Entretanto, para o caso com

acreção de gás, não encontramos a região de sobredensidade na posição do planeta. Isso
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ocorre em razão da acreção de gás que não permitiu essa concentração de gás ao redor do

planeta, tratado como um ponto massivo na malha hidrodinâmica. Assim como no modelo

sem acreção de gás, não foram encontradas diferenças no formato do gap para as diferentes

taxas de acreção.

Observamos também uma diferença significativa na profundidade dos gaps entre os

modelos com e sem acreção, principalmente, para os planetas de menor massa. De fato, a

acreção do gás possibilita que o gap formado no mesmo peŕıodo de tempo seja, obviamente,

maior. Para os planetas de menor massa, o aumento do gap é maior porque há mais massa

dentro do gap para ser acretada que no caso dos planetas maiores, já que estes esvaziaram

a região devido ao efeito gravitacional.

Em seguida, colocamos o planeta migrando com o processo de acreção de gás acionado.

Analisando os vários casos, constatamos que o modelo de acreção de gás influencia de forma

a diminuir a taxa de migração média do planeta. Esse efeito será tão mais significativo

quanto maior a massa do disco. Em discos de baixa massa, observamos que o desńıvel

do fluxo aumenta de forma significativa e um modelo melhor necessita ser implementado.

Também podemos notar que o efeito da acreção será mais significativo quanto maior a

viscosidade do disco. De fato, em um disco pouco viscoso, a massa tende a se acumular mais

rapidamente nas regiões em torno do planeta, e a acreção pode não dar conta de limpar

a região, de forma a mudar significativamente o torque diferencial. Massas planetárias

menores sofrem mais significativamente com o processo de acreção de gás, isso porque,

quanto menor a massa do planeta, menor o efeito gravitacional que impede a massa de

entrar no gap, portanto, o processo de acreção tende a limpar a região próxima do planeta

favorecendo o aparecimento do gap planetário. Por fim, notamos também um aumento do

torque positivo próximo da região atenuada, que aumenta com a diminuição da massa do

disco e com a viscosidade, o que faz com que o planeta de alta massa consiga diminuir

ainda mais seu processo migratório.

Na seção 5.7, usando o novo modelo para a acreção de gás, analisamos a formação de

um planeta da massa de Júpiter, seguindo o mesmo procedimento realizado na seção 4.6.

No entanto, devido ao alto custo computacional, optamos por um planeta de massa inicial

0.1M⊗, fixo em 6 ua, que acreta sólidos até atingir a massa cŕıtica (ver eq. 5.27), a partir

do qual inicia a acreção de gás.

Assim como foi constatado para a formação de uma massa da Terra, a diferença entre
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o método de equiĺıbrio e o fora do equiĺıbrio foi maior para planetesimais pequenos, de

raio 0.1 km a 1 km, do que para planetesimais grandes, de raio 10 km e 100 km. De

fato, para planetesimais pequenos, o método fora do equiĺıbrio possibilitou a formação de

1MJ de forma mais rápida do que o cenário em equiĺıbrio. Para os outros tamanhos de

planetesimais, essa diferença não foi significativa. Portanto, a situação de equiĺıbrio é uma

aproximação adequada para planetesimais de tamanhos maiores.

Outra caracteŕıstica interessante é que a formação do gap planetário não foi um fator

limitante para acreção de gás. De fato, uma grande massa de gás é transferida do disco

externo para o disco interno, e, parte dessa massa, é acretada pelo planeta.

Os resultados indicados na Figura 5.56 mostram que a distribuição dos tamanhos dos

planetesimais no disco exerce forte influência na massa final do planeta, a ponto de deter-

minar se o planeta será capaz de se tornar um planeta gigante ou não.

Por fim, permitimos que os planetas migrassem e acompanhamos a formação planetária

ao longo do processo migratório (ver seção 5.8). Nossos resultados mostram que, quando

o crescimento do protoplaneta é dominado pela acreção de sólidos no regime oligárquico, o

tempo de escala de crescimento é menor que a escala de tempo da migração planetária. No

entanto, a migração planetária de tipo I possui uma dependência com a massa planetária,

assim, a medida que o planeta ganha massa as duas escalas tendem a se aproximar até

que o planeta migra rapidamente numa escala mais rápida que a escala de crescimento.

No entanto, para planetas que alcançam uma massa suficiente para acretar gás, o tempo

de escala de crescimento se torna muito mais curto e o planeta entra na migração de tipo

II, prevenindo a queda do planeta no envelope estelar. Consequentemente, se o planeta

migra em decorrência de uma migração de tipo I, e seu crescimento é dominado pelo regime

oligárquico, é muito provável que caia na estrela. Logo, somente se o planeta consegue se

tornar suficientemente massivo para acretar gás e adentrar na migração de tipo II, será

posśıvel obter planetas massivos em regiões próximas da estrela. Assim, é importante

que o planeta alcance uma massa próxima da massa cŕıtica quando adentrar na linha de

gelo, onde a disponibilidade de material é menor, para que tenha tempo hábil de superar

sua massa cŕıtica e iniciar a acreção de gás. É importante destacar que a presença da

linha de gelo é importante, pois, devido ao fator de condensação, ocorre a diminuição da

quantidade de material dispońıvel para a acreção de sólidos. Assim, para que o planeta

não caia no envelope estelar, a massa do núcleo deve estar próximo da sua massa cŕıtica
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quando atravessar a linha de gelo. Desse modo, o núcleo terá tempo hábil para alcançar

sua massa cŕıtica e iniciar a acreção de gás permitindo um crescimento rápido da massa e

a entrada na migração tipo II.
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Caṕıtulo 6

Conclusões

O principal intuito desta tese foi construir um cenário para a formação planetária

dentro do simulador hidrodinâmico FARGO3D e com isso, fazer uma análise mais robusta

do processo de formação com migração planetária.

Esse objetivo foi alcançado de forma satisfatória. Iniciamos o estudo com a modela-

gem da acreção de sólidos e testamos nosso modelo reproduzindo os resultados obtidos

por Fortier et al. (2013). Mesmo sem ter acesso a todos os valores locais do modelo de

disco usado por Fortier et al. (2013), especialmente valores sobre a velocidade do som, a

concordância entre os resultados foi excelente. Esse teste pode ser encontrado na seção

4.5.4, e a descrição do modelo de acreção de sólidos, na seção 4.5.

Em seguida, utilizando um modelo padrão para um disco isotérmico de gás, descrito

na seção 3.10, nós implementamos a formação de um planeta terrestre de massa inicial

0.01M⊗ fixo na posição 6 ua. Os resultados obtidos mostram uma forte dependência com

o tamanho dos planetesimais, pois os planetas crescem mais rápido quando imersos em

regiões de planetesimais menores. Isto se deve ao fato de o arrasto de gás diminuir mais

rapidamente suas excentricidades e inclinações, possibilitando a entrada mais rápida num

regime de alta acreção de sólidos. Planetesimais maiores sofrem um efeito menor do arrasto

de gás, e permanecem com excentridades e inclinações maiores por mais tempo.

É importante destacar que o modelo para a formação planetária implementado nesta

tese é bastante complexo, assim, algumas outras caracteŕısticas ainda precisam ser revisa-

das e estudadas de forma mais apurada.

A primeira delas é a região de acreção dos planetesimais, isto é, a zona de alimentação.

Aqui nós utilizamos uma zona de alimentação que depende do raio de Hill do planeta

multiplicado por um fator constante definido pelo usuário (b = 10). No entanto, a zona
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de alimentação vai depender das excentricidades e inclinações dos planetesimais. Essa

caracteŕıstica deverá ser revista em trabalhos futuros. Além disso, a densidade superficial

média de sólidos, a excentricidade e a inclinação, usados para o cálculo da taxa de acreção,

foram obtidas pela média azimutal das excentricidade e inclinações quadráticas médias,

isto é, utilizando o anel de células que contém o planeta. Essa técnica foi empregada para

evitar o uso de resoluções computacionais muito altas, usando, portanto, condições locais

do planeta. No entanto, uma integração na zona de alimentação, num cenário 2D e 3D,

seria mais condizente com o cenário f́ısico esperado.

A segunda caracteŕıstica que deve ser ajustada no modelo em trabalhos futuros, é uma

distribuição diferenciada de planetesimais. Isto é, aqui trabalhamos com planetesimais de

tamanhos fixos. No entanto, uma distribuição diferencial de tamanhos seria importante

para descrever com mais precisão um cenário f́ısico mais confiável.

Esses dois processos já estão sendo trabalhados em conjunto com Guilera et al. (2010)

na Universidad de La Plata. De fato, a visita técnica realizada com aux́ılio da FAPESP teve

como intuito estudar uma forma de trabalhar essas questões dentro do código. Também

estamos trabalhando num modelo para migração dos planetesimais.

Nesta tese, também incorporamos um modelo para a acreção de gás. Este modelo teve

como base o modelo de Kley (1999). Entretanto, esse modelo trabalhava num regime de

runaway e numa taxa de acreção definida de forma ad hoc. Assim, nós modificamos o

código para incluir efeitos de altura do disco, uma taxa de acreção limitada fisicamente

pela taxa de acreção de Bondi e o efeito do crescimento inicial do envelope utilizando

a escala de tempo para acreção de gás de Kelvin-Helmhotz. Isso permitiu o estudo do

crescimento de um planeta para uma faixa maior de massas iniciais. Mais detalhes sobre

o modelo de acreção de gás podem ser vistos na seção 5.4.

É interessante notar que o modelo completo para acreção de gás exigiria a resolução

de diversas equações para descrição do envelope. Obviamente, esse cenário exigiria maior

tempo computacional. Mas, a alternativa usada nesta tese, conforme vimos na seção 5.7,

se mostrou muito próxima dos modelos que utilizam métodos mais refinados.

Outro ponto que também deve ser explorado é a evolução da linha de gelo, uma vez que o

fator de condensação de material se mostrou importante no processo de formação planetária

quando permitimos a migração do planeta. Como vimos na seção 5.8, o crescimento

planetário precisa ser rápido o suficientemente para fazer o planeta entrar na migração de
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tipo II. É importante destacar que a presença da linha de gelo é importante, pois, devido

ao fator de condensação, ocorre a diminuição da quantidade de material dispońıvel para

a acreção de sólidos. Assim, para que o planeta não caia no envelope estelar, a massa do

núcleo deve estar próximo da sua massa cŕıtica quando atravessar a linha de gelo. Desse

modo, o núcleo terá tempo hábil para alcançar sua massa cŕıtica e iniciar a acreção de gás

permitindo um crescimento rápido da massa e a entrada na migração tipo II.

Todavia, apesar dessas limitações, o modelo constrúıdo nesta tese é sólido o suficiente

para ser usado para estudo de diversas outras caracteŕısticas importantes da formação

e migração planetária. Uma delas é usar as taxas de acreção planetária (de sólidos e

gás) para aquecer a região local do planeta. Este aquecimento poderia reduzir a taxa de

migração de tipo I, e até mesmo reverter essa migração, como indicam Beńıtez-Llambay

et al. (2015). Além disso, o aquecimento local poderia ser usado para obter um feedback

radiativo, que pode ser explorado para obter caracteŕısticas observacionais como indicam

Montesinos et al. (2015).

Ademais, o trabalho conjunto com a Universidad de La Plata possibilitará o estudo da

evolução de sistemas planetários de uma forma f́ısica extremamente confiável. Inclusive,

um sistema particularmente interessante, HD 200964, que apresenta dificuldades de estudo

na sua formação, em razão de uma configuração ressonante (Tadeu dos Santos et al., 2015),

poderá ser analisado com bastante acuidade dentro do modelo.

O uso do modelo em um cenário 3D também pode ser explorado. Para isso, estamos

trabalhando numa malha computacional espećıfica para redução do tempo de computação.

Outro ponto de destaque é a participação brasileira na missão do satélite PLATO

(PLAnetary Transits and Oscillations of stars) em 2025. O objetivo dessa missão é encon-

trar um grande número de planetas extrasolares, com ênfase nas propriedades de planetas

terrestres em zonas habitáveis ao redor de estrelas similares ao Sol. O satélite PLATO tem

sido desenvolvido para investigar atividades śısmicas nas estrelas, permitindo uma exce-

lente caracterização da estrela que hospeda o planeta, isso inclui sua idade. Isso permitirá

uma análise mais consisa dos tempos de vida do disco e de evolução do sistema planetário.

O modelo constrúıdo nessa tese poderá ser aperfeiçoado e explorado com base na leitura

desses novos dados obtidos.
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Apêndice





Apêndice A

SETUP da simulação padrão, inclusão de novas

variáveis/funções e modificações no código padrão

A.1 Arquivo setup.opt

A.1.1 Transcrição do código

1 #

-------------------------------------------------------------------------------

2 # From the list below , activate/deactivate the options that apply

to your run.

3 #

-------------------------------------------------------------------------------

4 #Problem

5 #MONITOR_SCALAR = MASS | MOM_X | TORQ

6 #MONITOR_Y_RAW = TORQ

7

8 FARGO_OPT += -DSTOCKHOLM

9

10 #Dimension(s) of Simulation. Here 2D (r,Phi) like the former FARGO

code

11 FARGO_OPT += -DX #X --> PHI

12 FARGO_OPT += -DY #Y --> R

13
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14 #Equation of State # ONLY ONE OF THEM

15 FARGO_OPT += -DISOTHERMAL # ISOTHERMAL EQUATION OF

STATE

16

17 #Coordinate System.

18 FARGO_OPT += -DCYLINDRICAL # COORDINATE SYSTEM. IN

FARGO SETUP , ALWAYS IS

19 # CYLINDRICAL

20 #Transport Algorithm

21 #FARGO_OPT += -DSTANDARD # YOU CAN USE THIS OPTION

IF YOU WANT TO COMPARE THE

22 # SPEEDUP OF THE FARGO

ALGORITHM RESPECT TO

THE

23 # STANDARD ADVECTION

ALGORITHM.

24

25 FARGO_OPT += -DLEGACY

26

27 #Algorithms

28 #FARGO_OPT += -DNOSUBSTEP2 # DISABLES ARTIFICIAL

VISCOSITY.

29

30 #Gravity

31 FARGO_OPT += -DPOTENTIAL

32

33 #Viscosity

34 FARGO_OPT += -DALPHAVISCOSITY

35

36 FARGO_OPT += -DHILLCUT

37

38 #Planet formation

39 #FARGO_OPT += -DCOREACCRETION

40 #FARGO_OPT += -DEQUILIBRIUM
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41 #FARGO_OPT += -DGASACCRETION

42

43 #Cuda blocks

44 ifeq (${GPU}, 1)

45 FARGO_OPT += -DBLOCK_X =16

46 FARGO_OPT += -DBLOCK_Y =16

47 FARGO_OPT += -DBLOCK_Z =1

48 endif

49

50 #Simple precision

51 #FARGO_OPT += -DFLOAT

A.1.2 Comentários gerais

A linha 5 habilita a sáıda dos arquivos com o valor da massa total do disco de gás,

momento angular total do disco e torque total no planeta a cada intervalo de tempo DT

* Ninterm. Já a linha 6 habilita a sáıda do arquivo com o valor do torque espećıfico em

função do raio a cada intervalo de tempo DT. Nesse exemplo, essas linhas estão comentadas,

mas podem ser alteradas de acordo com a conveniência (ver seção 3.9).

Outros dois arquivos são gerados por causa do módulo LEGACY (linha 25), são eles:

dims.dat e used rad.dat, que podem ser usados em alguns programas espećıficos para

manipular os arquivos de sáıda. Nesta tese, esses arquivos não foram usados.

Os módulos X e Y (linha 11 e 12) indicam que a simulação é bidimensional (2D), e o

módulo CYLINDRICAL (linha 18) indica que o sistema de coordenadas usado é o ciĺındrico

(ver seção 3.2).

Conforme discutido na seção 3.1.4, trabalhamos com um disco isotérmico, portanto,

usamos o módulo ISOTHERMAL (linha 15). Além disso, usamos um disco regido pela pa-

rametrização de Shakura-Sunyaev, descrita na seção 2.1.1, e que é acionado utilizando o

módulo ALPHAVISCOSITY (linha 34).

Para prevenir os efeitos de flutuações geradas pela reflexão das ondas nas bordas, usa-

mos o módulo STOCKHOLM (linha 8), que foi levemente modificado, conforme descrito no

final da seção 3.10.3.

Para o cálculo do torque planetário, desconsideramos a região próxima do planeta,

em torno do raio de Hill, usando o módulo HILLCUT (linha 36). Essa função também foi
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levemente modificada, conforme descrito na seção 3.10.1.

O usuário pode manter os dois módulos, descritos nos dois parâgrafos anteriores, da

forma como estão programados originalmente, já que eles não produzirão uma diferença

significativa nos resultados, desde que o planeta se mantenha longe das bordas.

O módulo POTENTIAL (linha 31) ativa o cálculo do potencial da estrela e dos planetas.

Novos módulos foram inseridos para lidar com a formação planetária. O módulo

COREACCRETION (linha 39) habilita o modelo de acreção de planetesimais; se o módulo

EQUILIBRIUM (linha 40) estiver ativo, a evolução das médias azimutais das excentricida-

des e inclinações quadráticas médias será obtida a partir da situação de equiĺıbrio, caso

contrário, essa evolução é obtida considerando o arrasto do gás e a influência gravitacional

do protoplaneta (ver seção 4.5.3). Vale ressaltar que, caso a situação escolhida seja fora

do equiĺıbrio, o usuário deverá especificar as condições iniciais para as excentricidades e

inclinações quadráticas médias no arquivo A.2.

Caso o usuário coloque um planeta gigante, com núcleo já formado, e habilite a acreção

de sólidos, o programa utilizará um tamanho de núcleo padrão de 10M⊗. Mais detalhes

serão vistos no apêndice B.2, para situação fora do equiĺıbrio, e no apêndice B.3 para

situação em equiĺıbrio.

Além disso, o usuário pode habilitar o módulo GASACCRETION (linha 41), que permite

a acreção de gás usando o modelo descrito na seção 5.4. O modelo de acreção de gás é

independente do modelo de acreção de sólidos, assim, o usuário pode habilitar a acreção

de gás sem necessidade de um núcleo sólido, isto é, de acionar a acreção de sólidos. A

única diferença é que o programa irá desconsiderar o cálculo da massa cŕıtica para iniciar

a acreção de gás, isto é, a acreção de gás terá ińıcio imediato.

Por fim, os módulos BLOCK X=16, BLOCK Y=16 e BLOCK Z=1 (linha 45 a 47) são blocos

para linguagem CUDA. Nesta tese, nós usamos, no terminal, o comando make blocks

setup=nome setup , para gerar o arquivo setup.blocks. Isso possibilita que o script

c2cuda.py leia o tamanho dos blocos que são melhores para cada kernel. Mais detalhes po-

dem ser obtidos no endereço http://fargo.in2p3.fr/manuals/html/cuda perf.html#performance

A.2 Arquivo condinit.c

A.2.1 Transcrição do código
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1 #include "fargo3d.h"

2

3 void InitDensGas ()

4

5 {

6 int i,j,k;

7 real* Sigma = Density ->field_cpu;

8

9 boolean GhostInclude = TRUE;

10

11 int begin_k =( GhostInclude ? 0 : NGHZ);

12 int end_k = Nz+2*NGHZ -begin_k;

13 int begin_j =( GhostInclude ? 0 : NGHY);

14 int end_j = Ny+2*NGHY -begin_j;

15 int begin_i = (GhostInclude ? 0 : NGHX);

16 int end_i = Nx+2*NGHX -begin_i;

17

18 for (k = begin_k; k<end_k; k++) {

19 for (j = begin_j; j<end_j; j++) {

20 for (i = begin_i; i<end_i; i++) {

21 Sigma[l] = SIGMA0*pow((Ymed(j)/R0),-SIGMASLOPE)*(1.0+ NOISE

*( drand48 () -.5));

22 }

23 }

24 }

25

26 }

27

28 void InitVelGas () {

29

30 int i,j,k;

31 real Omega;

32 real r;

33
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34 real* Vt = Vx->field_cpu;

35 real* Vr = Vy->field_cpu;

36

37 boolean GhostInclude = TRUE;

38

39 int begin_k =( GhostInclude ? 0 : NGHZ);

40 int end_k = Nz+2*NGHZ -begin_k;

41 int begin_j =( GhostInclude ? 0 : NGHY);

42 int end_j = Ny+2*NGHY -begin_j;

43 int begin_i = (GhostInclude ? 0 : NGHX);

44 int end_i = Nx+2*NGHX -begin_i;

45

46 for (k = begin_k; k<end_k; k++) {

47 for (j = begin_j; j<end_j; j++) {

48 for (i = begin_i; i<end_i; i++) {

49

50 /* Velocity tangencial */

51 r = Ymed(j);

52 Omega = sqrt(G*MSTAR/r/r/r);

53 Vt[l] = Omega*r*sqrt (1.0+ pow(ASPECTRATIO ,2)*pow(r/R0 ,2*

FLARINGINDEX)*

54 (2.0* FLARINGINDEX - 1.0 - SIGMASLOPE));

55 Vt[l] -= OMEGAFRAME*r;

56 Vt[l] = Vt[l]*(1.+ ASPECTRATIO*NOISE*( drand48 () -.5));

57

58 /* Velocity radial */

59 Vr[l] = -3.0* ALPHA*r*Omega*pow(ASPECTRATIO ,2)*(

FLARINGINDEX - SIGMASLOPE + 1)*pow(r/R0 ,2* FLARINGINDEX)

;

60 Vr[l] = Vr[l]*(1.+ ASPECTRATIO*NOISE*( drand48 () -.5));

61 }

62 }

63 }

64 }
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65

66 void InitSoundSpeedGas () {

67

68 int i,j,k;

69 real r;

70 real vk;

71 real cs;

72

73 real* e = Energy ->field_cpu;

74 real* Sigma = Density ->field_cpu;

75

76 boolean GhostInclude = TRUE;

77

78 int begin_k =( GhostInclude ? 0 : NGHZ);

79 int end_k = Nz+2*NGHZ -begin_k;

80 int begin_j =( GhostInclude ? 0 : NGHY);

81 int end_j = Ny+2*NGHY -begin_j;

82 int begin_i = (GhostInclude ? 0 : NGHX);

83 int end_i = Nx+2*NGHX -begin_i;

84

85 for (k = begin_k; k<end_k; k++) {

86 for (j = begin_j; j<end_j; j++) {

87 for (i = begin_i; i<end_i; i++) {

88

89 /* Velocity of sound */

90 r = Ymed(j);

91 vk = sqrt(G*MSTAR/r);

92 cs = ASPECTRATIO * pow(Ymed(j)/R0 , FLARINGINDEX) * vk;

93

94 /*Case Isothermal */

95 /* Pressure P = rho cs*cs*/

96 #ifdef ISOTHERMAL

97 e[l] = cs;

98 #endif
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99

100 /*Case Adiabatic */

101 /* Pressure P = (gamma - 1) e */

102 #ifdef ADIABATIC

103 e[l] = cs*cs*Sigma[l]/(GAMMA -1.0);

104 #endif

105 }

106 }

107 }

108

109 }

110

111 void InitSolDens ()

112

113 {

114 int i,j,k;

115 real* Sigma = Density ->field_cpu;

116 real* Sigmasol = Sigmam ->field_cpu;

117

118 boolean GhostInclude = TRUE;

119 real rcell;

120 real Sigmagas;

121

122 int begin_k =( GhostInclude ? 0 : NGHZ);

123 int end_k = Nz+2*NGHZ -begin_k;

124 int begin_j =( GhostInclude ? 0 : NGHY);

125 int end_j = Ny+2*NGHY -begin_j;

126 int begin_i = (GhostInclude ? 0 : NGHX);

127 int end_i = Nx+2*NGHX -begin_i;

128

129 for (k = begin_k; k<end_k; k++) {

130 for (j = begin_j; j<end_j; j++) {

131 for (i = begin_i; i<end_i; i++) {

132
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133 /* RADIAL POSITION OF CELL*/

134 #ifdef CARTESIAN

135 rcell = sqrt(xmed(i)*xmed(i) + ymed(j)*ymed(j) + zmed(k

)*zmed(k));

136 #endif

137 #ifdef CYLINDRICAL

138 rcell = ymed(j);

139 #endif

140 #ifdef SPHERICAL

141 rcell = ymed(j);

142 #endif

143

144 /* SUPERFICIAL DENSITY OF GAS IN THE CELL*/

145 #ifdef Z

146 dz = zmed (1) - zmed (0);

147 Sigmagas = Sigma[l]*dz;

148 #else

149 Sigmagas = Sigma[l];

150 #endif

151

152 if (rcell < RICE) Sigmasol[l] = Sigmagas*FRI*FDG;

153 else Sigmasol[l] = Sigmagas *1.0* FDG;

154 }

155 }

156 }

157

158 }

159

160 void Eccinccoldinit (){

161

162 int i,j,k;

163 real* Sigma = Density ->field_cpu;

164 real* ecc = Ecc ->field_cpu;

165 real* inc = Inc ->field_cpu;
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166 real* eccquad = Eccquad ->field_cpu;

167 real* incquad = Incquad ->field_cpu;

168

169 boolean GhostInclude = TRUE;

170

171 int begin_k =( GhostInclude ? 0 : NGHZ);

172 int end_k = Nz+2*NGHZ -begin_k;

173 int begin_j =( GhostInclude ? 0 : NGHY);

174 int end_j = Ny+2*NGHY -begin_j;

175 int begin_i = (GhostInclude ? 0 : NGHX);

176 int end_i = Nx+2*NGHX -begin_i;

177

178 real rcell;

179 real m;

180 real dp;

181 real Sigmagas;

182 real rhogas;

183

184 i = j = k = 0;

185

186 for (k = begin_k; k<end_k; k++) {

187 for (j = begin_j; j<end_j; j++) {

188 for (i = begin_i; i<end_i; i++) {

189

190 /* RADIAL POSITION OF CELL*/

191 #ifdef CARTESIAN

192 rcell = sqrt(xmed(i)*xmed(i) + ymed(j)*ymed(j) + zmed

(k)*zmed(k));

193 #endif

194 #ifdef CYLINDRICAL

195 rcell = ymed(j);

196 #endif

197 #ifdef SPHERICAL

198 rcell = ymed(j);
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199 #endif

200

201 /* volumetric density of gas , see Armitage - Planet

formation - Eq. 2.9*/

202 #ifdef Z

203 rhogas = Sigma[l];

204 Sigmagas = rhogas*dz;

205 #else

206 Sigmagas = Sigma[l];

207 rhogas = (1.0/ sqrt (2.0* PI))*( Sigmagas /( ASPECTRATIO*

rcell));

208 #endif

209

210 if (rcell < RICE) dp = RHOROCKY;

211 else dp = RHOICE;

212 m = dp *(4.0/3.0)*PI*pow(RM ,3.0);

213

214 ecc[l] = 2.31*( pow(m ,4.0/15.0)*pow(Sigmagas ,1.0/5.0)*pow

(rcell ,1.0/5.0)*pow(RHOM ,2.0/15.0))*pow(CD , -1.0/5.0)*

pow(rhogas , -1.0/5.0)*pow(MSTAR , -2.0/5.0);

215 inc[l] = ecc[l]/2.0;

216 eccquad[l] = ecc[l]*ecc[l];

217 incquad[l] = inc[l]*inc[l];

218 }

219 }

220 }

221 }

222

223 void CondInit () {

224

225 OUTPUT(Density);

226 OUTPUT(Energy);

227 OUTPUT(Vx);

228 OUTPUT(Vy);
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229 #ifdef COREACCRETION

230 OUTPUT(Sigmam);

231 OUTPUT(Ecc);

232 OUTPUT(Inc);

233 OUTPUT(Eccquad);

234 OUTPUT(Incquad);

235 #endif

236

237 #ifdef PLANETS

238 Sys = InitPlanetarySystem(PLANETCONFIG);

239 ListPlanets ();

240 if(COROTATING)

241 OMEGAFRAME = GetPsysInfo(FREQUENCY);

242 else

243 #endif

244 OMEGAFRAME = OMEGAFRAME;

245

246 InitDensGas ();

247 InitSoundSpeedGas ();

248 InitVelGas ();

249

250 #ifdef COREACCRETION

251 InitSolDens ();

252 #ifndef EQUILIBRIUM

253 Eccinccoldinit ();

254 #endif

255 #endif

256 }

A.2.2 Comentários gerais

Esse arquivo foi constrúıdo de forma a ser o mais geral posśıvel. Isso possibilita seu

uso em outras simulações sem necessidade de muitas alterações. O intuito desse arquivo é

calcular a distribuição inicial da densidade superficial do gás (simulação 2D), da velocidade

radial do gás, da velocidade tangencial do gás, da energia ou velocidade do som ao longo do
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domı́nio computacional, e também os valores para excentricidades e inclinações quadráticas

médias dos planetesimais em cada célula. As variáveis e ı́ndices aqui utilizados são descritos

nas seções 3.2, 3.3 e 3.6.

A função InitDensGas() gera os valores iniciais para a densidade superficial do gás

(simulação 2D) e corresponde à aplicação da equação 3.120 (linha 21). A função NOISE

(linha 21, 56 e 60), conhecida como rúıdo de Perlin Noise, faz com que a sequência aleatória

[-0.5;0.5] gerada por (drand48()-.5) fique suave. Essa parte da função possibilita gerar

uma certa aleatoriedade na distribuição de forma a simular flutuações, tornando o cenário

mais realista.

A distribuição da velocidade tangencial e radial do gás é realizada pela função

InitVelGas(), observe que a velocidade tangencial é calculada a partir da equação 2.15

(linha 51 a 56), em sua forma generalizada (ver seção 2.1.3). Nesta tese, essa função é re-

duzida para função 3.121 dado que o parâmetro FlaringIndex, responsável pela curvatura

do disco, é tomado como nulo. A distribuição da velocidade radial (linha 59 a 60) também

é escrita numa forma generalizada (ver seção 2.1.4) que, para o caso FlaringIndex = 0,

leva à equação 3.118.

O cálculo da distribuição de energia ou da velocidade do som é obtido na função

InitSoundSpeedGas() (linha 90 a 104). No caso isotérmico, temos simplesmente o cálculo

da velocidade do som por meio da equação 3.122, numa forma generalizada, que leva em

conta a curvatura do disco. No caso adiabático, essa velocidade do som, calculada inde-

pendentemente de ser isotérmico ou adiabático, é usada para obtenção da energia por meio

da equação 3.47, na qual se estima a pressão inicial como a do caso isotérmico, dada pela

equação 3.42.

Esse arquivo, salvo condições muito espećıficas, pode ser usado em um grande número

de simulações sem necessidade de qualquer modificação.

A função InitSolDens() é responsável pelo cálculo da densidade superficial inicial de

sólidos guardada na variável de campo Sigmam. No caso de uma simulação 3D, a entrada

da variável de campo Density é a densidade volumétrica do gás, assim, é necessário obter

a densidade superficial do gás (linha 146 e 147). No caso da simulação 2D, isso não é

necessário (linha 149).

A densidade superficial inicial de planetesimais é assumida proporcional à densidade

superficial inicial de gás (linhas 152 e 153). Portanto:
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Σm = fD/GfR/IΣgas, (A.1)

onde fD/G é a razão de gás e poeira no disco e fR/I o grau de condensação devido a

evaporação do material mais próximo da estrela, da mesma forma que Mordasini et al.

(2009), adotamos seu valor como sendo de fR/I = 1, além da linha de gelo, e, fR/I = 1/4,

dentro da linha de gelo. Ambas as constantes estão definidas no arquivo setup.par (ver

apêndice A.7) e podem ser alteradas de acordo com a conveniência. Além disso, o usuário

pode definir a posição da linha de gelo no mesmo arquivo modificando a variável RICE,

adotada aqui com o valor de 3 ua, com base nos valores estimados de temperatura e pressão

para o disco padrão (ver seção 3.10.4).

Por fim, a função Eccinccoldinit() estima um valor inicial para a excentricidade e a

inclinação quadráticas médias dos planetesimais em cada célula. Essa função é necessária

para o caso da situação fora do equiĺıbrio, que resolve um sistema de equações diferenci-

ais (ver eq. 4.142), que exige uma condição inicial para a excentricidade e a inclinação

quadráticas médias dos planetesimais. No exemplo acima, consideramos um disco inicial-

mente frio no qual as excentricidades e inclinações quadráticas médias iniciais são dadas

para uma situação de equiĺıbrio entre o efeito gravitacional entre os planetesimais e o ar-

rasto do gás, esses valores podem ser derivados equacionando o tempo de escala entre o

efeito gravitacional e o arrasto, que resulta em:


e = 2.31

m4/15Σ
1/5
gasa

1/5
m ρ

2/15
m

C
1/5
D ρ

1/5
gasM

2/5
?

,

i =
1

2
e.

(A.2)

Isso significa que estamos assumindo que o embrião instantaneamente aparece em um

disco de planetesimais não perturbado. Outro opção é definir os valores iniciais para

excentricidade e inclinação quadráticas médias como os valores obtidos nas equações 4.139

e 4.140.

O cálculo das excentricidades e inclinações quadráticas médias é obtido nas linhas 214

e 215. É importante destacar que o cálculo da evolução das excentricidades e inclinações

é obtido usando os valores quadráticos para essas grandezas, assim, o usuário deve sempre

guardar o quadrado desses valores nas variáveis de campo eccquad e incquad (linha 216

e 217) para que o programa funcione corretamente.
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A.3 Arquivos para as condições de borda

A.3.1 Arquivo boundaries.txt

A.3.1.1 Transcrição do código

1 DENSIDADE_RMIN: #o materia sai da malha com a densidade

que possui em rmin

2 Centered: |a|a|

3

4 DENSIDADE_RMAX: #o material entra na malha com a densidade

que possue em rmax

5 Centered: |8759.3821* pow((Ymed(jgh)/(5.2*1.49597871

e11)) ,-0.5)|a|

6

7 VELOCIDADETANGENCIAL_RMIN: #o gás possui a velocidade dada pela

equaç~ao extrapolada

8 Centered: |(sqrt (6.674e -11*1.9891 e30/Ymed(jgh)/

Ymed(jgh)/Ymed(jgh)))*Ymed(jgh)*sqrt (1.0+ pow(’

ASPECTRATIO ’ ,2.0)*pow(Ymed(jgh)/(5.2*1.49597871 e11)

,2.0*’FLARINGINDEX ’)*(2.0* ’FLARINGINDEX ’ - 1.0 - ’

SIGMASLOPE ’)) - ’OMEGAFRAME ’*Ymed(jgh)|vt|

9

10 VELOCIDADETANGENCIAL_RMAX: #o gás possui a velocidade dada pela

equaç~ao extrapolada

11 Centered: |(sqrt (6.674e -11*1.9891 e30/Ymed(jgh)/

Ymed(jgh)/Ymed(jgh)))*Ymed(jgh)*sqrt (1.0+ pow(’

ASPECTRATIO ’ ,2.0)*pow(Ymed(jgh)/(5.2*1.49597871 e11)

,2.0*’FLARINGINDEX ’)*(2.0* ’FLARINGINDEX ’ - 1.0 - ’

SIGMASLOPE ’)) - ’OMEGAFRAME ’*Ymed(jgh)|vt|

12

13 VELOCIDADERADIAL_RMIN: #o gás sai da malha com a velocidade

imposta pela equaç~ao

14 Staggered: | -3.0*’ALPHA ’*Ymed(jgh)*(sqrt (6.674e

-11*1.9891 e30/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)))*pow(’
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ASPECTRATIO ’ ,2.0)*(’FLARINGINDEX ’ - ’SIGMASLOPE ’ +

1.0)*pow(Ymed(jgh)/(5.2*1.49597871 e11) ,2.0*’

FLARINGINDEX ’)|-3.0*’ALPHA’*Ymed(jgh)*(sqrt (6.674e

-11*1.9891 e30/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)))*pow(’

ASPECTRATIO ’ ,2.0)*(’FLARINGINDEX ’ - ’SIGMASLOPE ’ +

1.0)*pow(Ymed(jgh)/(5.2*1.49597871 e11) ,2.0*’

FLARINGINDEX ’)|Vr|

15

16

17 VELOCIDADERADIAL_RMAX: #o gás entra na malha com a velocidade

imposta pela equaç~ao

18 Staggered: | -3.0*’ALPHA’*Ymed(jgh)*(sqrt (6.674e

-11*1.9891 e30/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)))*pow(’

ASPECTRATIO ’ ,2.0)*(’FLARINGINDEX ’ - ’SIGMASLOPE ’ +

1.0)*pow(Ymed(jgh)/(5.2*1.49597871 e11) ,2.0*’

FLARINGINDEX ’)|-3.0*’ALPHA’*Ymed(jgh)*(sqrt (6.674e

-11*1.9891 e30/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)/Ymed(jgh)))*pow(’

ASPECTRATIO ’ ,2.0)*(’FLARINGINDEX ’ - ’SIGMASLOPE ’ +

1.0)*pow(Ymed(jgh)/(5.2*1.49597871 e11) ,2.0*’

FLARINGINDEX ’)|Vr|

A.3.1.2 Comentários gerais

Na borda interna, a densidade superficial do gás será igual à dos últimos valores das

células, isto é, o gradiente da densidade superficial na borda interna é nulo (linha 2). Já na

borda externa, fizemos uma extrapolação da equação 3.120 nas células fantasmas. O valor

de Sigma0 foi ajustado de acordo com cada simulação. Usamos os valores no sistema MKS

ao invés da generalização apenas por uma questão didática. O usuário poderá generalizar

as equações acima usando o manual do FARGO3D.

Para a velocidade tangencial, usamos, em ambas as bordas, a extrapolação da equação

3.121 (linhas 8 e 11), e, para a velocidade radial, a extrapolação da equação 3.118 (linhas

14 e 18).

Em caso de dúvida, recomendamos a leitura da seção 3.3 junto com o manual do

FARGO3D.
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A.3.2 Arquivo setup.bound

A.3.2.1 Transcrição do código

1 #Boundaries configuration file for wave2d.bound

2 #----------------------------------------------

3

4 Density:

5 Ymin: DENSIDADE_RMIN

6 Ymax: DENSIDADE_RMAX

7

8 Vx:

9 Ymin: VELOCIDADETANGENCIAL_RMIN

10 Ymax: VELOCIDADETANGENCIAL_RMAX

11

12 Vy:

13 Ymin: VELOCIDADERADIAL_RMIN

14 Ymax: VELOCIDADERADIAL_RMAX

15

16 Sigmam:

17 Ymin: NOBOUNDARY

18 Ymax: NOBOUNDARY

19

20 Ecc:

21 Ymin: NOBOUNDARY

22 Ymax: NOBOUNDARY

23

24 Inc:

25 Ymin: NOBOUNDARY

26 Ymax: NOBOUNDARY

A.3.2.2 Comentários gerais

Esse arquivo apenas aplica nas respectivas bordas as condições descritas em boundaries.txt

Para o modelo de formação planetária, três novas variáveis primitivas foram criadas:

a densidade superficial de sólidos (Sigmam), a excentricidade quadrática média dos plane-
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tesimais (Ecc) e a inclinação quadrática média dos planetesimais (Inc). Para essas novas

variáveis, usamos a condição NOBOUNDARY, que apenas copia para as células fantasmas os

valores da borda. Nesta tese, as equações para evolução dessas novas grandezas são locais

e não dependem das células vizinhas.

A.3.3 Arquivo centering.txt

A.3.3.1 Transcrição do código

1 #Centered of Field variables

2 #---------------------------

3 #C --> Centered

4 #Otherwise indicates directions in which quantity is staggered

5

6 Sigmam:

7 Staggering: C

8 Ecc:

9 Staggering: C

10 Inc:

11 Staggering: C

12 Density:

13 Staggering: C

14 ...

A.3.3.2 Comentários gerais

Esse arquivo descreve o posicionamento da grandeza calculada na célula (ver seção 3.3).

Para o modelo de formação planetária, três novas variáveis primitivas foram criadas: a

densidade superficial de sólidos (Sigmam), a excentricidade quadrática média dos planetesi-

mais (Ecc) e a inclinação quadrática média dos planetesimais (Inc). Como essas variáveis

são primitivas, torna-se necessário colocar, no arquivo centering.txt, o posicionamento

da grandeza na célula. Assim, as condições de borda serão aplicadas de forma correta.

Todas as novas grandezas são centradas na célula Staggering: C . Em caso de dúvida,

recomendamos a leitura da seção 3.3 junto com o manual do FARGO3D.
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A.4 Declaração das novas variáveis e funções

A.4.1 Arquivo global.h

A.4.1.1 Transcrição das modificações no código

1 ...

2 boolean ThereIsACentralBinary = NO;

3 boolean AccretionRunaway = NO;

4 real ratio_KH_max = 1.0;

5 real PhysicalTimeInitial;

6 ...

7 Field *Pressure;

8

9 // Fields for planet formation

10 Field *Sigmam;

11 Field *Ecc;

12 Field *Inc;

13 Field *Rhogas;

14 Field *Numol;

15 Field *Reymol;

16 Field *Dedt;

17 Field *Didt;

18 Field *DeltaM;

19 Field *Eccquad;

20 Field *Incquad;

21

22

23 Field *LapPPA;

24 ...

25

26 //psys variables.

27 real Xplanet;

28 real Yplanet;

29 real Zplanet;
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30 real VXplanet;

31 real VYplanet;

32 real VZplanet;

33 real MplanetVirtual;

34 real SigmarmsVirtual;

35 real EccrmsVirtual;

36 real IncrmsVirtual;

37 real McoreVirtual;

38 real RcoreVirtual;

39 real RcapVirtual;

40 real AccretionsolidsVirtual;

41 real MenvVirtual;

42 real McritVirtual;

43 real AccretiongasVirtual;

44

45 ...

46 // Pointers to functions

47 // WARNING !!! FUNCTIONS ’ ARGUMENTS MUST NOT CONTAIN BLANK SPACES

48 void (* Computerhogas)();

49 void (* Computenumol)();

50 void (* Computegasdragecc)();

51 void (* Computegravecc)();

52 void (* Computegasdraginc)();

53 void (* Computegravinc)();

54 void (* Computereymol)();

55 void (* Updateecc)(real);

56 void (* Updateinc)(real);

57 void (* Computeaccretionsolids)(real ,int);

58 void (* Computeaccretionsolidsequilibrium)(real ,int);

59 void (* Accretiongas)(real ,int);

60 void (* ComputePressureFieldIso)();

61 ...
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A.4.1.2 Comentários gerais

Neste arquivo, acrescentamos variáveis globais, variáveis na struct, variáveis de campo

e as novas funções que serão usadas no modelo de formação planetária. Quanto as variáveis

globais, temos:

• AccretionRunaway (linha 3) - essa variável é usada no modelo de acreção de gás.

Quando o regime de runamay é atingido, ela recebe o valor 1, caso contrário, 0;

• ratio KH max (linha 4) - essa variável é usada no modelo de acreção de gás. Antes

de atingir o regime de runamay, a acreção de gás é menor do que o máximo, assim,

essa variável mede a fração de gás que será capturada dentro da região de acreção

de gás em relação ao máximo permitido.

Para as variáveis de campo, temos:

• Sigmam (linha 10) - guarda os valores da densidade superficial de sólidos ao longo da

malha;

• Ecc (linha 11) - guarda os valores da excentricidade quadrática média dos planetesi-

mais ao longo da malha;

• Inc (linha 12) - guarda os valores da inclinação quadrática média dos planetesimais

ao longo da malha;

• Rhogas (linha 13) - guarda os valores da densidade volumétrica do gás ao longo da

malha;

• Numol (linha 14) - guarda os valores da viscosidade molecular ao longo da malha;

• Reymol (linha 15) - guarda os valores do número de Reynolds molecular ao longo da

malha;

• Dedt (linha 16) - guarda os valores da taxa de variação da excentricidade quadrática

média ao longo da malha;

• Didt (linha 17) - guarda os valores da taxa de variação da inclinação quadrática

média ao longo da malha;
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• DeltaM (linha 18) - guarda os valores da massa retirada pelo planeta durante a

acreção de gás ao longo da malha;

• Eccquad (linha 19) - guarda os valores da excentricidade quadrática média ao qua-

drado dos planetesimais ao longo da malha;

• Incquad (linha 20) - guarda os valores da inclinação quadrática média ao quadrado

dos planetesimais ao longo da malha.

Para as variáveis de struct, temos:

• SigmarmsVirtual (linha 34) - guarda o valor da média azimutal da densidade su-

perficial de sólidos na localização do planeta;

• EccrmsVirtual (linha 35) - guarda o valor da média azimutal da excentricidade

quadrática média na localização do planeta;

• IncrmsVirtual (linha 36) - guarda o valor da média azimutal da inclinação quadrática

média na localização do planeta;

• McoreVirtual (linha 37) - guarda o valor da massa do núcleo sólido;

• RcoreVirtual (linha 38) - guarda o valor do raio geométrico do núcleo sólido;

• RcapVirtual (linha 39) - guarda o valor do raio de captura de planetesimais;

• AccretionsolidsVirtual (linha 39) - guarda o valor da taxa de acreção de sólidos;

• MenvVirtual (linha 40) - guarda o valor da massa do envelope de gás acretado pelo

planeta;

• McritVirtual (linha 41) - guarda o valor da massa cŕıtica do núcleo a partir do qual

começa a acreção de gás;

• AccretiongasVirtual (linha 42) - guarda o valor da taxa de acreção de gás;

Para as novas funções, temos:

• Computerhogas (linha 48) - calcula a densidade volumétrica de gás ao longo da

malha;
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• Computenumol (linha 49) - calcula a viscosidade molecular ao longo da malha;

• Computegasdragecc (linha 50) - calcula a taxa para evolução da excentricidade

quadrática média devido ao arrasto do gás ao longo da malha;

• Computegravecc (linha 51) - calcula a taxa para evolução da excentricidade quadrática

média devido ao efeito gravitacional do planeta ao longo da malha;

• Computegasdraginc (linha 52) - calcula a taxa para evolução da inclinação quadrática

média devido ao arrasto do gás ao longo da malha;

• Computegravinc (linha 53) - calcula a taxa para evolução da inclinação quadrática

média devido ao efeito gravitacional do planeta ao longo da malha;

• Computereymol (linha 54) - calcula o número de Reynolds molecular ao longo da

malha;

• Updateecc (linha 55) - calcula o novo valor para excentricidade quadrática média ao

longo da malha;

• Updateinc (linha 56) - calcula o novo valor para inclinação quadrática média ao

longo da malha;

• Computeaccretionsolids (linha 57) - calcula a taxa de acreção de sólidos, a massa

cŕıtica e a nova massa do núcleo sólido para a situação fora do equiĺıbrio;

• Computeaccretionsolidsequilibrium (linha 58) - calcula a taxa de acreção de

sólidos, a massa cŕıtica e a nova massa do núcleo sólido para a situação no equiĺıbrio;

• Accretiongas (linha 59) - calcula a taxa de acreção de gás, a massa do envelope e

a nova massa do planeta.

A.4.2 Arquivo LowTasks.c

A.4.2.1 Transcrição das modificações no código

1

2 int PrimitiveVariables () {

3 int var=DENS;
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4 #ifdef COREACCRETION

5 var |= SIGMAM;

6 var |= ECC;

7 var |= INC;

8 #endif

9 #ifdef ADIABATIC

10 var |= ENERGY;

11 #endif

12 ...

13 }

14 void CreateFields () {

15 ...

16 Energy = CreateField("gasenergy" , ENERGY , 0,0,0);

17

18 Sigmam = CreateField("soldens" , SIGMAM , 0,0,0);

19 Ecc = CreateField("solecc" , ECC , 0,0,0);

20 Inc = CreateField("solinc" , INC , 0,0,0);

21

22 #ifdef COREACCRETION

23 Rhogas = CreateField("rhogas",0, 0,0,0);

24 Numol = CreateField("numol" ,0, 0,0,0);

25 Reymol = CreateField("reymol",0, 0,0,0);

26 Dedt = CreateField("dedt",0, 0,0,0);

27 Didt = CreateField("didt",0, 0,0,0);

28 Eccquad = CreateField("Eccquad",0, 0,0,0);

29 Incquad = CreateField("Incquad",0, 0,0,0);

30 #endif

31

32 #ifdef GASACCRETION

33 DeltaM = CreateField("deltam",0, 0,0,0);

34 #endif

35

36 QL = CREATEFIELDALIAS("QLeft", Pressure , 0);

37 ...
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38 }

A.4.2.2 Comentários gerais

Esse arquivo é responsável pelo tratamento das variáveis de campo definidas em global.h

(ver apêndice A.4.1). O modelo segue o mesmo padrão para as variáveis já cadastradas no

código.

A.4.3 Arquivo struct.h

A.4.3.1 Transcrição das modificações no código

1 ...

2 struct planetary_system {

3 int nb; /**< Number of planets */

4 real *mass; /**< Masses of the planets */

5 real *mass_cpu; /**< Masses of the planets */

6 real *mass_gpu; /**< Masses of the planets */

7 real *x; /**< x-coordinate of the planets

*/

8 real *x_cpu; /**< x-coordinate of the planets

*/

9 real *x_gpu; /**< x-coordinate of the planets

*/

10 real *y; /**< y-coordinate of the planets

*/

11 real *y_cpu; /**< y-coordinate of the planets

*/

12 real *y_gpu; /**< y-coordinate of the planets

*/

13 real *z; /**< z-coordinate of the planets

*/

14 real *z_cpu; /**< z-coordinate of the planets

*/

15 real *z_gpu; /**< z-coordinate of the planets

*/
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16 real *sigmarms; /**< mean density of solids in the

feeding zone */

17 real *sigmarms_cpu; /**< mean density of solids in the

feeding zone */

18 real *sigmarms_gpu; /**< mean density of solids in the

feeding zone */

19 real *eccrms; /**< quadratic mean excentricity

of solids in the feeding zone */

20 real *eccrms_cpu; /**< quadratic mean excentricity

of solids in the feeding zone */

21 real *eccrms_gpu; /**< quadratic mean excentricity

of solids in the feeding zone */

22 real *incrms; /**< quadratic mean inclination of

solids in the feeding zone */

23 real *incrms_cpu; /**< quadratic mean inclination of

solids in the feeding zone */

24 real *incrms_gpu; /**< quadratic mean inclination of

solids in the feeding zone */

25 real *masscore; /**< Masses of the core */

26 real *masscore_cpu; /**< Masses of the core */

27 real *masscore_gpu; /**< Masses of the core */

28 real *massenv; /**< Masses of the gas envelope */

29 real *massenv_cpu; /**< Masses of the gas envelope */

30 real *massenv_gpu; /**< Masses of the gas envelope */

31 real *rcore; /**< radius of core */

32 real *rcore_cpu; /**< radius of core */

33 real *rcore_gpu; /**< radius of core*/

34 real *rcap; /**< radius of capture */

35 real *rcap_cpu; /**< radius of capture */

36 real *rcap_gpu; /**< radius of capture */

37 real *accsolids; /**< accretion tax of solids */

38 real *accsolids_cpu; /**< accretion tax of solids */

39 real *accsolids_gpu; /**< accretion tax of solids */

40 real *accgas; /**< accretion tax of gas */
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41 real *accgas_cpu; /**< accretion tax of gas */

42 real *accgas_gpu; /**< accretion tax of gas */

43 real *masscrit; /**< Masses crit of the core */

44 real *masscrit_cpu; /**< Masses crit of the core */

45 real *masscrit_gpu; /**< Masses crit of the core */

46 real *vx; /**< x-coordinate of the planets ’

velocities */

47 real *vx_cpu;

48 real *vx_gpu;

49 real *vy; /**< y-coordinate of the planets ’

velocities */

50 real *vy_cpu;

51 real *vy_gpu;

52 real *vz; /**< z-coordinate of the planets ’

velocities */

53 real *vz_cpu;

54 real *vz_gpu;

55 real *deltaM; /**< accreted mass of the planet

*/

56 real *deltaM_cpu;

57 real *deltaM_gpu;

58 real *acc; /**< The planets ’ accretion times

^-1 */

59 char **name; /**< The planets ’ names */

60 boolean *FeelDisk; /**< For each planet tells if it

feels the disk (ie migrates) */

61 boolean *FeelOthers; /**< For each planet tells if it

feels

62 the other planets ’ gravity */

63 };

64

65 ...
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A.4.3.2 Comentários gerais

Esse arquivo é responsável pelo cadastro das structs usadas nos programas. Portanto,

adicionamos as novas variáveis de structs definidas em global.h (ver apêndice A.4.1)

na structs planetary system. O modelo segue o mesmo padrão para as variáveis já

cadastradas no código.

A.4.4 Arquivo psys.c

A.4.4.1 Transcrição das modificações no código

1 ...

2

3 PlanetarySystem *AllocPlanetSystem(int nb) {

4 char command [512];

5 real *mass , *x, *y, *z, *vx , *vy , *vz , *acc , *sigmarms , *eccrms ,

*incrms , *rcore , *rcap , *accsolids , *masscore , *massenv , *

masscrit , *accgas , *deltaM;

6 boolean *feeldisk , *feelothers;

7 int i;

8 PlanetarySystem *sys;

9 int temp;

10 sys = (PlanetarySystem *) malloc (sizeof(PlanetarySystem));

11 if (sys == NULL) {

12 fprintf (stderr , "Not enough memory to alloc PlanetarySystem .\

n");

13 prs_exit (1);

14 }

15 x = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

16 y = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

17 z = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

18 vx = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

19 vy = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

20 vz = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

21 mass = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));



Seção A.4. Declaração das novas variáveis e funções 311

22 acc = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

23 sigmarms = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

24 eccrms = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

25 incrms = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

26 rcore = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

27 rcap = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

28 accsolids = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

29 masscore = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

30 massenv = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

31 masscrit = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

32 accgas = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

33 deltaM = (real*) malloc(sizeof(real)*(nb+1));

34 if ((x == NULL) || (y == NULL) || (z == NULL) \

35 || (vx == NULL) || (vy == NULL) || (vz == NULL) \

36 || (acc == NULL) || (mass == NULL) || (sigmarms == NULL) \

37 || (eccrms == NULL) || (incrms == NULL) || (rcore == NULL)

|| (rcap == NULL) \

38 || (accsolids == NULL) || (masscore == NULL) || (massenv ==

NULL) \

39 || (masscrit == NULL) || (accgas == NULL) || (deltaM == NULL

) ) {

40 fprintf (stderr , "Not enough memory to alloc components of

planetary system .\n");

41 prs_exit (1);

42 }

43 feeldisk = (boolean *) malloc(sizeof(char)*(nb+1));

44 feelothers = (boolean *) malloc(sizeof(char)*(nb+1));

45 if (( feeldisk == NULL) || (feelothers == NULL)) {

46 fprintf (stderr , "Not enough memory for boolean allocation in

PlanetarySystem .\n");

47 prs_exit (1);

48 }

49 sys ->x = x;

50 sys ->y = y;
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51 sys ->z = z;

52 sys ->vx= vx;

53 sys ->vy= vy;

54 sys ->vz= vz;

55 sys ->acc=acc;

56 sys ->mass = mass;

57 sys ->FeelDisk = feeldisk;

58 sys ->FeelOthers = feelothers;

59 sys ->sigmarms = sigmarms;

60 sys ->eccrms = eccrms;

61 sys ->incrms = incrms;

62 sys ->rcore = rcore;

63 sys ->rcap = rcap;

64 sys ->accsolids = accsolids;

65 sys ->masscore = masscore;

66 sys ->massenv = massenv;

67 sys ->masscrit = masscrit;

68 sys ->accgas = accgas;

69 sys ->deltaM = deltaM;

70 for (i = 0; i < nb; i++) {

71 x[i] = y[i] = z[i] = vx[i] = vy[i] = vz[i] = mass[i] = acc[i]

= sigmarms[i] = eccrms[i] = incrms[i] = rcore[i] = rcap[i]

= accsolids[i] = masscore[i] = massenv[i] = deltaM[i] =

0.0;

72 feeldisk[i] = feelothers[i] = YES;

73 }

74 for (i = 0; i < nb; i++) {

75 /* Creates orbit[i].dat if it does not exist */

76 sprintf (command , "touch %s/orbit%d.dat", OUTPUTDIR , i);

77 temp = system (command);

78 }

79

80 sys ->x = x;

81 sys ->y = y;
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82 sys ->z = z;

83 sys ->vx = vx;

84 sys ->vy = vy;

85 sys ->vz = vz;

86 sys ->sigmarms = sigmarms;

87 sys ->eccrms = eccrms;

88 sys ->incrms = incrms;

89 sys ->rcore = rcore;

90 sys ->rcap = rcap;

91 sys ->accsolids = accsolids;

92 sys ->masscore = masscore;

93 sys ->massenv = massenv;

94 sys ->masscrit = masscrit;

95 sys ->accgas = accgas;

96 sys ->deltaM = deltaM;

97

98 sys ->x_cpu = sys ->x; // Alias

99 sys ->y_cpu = sys ->y; // Alias

100 sys ->z_cpu = sys ->z; // Alias

101 sys ->vx_cpu = vx;

102 sys ->vy_cpu = vy;

103 sys ->vz_cpu = vz;

104 sys ->mass_cpu = sys ->mass; // Alias

105 sys ->sigmarms_cpu = sigmarms; // Alias

106 sys ->eccrms_cpu = eccrms; // Alias

107 sys ->incrms_cpu = incrms; // Alias

108 sys ->rcore_cpu = rcore; // Alias

109 sys ->rcap_cpu = rcap; // Alias

110 sys ->accsolids_cpu = accsolids; // Alias

111 sys ->masscore_cpu = masscore; // Alias

112 sys ->massenv_cpu = massenv; // Alias

113 sys ->masscrit_cpu = masscrit; // Alias

114 sys ->accgas_cpu = accgas; // Alias

115 sys ->deltaM_cpu = deltaM; // Alias
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116

117 sys ->acc=acc;

118 sys ->mass = mass;

119 sys ->FeelDisk = feeldisk;

120 sys ->FeelOthers = feelothers;

121

122 #ifdef GPU

123 int status;

124 status = DevMalloc (&(sys ->x_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

125 status = DevMalloc (&(sys ->y_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

126 status = DevMalloc (&(sys ->z_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

127 status = DevMalloc (&(sys ->vx_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

128 status = DevMalloc (&(sys ->vy_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

129 status = DevMalloc (&(sys ->vz_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

130 status = DevMalloc (&(sys ->mass_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

131 status = DevMalloc (&(sys ->sigmarms_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

132 status = DevMalloc (&(sys ->eccrms_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

133 status = DevMalloc (&(sys ->incrms_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

134 status = DevMalloc (&(sys ->rcore_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

135 status = DevMalloc (&(sys ->rcap_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

136 status = DevMalloc (&(sys ->accsolids_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

137 status = DevMalloc (&(sys ->masscore_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

138 status = DevMalloc (&(sys ->massenv_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

139 status = DevMalloc (&(sys ->masscrit_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

140 status = DevMalloc (&(sys ->accgas_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

141 status = DevMalloc (&(sys ->deltaM_gpu),(sizeof(real)*(nb+1)));

142 // status = DevMemcpyH2D(sys ->x_gpu , sys ->x_cpu , sizeof(real)*(nb

+1));

143 // status = DevMemcpyH2D(sys ->y_gpu , sys ->y_cpu , sizeof(real)*(nb

+1));

144 // status = DevMemcpyH2D(sys ->z_gpu , sys ->z_cpu , sizeof(real)*(nb

+1));

145 // status = DevMemcpyH2D(sys ->vx_gpu , sys ->vx_cpu , sizeof(real)*(

nb+1));
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146 // status = DevMemcpyH2D(sys ->vy_gpu , sys ->vy_cpu , sizeof(real)*(

nb+1));

147 // status = DevMemcpyH2D(sys ->vz_gpu , sys ->vz_cpu , sizeof(real)*(

nb+1));

148 // status = DevMemcpyH2D(sys ->mass_gpu , sys ->mass_cpu , sizeof(

real)*(nb+1));

149 // status = DevMemcpyH2D(sys ->sigmarms_gpu , sys ->sigmarms_cpu ,

sizeof(real)*(nb+1));

150 // status = DevMemcpyH2D(sys ->eccrms_gpu , sys ->eccrms_cpu , sizeof

(real)*(nb+1));

151 // status = DevMemcpyH2D(sys ->incrms_gpu , sys ->incrms_cpu , sizeof

(real)*(nb+1));

152 // status = DevMemcpyH2D(sys ->rcore_gpu , sys ->rcore_cpu , sizeof(

real)*(nb+1));

153 // status = DevMemcpyH2D(sys ->rcap_gpu , sys ->rcap_cpu , sizeof(

real)*(nb+1));

154 // status = DevMemcpyH2D(sys ->accsolids_gpu , sys ->accssolids_cpu ,

sizeof(real)*(nb+1));

155 // status = DevMemcpyH2D(sys ->masscore_gpu , sys ->masscore_cpu ,

sizeof(real)*(nb+1));

156 // status = DevMemcpyH2D(sys ->massenv_gpu , sys ->massenv_cpu ,

sizeof(real)*(nb+1));

157 // status = DevMemcpyH2D(sys ->masscrit_gpu , sys ->masscrit_cpu ,

sizeof(real)*(nb+1));

158 // status = DevMemcpyH2D(sys ->accgas_gpu , sys ->accgas_cpu , sizeof

(real)*(nb+1));

159 // status = DevMemcpyH2D(sys ->deltaM_gpu , sys ->deltaM_cpu , sizeof

(real)*(nb+1));

160 #endif

161

162 return sys;

163 }

164

165 void FreePlanetary () {
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166 free (Sys ->x);

167 free (Sys ->vx);

168 free (Sys ->y);

169 free (Sys ->vy);

170 free (Sys ->mass);

171 free (Sys ->acc);

172 free (Sys ->FeelOthers);

173 free (Sys ->FeelDisk);

174 free (Sys ->sigmarms);

175 free (Sys ->eccrms);

176 free (Sys ->incrms);

177 free (Sys ->rcore);

178 free (Sys ->rcap);

179 free (Sys ->accsolids);

180 free (Sys ->masscore);

181 free (Sys ->massenv);

182 free (Sys ->masscrit);

183 free (Sys ->accgas);

184 free (Sys ->deltaM);

185 free (Sys);

186 }

187

188 ...

189

190 PlanetarySystem *InitPlanetarySystem (char *filename) {

191 FILE *input;

192 char s[512], nm[512], test1 [512], test2 [512], *s1;

193 PlanetarySystem *sys;

194 int i=0, j, nb , nbstars=0, i_star1=-1, i_star2 =-1;

195 real xp,yp,zp,vxp ,vyp ,vzp ,mp ,M1 ,M2 ,r1 ,r2 ,v1 ,v2;

196 real mass , dist , accret;

197 boolean feeldis , feelothers;

198 real newmass;

199 real summass =0.0;
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200 real e_bin , a_bin , period_bin;

201 int status;

202

203 if (ThereArePlanets == NO) {

204 sys = AllocPlanetSystem (1);

205 sys ->nb = 0;

206 sys ->x = sys ->vx = sys ->y = sys ->vy = sys ->sigmarms = sys ->

eccrms = sys ->incrms = sys ->rcore = sys ->rcap = sys ->

accsolids = sys ->masscore = sys -> massenv = sys ->

masscrit = sys -> accgas = sys -> deltaM = NULL;

207 return sys;

208 }

209

210 nb = FindNumberOfPlanets (filename);

211 if (CPU_Master) {

212 if(nb > 1) printf ("%d planets found.\n", nb);

213 else printf ("%d planet found.\n", nb);

214 }

215 sys = AllocPlanetSystem (nb);

216 input = fopen (filename , "r"); // Its existence has been checked

already

217 sys ->nb = nb;

218 while (fgets(s, 510, input) != NULL) {

219 sscanf(s, "%s ", nm);

220 if (isalpha(s[0])) {

221 s1 = s + strlen(nm);

222 #ifdef FLOAT

223 sscanf(s1 + strspn(s1 , "\t :=>_"), "%f %f %f %s %s", &dist ,

&mass , &accret , test1 , test2);

224 #else

225 sscanf(s1 + strspn(s1 , "\t :=>_"), "%lf %lf %lf %s %s", &

dist , &mass , &accret , test1 , test2);

226 #endif
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227 if (( SEMIMAJORAXIS > 0.0) && (i == 0)) // SemiMajorAxis can

be

228 // used to overwrite

the

229 // first planet ’s

initial

230 // orbital radius.

231 dist = SEMIMAJORAXIS;

232 if (ORBITALRADIUS > 1e-30)

233 dist *= ORBITALRADIUS;

234 #ifdef RESCALE

235 dist *= R0;

236 accret *= sqrt(G*MSTAR/(R0*R0*R0));

237 mass *= MSTAR;

238 #endif

239 sys ->mass[i] = mass;

240 if (PLANETMASS > 1e-18)

241 sys ->mass [0] = PLANETMASS;

242 feeldis = feelothers = YES;

243 if (tolower (* test1) == ’n’) feeldis = NO;

244 if (tolower (* test2) == ’n’) feelothers = NO;

245 sys ->x[i] = (real)dist *(1.0+ ECCENTRICITY); // Planets are

initialized at apoastron

246 sys ->y[i] = 0.0;

247 sys ->z[i] = 0.0;

248 sys ->vy[i] = (real)sqrt(G*( MSTAR+mass)/dist)* \

249 sqrt( (1.0- ECCENTRICITY)/(1.0+ ECCENTRICITY))* \

250 cos(INCLINATION);

251 sys ->vx[i] = -0.0000000000*sys ->vy[i];

252 sys ->vz[i] = sys ->vy[i]*sin(INCLINATION)/ \

253 cos(INCLINATION);

254 sys ->acc[i] = accret;

255 sys ->FeelDisk[i] = feeldis;

256 sys ->FeelOthers[i] = feelothers;
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257 sys ->sigmarms[i] = 0.0;

258 sys ->eccrms[i] = 0.0;

259 sys ->incrms[i] = 0.0;

260 sys ->rcore[i] = 0.0;

261 sys ->rcap[i] = 0.0;

262 sys ->accsolids[i] = 0.0;

263 sys ->massenv[i] = 0.0;

264 sys ->masscore[i] = 0.0;

265 sys ->masscrit[i] = 0.0;

266 sys ->accgas[i] = 0.0;

267 sys ->deltaM[i] = 0.0;

268

269 if (sys ->mass[i] > THRESHOLD_STELLAR_MASS)

270 nbstars ++;

271 i++;

272 }

273 }

274 ...

275

276 }

277

278 }

279

280 ...

A.4.4.2 Comentários gerais

Esse arquivo é responsável pela inicialização das variáveis usadas na structs

planetary system e também pela descrição da alocação dessas variáveis na GPU ou CPU.

Portanto, nós inicializamos e alocamos as novas variáveis de structs definidas em global.h

(ver apêndice A.4.1). O modelo segue o mesmo padrão para as variáveis já cadastradas no

código.
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A.4.5 Arquivo prototypes.h

A.4.5.1 Transcrição das modificações no código

1 ...

2 ex void init_var(char*, char*, int , int , char*);

3 ex void Computerhogas_cpu ();

4 ex void Computenumol_cpu ();

5 ex void Computegasdragecc_cpu ();

6 ex void Computegravecc_cpu ();

7 ex void Computegasdraginc_cpu ();

8 ex void Computegravinc_cpu ();

9 ex void Computereymol_cpu ();

10 ex void Updateecc_cpu(real);

11 ex void Updateinc_cpu(real);

12 ex void Computeaccretionsolids_cpu(real ,int);

13 ex void Computeaccretionsolidsequilibrium_cpu(real ,int);

14 ex void Accretiongas_cpu(real ,int);

15 ex void InitAccSolids ();

16 ex void InitAccSolidsEquilibrium ();

17 ex void ReadVarFile(char*);

18 ...

19

20 ex void addviscosity_sph_gpu(real);

21 ex void Computerhogas_gpu ();

22 ex void Computenumol_gpu ();

23 ex void Computegasdragecc_gpu ();

24 ex void Computegravecc_gpu ();

25 ex void Computegasdraginc_gpu ();

26 ex void Computegravinc_gpu ();

27 ex void Updateecc_gpu(real);

28 ex void Updateinc_gpu(real);

29 ex void Computereymol_gpu ();

30 ex void Computeaccretionsolids_gpu(real ,int);

31 ex void Computeaccretionsolidsequilibrium_gpu(real ,int);
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32 ex void Accretiongas_gpu(real ,int);

33

34 ...

A.4.5.2 Comentários gerais

Nesse arquivo, seguindo o procedimento do manual (seção Developing a complex setup),

inicializamos as funções cadastradas em global.h (ver apêndice A.4.1), que serão rodadas

na CPU ou na GPU de acordo com a conveniência.

Note que apenas as funções InitAccSolids e InitAccSolidsEquilibrium não pos-

suem uma correspondente na GPU. Isso ocorre porque essas funções são executadas apenas

uma vez durante o ińıcio do programa, portanto, não estão dentro do loop hidrodinâmico.

Logo, não há necessidade de uma implementação GPU para elas.

A.4.6 Arquivo comm.c

A.4.6.1 Transcrição das modificações no código

1 void comm_cpu (int options) {

2 static boolean comm_init = NO;

3 ...

4 for (i=0; i < MAX_FIELDS_PER_COMM; i++)

5 special[i] = 0;

6 if (options & DENS)

7 f[nvar ++] = Density;

8 if (options & ENERGY)

9 f[nvar ++] = Energy;

10

11 #ifdef COREACCRETION

12 if (options & SIGMAM)

13 f[nvar ++] = Sigmam;

14 if (options & ECC)

15 f[nvar ++] = Ecc;

16 if (options & INC)

17 f[nvar ++] = Inc;

18 #endif
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19 ...

A.4.6.2 Comentários gerais

Acrescenta as novas variáveis primitivas para realização da comunicação GPU − >

CPU.

A.4.7 Arquivo comm device.c

A.4.7.1 Transcrição das modificações no código

1 void comm_gpu (int options) {

2 static boolean comm_init = NO;

3 ...

4 for (i=0; i < MAX_FIELDS_PER_COMM; i++)

5 special[i] = 0;

6 if (options & DENS)

7 f[nvar ++] = Density;

8 if (options & ENERGY)

9 f[nvar ++] = Energy;

10

11 #ifdef COREACCRETION

12 if (options & SIGMAM)

13 f[nvar ++] = Sigmam;

14 if (options & ECC)

15 f[nvar ++] = Ecc;

16 if (options & INC)

17 f[nvar ++] = Inc;

18 #endif

19 ...

A.4.7.2 Comentários gerais

Acrescenta as novas variáveis primitivas para realização da comunicação GPU − >

CPU.
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A.4.8 Arquivo setup.objects

A.4.8.1 Transcrição do código

1 MAINOBJ += computerhogas.o

2 GPUOBJ += computerhogas_gpu.o

3

4 MAINOBJ += computenumol.o

5 GPUOBJ += computenumol_gpu.o

6

7 MAINOBJ += computereymol.o

8 GPUOBJ += computereymol_gpu.o

9

10 MAINOBJ += computegasdragecc.o

11 GPUOBJ += computegasdragecc_gpu.o

12

13 MAINOBJ += computegravecc.o

14 GPUOBJ += computegravecc_gpu.o

15

16 MAINOBJ += computegravinc.o

17 GPUOBJ += computegravinc_gpu.o

18

19 MAINOBJ += computegasdraginc.o

20 GPUOBJ += computegasdraginc_gpu.o

21

22 MAINOBJ += updateecc.o

23 GPUOBJ += updateecc_gpu.o

24

25 MAINOBJ += updateinc.o

26 GPUOBJ += updateinc_gpu.o

27

28 MAINOBJ += computeaccretionsolids.o

29 GPUOBJ += computeaccretionsolids_gpu.o

30

31 MAINOBJ += computeaccretionsolidsequilibrium.o
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32 GPUOBJ += computeaccretionsolidsequilibrium_gpu.o

33

34 MAINOBJ += accretiongas.o

35 GPUOBJ += accretiongas_gpu.o

36

37 MAINOBJ += initAccSolids.o

38

39 MAINOBJ += initAccSolidsEquilibrium.o

A.4.8.2 Comentários gerais

Seguindo o procedimento descrito no manual (seção Developing a complex setup), esse

arquivo contém o endereço das funções que serão lidas durante a compilação do programa

para criar os códigos objetos. Todas as novas funções que serão lidas na GPU ou na CPU,

descritas em global.h (ver apêndice A.4.1), foram acrescentadas nesse arquivo.

A.4.9 Arquivo charge arch.c

A.4.9.1 Transcrição das modificações no código

1 ...

2

3 VanLeerX_PPA_d_2d = VanLeerX_PPA_d_2d_cpu;

4 Computerhogas = Computerhogas_cpu;

5 Computenumol = Computenumol_cpu;

6 Computegasdragecc = Computegasdragecc_cpu;

7 Computegravecc = Computegravecc_cpu;

8 Computegasdraginc = Computegasdraginc_cpu;

9 Computegravinc = Computegravinc_cpu;

10 Computereymol = Computereymol_cpu;

11 Updateinc = Updateinc_cpu;

12 Updateecc = Updateecc_cpu;

13 Computeaccretionsolids = Computeaccretionsolids_cpu;

14 Computeaccretionsolidsequilibrium =

Computeaccretionsolidsequilibrium_cpu;

15 Accretiongas = Accretiongas_cpu;
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16

17 ...

18 if (strcmp(name , "computenumol") == 0) {

19 if(strval [0] == ’g’){

20 Computenumol = Computenumol_gpu;

21 printf("Computenumol hook runs on the GPU\n");

22 }

23 }

24

25 if (strcmp(name , "computereymol") == 0) {

26 if(strval [0] == ’g’){

27 Computereymol = Computereymol_gpu;

28 printf("Computereymol hook runs on the GPU\n");

29 }

30 }

31

32 if (strcmp(name , "computegasdragecc") == 0) {

33 if(strval [0] == ’g’){

34 Computegasdragecc = Computegasdragecc_gpu;

35 printf("Computegasdragecc hook runs on the GPU\n");

36 }

37 }

38

39 if (strcmp(name , "computegravecc") == 0) {

40 if(strval [0] == ’g’){

41 Computegravecc = Computegravecc_gpu;

42 printf("Computegravecc hook runs on the GPU\n");

43 }

44 }

45

46 if (strcmp(name , "computegasdraginc") == 0) {

47 if(strval [0] == ’g’){

48 Computegasdraginc = Computegasdraginc_gpu;

49 printf("Computegasdraginc hook runs on the GPU\n");
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50 }

51 }

52

53 if (strcmp(name , "computegravinc") == 0) {

54 if(strval [0] == ’g’){

55 Computegravinc = Computegravinc_gpu;

56 printf("Computegravinc hook runs on the GPU\n");

57 }

58 }

59

60 if (strcmp(name , "updateecc") == 0) {

61 if(strval [0] == ’g’){

62 Updateecc = Updateecc_gpu;

63 printf("Updateecc hook runs on the GPU\n");

64 }

65 }

66

67 if (strcmp(name , "updateinc") == 0) {

68 if(strval [0] == ’g’){

69 Updateinc = Updateinc_gpu;

70 printf("Updateinc hook runs on the GPU\n");

71 }

72 }

73

74 if (strcmp(name , "computeaccretionsolids") == 0) {

75 if(strval [0] == ’g’){

76 Computeaccretionsolids = Computeaccretionsolids_gpu;

77 printf("Computeaccretionsolids hook runs on the GPU\n");

78 }

79 }

80

81 if (strcmp(name , "computeaccretionsolidsequilibrium") == 0)

{

82 if(strval [0] == ’g’){
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83 Computeaccretionsolidsequilibrium =

Computeaccretionsolidsequilibrium_gpu;

84 printf("Computeaccretionsolidsequilibrium hook runs on

the GPU\n");

85 }

86 }

87

88 if (strcmp(name , "accretiongas") == 0) {

89 if(strval [0] == ’g’){

90 Accretiongas = Accretiongas_gpu;

91 printf("Accretiongas hook runs on the GPU\n");

92 }

93 }

94

95 ...

A.4.9.2 Comentários gerais

A incorporação de um kernel exige a manipulação do arquivo func arch.cfg e

charge arch.c para acrescentar os apontadores para a função. Para isso, seguindo o

procedimento descrito no manual (seção Developing a complex setup), nós acrescentamos

os apontadores para todas as novas funções descritas em global.h (ver apêndice A.4.1).

Todas as novas funções que serão lidas na GPU têm uma referência nesse arquivo.

A.4.10 Arquivo func arch.cfg

A.4.10.1 Transcrição das modificações no código

1 #Warning: if GPU is selected , GPU flag must be

2 #activated in the .opt file

3 #Conventions:

4 #C = CPU

5 #G = GPU

6 #---------------------------------------------

7 #Function name \ GPU/CPU

8 Computerhogas GPU



328 Apêndice A. SETUP da simulação padrão, inclusão de novas variáveis/funções e modificações no código padrão

9 Computegravecc GPU

10 Computegravinc GPU

11 Computenumol GPU

12 Computereymol GPU

13 Computegasdragecc GPU

14 Computegasdraginc GPU

15 Updateecc GPU

16 Updateinc GPU

17 Computeaccretionsolids GPU

18 Computeaccretionsolidsequilibrium GPU

19 accretiongas GPU

20 ComputePressureFieldIso GPU

21 ComputePressureFieldAd GPU

22 ...

A.4.10.2 Comentários gerais

A incorporação de um kernel exige a manipulação do arquivo func arch.cfg e

charge arch.c para acrescentar os apontadores para a função. Para isso, seguindo o

procedimento descrito no manual (seção Developing a complex setup), nós acrescentamos

os apontadores para todas as novas funções descritas em global.h (ver apêndice A.4.1).

Todas as novas funções que serão lidas na GPU têm uma referência nesse arquivo.

A.5 Arquivo output.c

A.5.0.1 Transcrição das modificações no código

1 ...

2

3 void WritePlanetFileAccretionSolids (int TimeStep , int n, boolean

big) {

4 FILE *output;

5 char name [256];

6

7 if (Sys == NULL) return;



Seção A.5. Arquivo output.c 329

8

9 if (! CPU_Master) return;

10 // printf (" Updating ’planet%d.dat ’...", n);

11 // fflush (stdout);

12

13 if (big == YES)

14 sprintf (name , "%sbigplanet%d.dat", OUTPUTDIR , n);

15 else

16 sprintf (name , "%splanet%d.dat", OUTPUTDIR , n);

17 output = fopen_prs (name , "a");

18

19 fprintf (output , "%d\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t

%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18

g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\t%#.18g\n",

20 TimeStep ,

21 Xplanet ,

22 Yplanet ,

23 Zplanet ,

24 VXplanet ,

25 VYplanet ,

26 VZplanet ,

27 MplanetVirtual ,

28 SigmarmsVirtual ,

29 EccrmsVirtual ,

30 IncrmsVirtual ,

31 McoreVirtual ,

32 RcoreVirtual ,

33 AccretionsolidsVirtual ,

34 MenvVirtual ,

35 McritVirtual ,

36 AccretiongasVirtual ,

37 RcapVirtual ,

38 PhysicalTime ,

39 OMEGAFRAME);
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40

41 fclose (output);

42 // printf ("done\n");

43 fflush (stdout);

44 }

45

46 ...

47

48 void RestartPlanetarySystem (timestep , sys)

49 PlanetarySystem *sys;

50 int timestep;

51 {

52 int k;

53 for (k = 0; k < sys ->nb; k++) {

54 sys ->x[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 2, k);

55 sys ->y[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 3, k);

56 sys ->z[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 4, k);

57 sys ->vx[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 5, k);

58 sys ->vy[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 6, k);

59 sys ->vz[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 7, k);

60 sys ->mass[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 8, k);

61 sys ->sigmarms[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 9, k);

62 sys ->eccrms[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 10, k);

63 sys ->incrms[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 11, k);

64 sys ->masscore[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 12, k);

65 sys ->rcore[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 13, k);

66 sys ->accsolids[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 14, k);

67 sys ->massenv[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 15, k);

68 sys ->masscrit[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 16, k);

69 sys ->accgas[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 17, k);

70 sys ->rcap[k] = GetfromPlanetFile (timestep , 18, k);

71 }

72 }

73
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74 ...

75

76 void WritePlanetSystemFile (int t, boolean big) {

77 int i, n;

78 if (Sys == NULL) return;

79 n = Sys ->nb;

80 for (i = 0; i < n; i++) {

81 Xplanet = Sys ->x[i];

82 Yplanet = Sys ->y[i];

83 Zplanet = Sys ->z[i];

84 VXplanet = Sys ->vx[i];

85 VYplanet = Sys ->vy[i];

86 VZplanet = Sys ->vz[i];

87 MplanetVirtual = Sys ->mass[i];

88 SigmarmsVirtual = Sys ->sigmarms[i];

89 EccrmsVirtual = Sys ->eccrms[i];

90 IncrmsVirtual = Sys ->incrms[i];

91 McoreVirtual = Sys ->masscore[i];

92 RcoreVirtual = Sys ->rcore[i];

93 AccretionsolidsVirtual = Sys ->accsolids[i];

94 MenvVirtual = Sys ->massenv[i];

95 McritVirtual = Sys ->masscrit[i];

96 AccretiongasVirtual = Sys ->accgas[i];

97 RcapVirtual = Sys ->rcap[i];

98 // WriteTorqueAndWork(t, i);

99 #ifndef COREACCRETION

100 WritePlanetFile (t, i, big);

101 #endif

102 #ifdef COREACCRETION

103 WritePlanetFileAccretionSolids (t, i, big);

104 #endif

105 }

106

107 ...
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108

109 void WriteOutputsAndDisplay(int type) {

110 ...

111 boolean writesigmam;

112 boolean writeecc;

113 boolean writeinc;

114 ...

115

116 if (type == ALL){ //We store the .par variables ’ value for a

while.

117 ...

118 writetau = WRITETAU;

119 writesigmam = WRITESIGMAM;

120 writeecc = WRITEECC;

121 writeinc = WRITEINC;

122 WRITEDENSITY = NO; //YES;

123 ...

124 WRITESIGMAM = NO;

125 WRITEECC = NO;

126 WRITEINC = NO;

127 #ifdef COREACCRETION

128 WRITESIGMAM = NO; //YES;

129 WRITEECC = NO; //YES;

130 WRITEINC = NO; //YES;

131 #endif

132 }

133 else {

134 sprintf(outputdir ,"%s",OUTPUTDIR);

135 sprintf(OUTPUTDIR ,"%ssnaps/",outputdir);

136 if (init == 0) {

137 MakeDir(OUTPUTDIR);

138 init = 1;

139 }

140 }
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141

142 #ifdef COREACCRETION

143 if (WRITESIGMAM)

144 __WriteField(Sigmam , TimeStep);

145 if (WRITEECC)

146 __WriteField(Ecc , TimeStep);

147 if (WRITEINC)

148 __WriteField(Inc , TimeStep);

149 #endif

150

151 ...

152

153 if (type == ALL){ //We recover the .par variables ’ value

154 WRITESIGMAM = writesigmam;

155 WRITEECC = writeecc;

156 WRITEINC = writeinc;

157 WRITEDENSITY = writedensity;

158 ...

159 }

160

161 }

162 }

A.5.0.2 Comentários gerais

Nós modificamos os arquivo output.c criando uma nova função (linhas 3 a 44), para

que, caso o usuário escolha a opção para formação de um núcleo sólido (linha 102 a 104)

no arquivo setup.opt (ver apêndice A.1), sejam impressos os valores das novas variáveis

da struct planetary system (ver apêndice A.4.3) no arquivo de sáıda planetX.dat.

As outras modificações seguem a mesma estrutura usada para as variáveis já cadastra-

das no arquivo, como guardar os valores da struct nas variáveis (linhas 80 a 97) ou reiniciar

as variáveis (linhas 53 a 71).

É importante destacar que o usuário pode optar por imprimir os arquivos com as novas

variáveis primitivas de campo manipulando as linhas 124 a 130.
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A.6 Modificação do arquivo foundam.h

A.6.1 Transcrição das modificações no código

1 /* \file fondam.h

2

3 This file contains all the information needed to work in a given

4 system of units. Contains fundamental constants used thorough the

5 code.

6 */

7

8 /* R_MU : ideal gas constant divided by mean molecular weight (R/\

mu) */

9

10 /* Note: the mean molecular weight assumed below has the fiducial

11 value of 2.4 g/mol for protoplanetary disks. */

12

13 // Define constant

14 #define PI 3.141592653589793

15 #define NA 6.022 e23 // Avogadro constant

16

17 //Scale free

18 #define G_SF 1.0

19 #define MSTAR_SF 1.0

20 #define R0_SF 1.0

21 #define R_MU_SF 1.0

22 #define CSH2_SF 1.0e -19/(5.2*1.49597871 e11)/(5.2*1.49597871 e11)

// CSH2_SF = (CSH2_MKS / R0_MKS*R0_MKS) * R0_SF*R0_SF

23 #define MUH2_SF 0.002/1.9891 e30 // MUH2_SF = (MUH2_MKS / (

MSTAR_MKS/mol)) * (MSTAR_SF/mol) = (MUH2_MKS / MSTAR_MKS) *

MSTAR_SF

24 #define MU0_SF 1.0

25 #define MEARTH_SF 5.973332 e24 /1.9891 e30 // MEARTH_SF = (

MEARTH_MKS / MSTAR_MKS) * MSTAR_SF

26
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27 #define G_MKS 6.674e-11

28 #define MSTAR_MKS 1.9891 e30

29 #define R0_MKS (5.2*1.49597871 e11)

30 #define R_MU_MKS 3460.0

31 #define CSH2_MKS 1.0e-19 //cross section in m2

32 #define MUH2_MKS 0.002 // molecular mass of H2 0.002 kg/mol

33 #define MU0_MKS 1.25663706143591e-6 //B in Tesla

34 #define MEARTH_MKS 5.973332 e24

35

36 #define G_CGS 6.674e-8

37 #define MSTAR_CGS 1.9891 e33

38 #define R0_CGS (5.2*1.49597871 e13)

39 #define R_MU_CGS 36149835.0

40 #define CSH2_CGS 1.0e-15 //cross section in cm2

41 #define MUH2_CGS 2.0 // molecular mass of H2 2 g/mol

42 #define MU0_CGS 12.5663706143591 //B in Gauss

43 #define MEARTH_CGS 5.973332 e27

44

45 #if !( defined(MKS) || defined (CGS))

46 #define G (G_SF)

47 #define MSTAR (MSTAR_SF)

48 #define R0 (R0_SF)

49 #define R_MU (R_MU_SF)

50 #define CSH2 (CSH2_SF)

51 #define MUH2 (MUH2_SF)

52 #define MU0 (MU0_SF)

53 #define MEARTH (MEARTH_SF)

54 #endif

55

56 // International System

57 #ifdef MKS

58 #define G (G_MKS)

59 #define MSTAR (MSTAR_MKS)

60 #define R0 (R0_MKS)
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61 #define R_MU (R_MU_MKS)

62 #define CSH2 (CSH2_MKS)

63 #define MUH2 (MUH2_MKS)

64 #define MU0 (MU0_MKS)

65 #define MEARTH (MEARTH_MKS)

66 #endif

67

68 //cgs

69 #ifdef CGS

70 #define G (G_CGS)

71 #define MSTAR (MSTAR_CGS)

72 #define R0 (R0_CGS)

73 #define R_MU (R_MU_CGS)

74 #define CSH2 (CSH2_CGS)

75 #define MUH2 (MUH2_CGS)

76 #define MU0 (MU0_CGS)

77 #define MEARTH (MEARTH_CGS)

78 #endif

79 ...

A.6.2 Comentários gerais

A transcrição acima mostra as mudanças que foram incorporadas ao arquivo foundam.h.

Na linha 14, nós definimos o número pi (PI), usado frequentemente em várias operações,

e, na linha 15, o número de Avogrado (NA), que também é adimensional.

Três novas variáveis foram definidas para uso no modelo de formação planetária, são

elas:

• Seção de choque da molécula de hidrogênio (CSH2) - trata-se de uma estimativa da

área frontal de uma molécula de H2. Aqui usamos o valor de 1.0× 10−15 cm2 (linha

40), e seus respectivos valores em outros sistemas de unidades (linha 22 e 31).

• Massa molecular do H2 (MUH2) - usamos o valor de 2 g/mol (linha 41). Os valores

para outros sistemas de unidades podem ser encontrados nas linhas 23 e 32.

• Massa da Terra (MEARTH) - trata-se do valor da massa da Terra em vários sistemas
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de unidades (linha 25, 34 e 43).

As outras linhas acrescentadas no código são usadas para trocar o valor da unidade da

variável de acordo com o sistema de unidades definido pelo usuário.

A.7 Arquivo setup.par

A.7.1 Transcrição do código

1 ### Run only this parameter file is FARGO3D was build using the

setup ’solids_eqN_HN_size1 ’

2 Setup solids_eqN_HN_size1

3 FuncArchFile setups/solids_eqN_HN_size1/func_arch.cfg

4

5 ### Disk parameters

6

7 AspectRatio 0.05 Thickness over Radius in

the disc

8 Sigma0 2.66e-3 Surface Density at r=5.2

UA

9 SigmaSlope 0.5 Slope of the surface

density

10 Alpha 3.00e-3 Alpha viscosity

11

12 ### Planet parameters

13

14 PlanetConfig planets/earth.cfg

15 ThicknessSmoothing 0.6

16 RocheSmoothing 0.0

17 Eccentricity 0.0

18 ExcludeHill Yes

19 IndirectTerm Yes

20 Frame C

21

22 ### Planet formation parameters
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23 rice 0.5769 Position of line ice ( = 3

UA)

24 fdg 0.03 fraction of dust/gas

25 fri 0.25 degree of condensation

26 rhoice 2.37e8 mean density of ice

27 rhorocky 7.57e8 mean dentity of rocky

28 rm 1.28549e-10 radius of planetesimals (

aprox 0.1 km)

29 cd 1.0 coefficient drag

30 rhom 7.57e8 planetesimals bulk density

(3.2 g/cm3)

31 b 10.0 width of the feeding zone

32

33 ### Mesh parameters

34

35 Nx 583 Azimuthal number of zones

36 Ny 251 Radial number of zones

37 Xmin -3.14159265358979323844

38 Xmax 3.14159265358979323844

39 Ymin 0.3 Inner boundary radius em metros

(=1.56 UA)

40 Ymax 3.0 Outer boundary radius em metros

(=15.6 UA)

41

42 ### Output control parameters

43

44 Ntot 90000000 Total number of time steps

(5.3 10^7 anos)

45 Ninterm 300 Time steps between outputs

(178 anos)

46 DT 0.314159265359 Time step length. 2PI = 1

orbit

47 OutputDir @outputs/solids_eqN_HN_size1
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A.7.2 Comentários gerais

Esse arquivo começa com o nome do setup e com o caminho do arquivo func arch.cfg

(linha 2 e 3), no qual estão listadas todas as funções que serão habilitadas para uso na

GPU ou CPU (ver apêndice A.4.10).

Os valores dos parâmetros acima em unidades adimensionais do código. Caso deseje, o

leitor pode alterar as unidades de acordo com sua conveniência. Aqui preferimos deixar as

unidades adimensionais e usar o comando make RESCALE=1 e make UNITS=MKS(ver seção

3.5).

A maioria dos parâmetros estão descritos na seção 3.6, portanto, abaixo vamos descrever

apenas os novos parâmetros que foram declarados devido ao modelo de formação planetária.

São eles:

• rice (real - linha 23): especifica a posição da linha de gelo, a partir da qual ocorre

a diferenciação do material. Recomendamos, inicialmente, a simulação do disco sem

planetas para determinação de alguma região de temperatura e/ou pressão de inte-

resse, para enfim, fixar esse valor.

• fdg (real - linha 24): atribui um valor para a razão entre o gás e a poeira. Esse fator

é usado no começo da simulação para calcular a densidade superficial de sólidos, com

base na densidade superficial de gás. Quanto maior essa razão, mais rápido será o

crescimento do núcleo sólido do planeta.

• fri (real - linha 25): ainda com relação à quantidade de poeira, esse valor será

aplicado como fator de condensação. Assim, entre a linha de gelo e a estrela, teremos

uma quantidade menor de sólidos. A densidade superficial de sólidos sofre, portanto,

uma diminuição nessa região por causa da multiplicação desse fator.

• rhoice (real - linha 26): densidade volumétrica dos planetesimais que estão depois

da linha de gelo.

• rhorocky (real - linha 27): densidade volumétrica dos planetesimais que estão antes

da linha de gelo.

• rm (real - linha 28): valor dos raios dos planetesimais. Todos os planetesimais pos-

suem o mesmo tamanho.
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• cd (real - linha 29): atribui um valor para o coeficiente de arrasto.

• rhom (real - linha 30): valor da densidade volumétrica do bulbo de planetesimais.

• b (real - linha 31): largura total da zona de alimentação do planeta, na qual ele

captura os planetesimais.

Os valores dos tempos usados nessa simulação devem ser vistos com cuidado, usamos

DT como 1/20 órbitas e uma grande quantidade de outputs (a cada 300 órbitas) num

tempo total muito grande. Para isso, desabilitamos vários outputs e só plotamos os valores

referentes aos dados planetários. Isso pode ser feito no arquivo output.c (ver apêndice

A.5). O leitor deve manipular esses valores de acordo com seus propósitos.

Os parâmetros não descritos aqui podem ser encontrados no manual do FARGO3D.

A.8 Arquivo setup.units

A.8.1 Transcrição do código

1 RICE *= R0

2 RM *= R0

3 RHOM *= MSTAR/(R0*R0*R0)

4 RHOICE *= MSTAR /(R0*R0*R0)

5 RHOROCKY *= MSTAR /(R0*R0*R0)

A.8.2 Comentários gerais

Esse arquivo contém as regras de transformação de unidades para os parâmetros novos

definidos em setup.par (ver apêndice A.7). O programa irá substituir os valores de MSTAR

e R0 de acordo com o sistema de unidades escolhido (ver apêndice A.6). Mais detalhes

podem ser encontrados na seção 3.5.

A.9 Arquivo Fluxdensityy cpu.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO
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4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Fluxdensityy_cpu (){

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Vy_temp);

14 INPUT(DensStar);

15 OUTPUT(Fluxdensy);

16 // <\USER_DEFINED >

17

18 //<EXTERNAL >

19 real* vy = Vy_temp ->field_cpu;

20 real* rho_s = DensStar ->field_cpu;

21 real* FyDens = Fluxdensy ->field_cpu;

22 int pitch = Pitch_cpu;

23 int stride = Stride_cpu;

24 int size_x = Nx+2* NGHX;

25 int size_y = Ny+2*NGHY -1;

26 int size_z = Nz+2* NGHZ;

27 // <\EXTERNAL >

28

29 //<INTERNAL >

30 int i;

31 int j;

32 int k;

33 int ll;

34 // <\INTERNAL >

35

36 //<CONSTANT >

37 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);
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38 // real Syj(Ny+2* NGHY);

39 // real Syk(Nz+2* NGHZ);

40 // <\CONSTANT >

41

42 //<MAIN_LOOP >

43

44 i = j = k = 0;

45

46 #ifdef Z

47 for (k=0; k<size_z; k++) {

48 #endif

49 #ifdef Y

50 for (j=1; j<size_y; j++) {

51 #endif

52 #ifdef X

53 for (i=0; i<size_x; i++) {

54 #endif

55 // <#>

56 ll = l;

57 FyDens[ll] = vy[ll]*rho_s[ll]* SurfY(j,k);

58 // <\#>

59 #ifdef X

60 }

61 #endif

62 #ifdef Y

63 }

64 #endif

65 #ifdef Z

66 }

67 #endif

68 // <\MAIN_LOOP >

69 }
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A.9.1 Comentários gerais

Esse arquivo foi constrúıdo apenas para cálculo do fluxo através da célula na direção

radial. Ele não faz parte do programa de formação planetária. Assim, não o detalharemos.

No entanto, caso o leitor deseje reproduzir alguns resultados desta tese essa transcrição

pode ser útil.
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Apêndice B

Estrutura do programa de formação planetária dentro

do FARGO3D

B.1 Arquivo main.c

B.1.1 Transcrição das modificações no código

1

2 ...

3 if(Restart == YES || Restart_Full == YES) {

4 CondInit (); // Needed even for restarts: some setups have

custom

5 // definitions (eg potential for setup MRI) or

custom

6 // scaling laws (eg. setup planetesimalsRT).

7 #ifdef COREACCRETION

8 #ifndef EQUILIBRIUM

9 InitAccSolids ();

10 #else

11 InitAccSolidsEquilibrium ();

12 #endif

13 #endif

14 begin_i = RestartSimulation(NbRestart);

15 if (ThereArePlanets) {

16 PhysicalTime = GetfromPlanetFile (NbRestart , 9, 0);

17 OMEGAFRAME = GetfromPlanetFile (NbRestart , 10, 0);
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18 RestartPlanetarySystem (NbRestart , Sys);

19 }

20 }

21 else {

22 if (ThereArePlanets)

23 EmptyPlanetSystemFiles ();

24 CondInit (); // Initialize set up

25 #ifdef COREACCRETION

26 #ifndef EQUILIBRIUM

27 InitAccSolids ();

28 #else

29 InitAccSolidsEquilibrium ();

30 #endif

31 #endif

32

33 // Note: CondInit () must be called only ONCE (otherwise some

34 // custom scaling laws may be applied several times).

35 }

36 ...

B.1.2 Comentários gerais

As modificações inseridas na função main.c foram realizadas com o intuito de inicializar

alguns parâmetros necessários ao modelo de formação planetária.

A inicialização do modelo de formação planetária é realizada após a leitura do arquivo

de condições iniciais (ver apêndice A.2). Em seguida, o programa verifica o modelo que

o usuário irá adotar. Os modelos possuem condições iniciais espećıficas para inicialização

dos parâmetros planetários responsáveis pela formação planetária.

Há duas condições posśıveis: a primeira se refere à situação fora de equiĺıbrio para o

cálculo da excentricidade e da inclinação quadráticas médias dos planetesimais ao longo da

malha do disco, e é realizada pela função InitAccSolids (ver apêndice B.2), enquanto a se-

gunda se refere à situação em equiĺıbrio e é obtida pela função InitAccSolidsEquilibrium

(ver apêndice B.3). A escolha é definida pelo usuário no arquivo setup.opt por meio da

ativação da variável de macrocomando EQUILIBRIUM (ver apêndice A.1).



Seção B.2. Arquivo initAccsolids.c 347

B.2 Arquivo initAccsolids.c

B.2.1 Transcrição do código

1 #include "fargo3d.h"

2

3 void InitAccSolids ()

4 {

5 real* Sigmasol = Sigmam ->field_cpu;

6 real* eccquad = Eccquad ->field_cpu;

7 real* incquad = Incquad ->field_cpu;

8 int NbPlanets = Sys ->nb;

9 int kp;

10 real* x = Sys ->x_cpu;

11 real* y = Sys ->y_cpu;

12 real* z = Sys ->z_cpu;

13 real* mass = Sys ->mass_cpu;

14 real* sigmarms = Sys ->sigmarms_cpu;

15 real* eccrms = Sys ->eccrms_cpu;

16 real* incrms = Sys ->incrms_cpu;

17 real* masscore = Sys ->masscore_cpu;

18 real* rcore = Sys ->rcore_cpu;

19 real* rcap = Sys ->rcap_cpu;

20 real* accsolids = Sys ->accsolids_cpu;

21 real* massenv = Sys ->massenv_cpu;

22 real* masscrit = Sys ->masscrit_cpu;

23

24 real year;

25 real r;

26 real RH;

27 real dy;

28 real rcy;

29 real Porbital;

30 real ecc_red , inc_red;

31 real Beta;
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32 real IFBETA;

33 real IGBETA;

34 real Phigh;

35 real Pmed;

36 real Plow;

37 real Pcoll;

38 real temp = 0.0;

39 int index;

40

41 #ifdef MKS

42 year = 31536000.0;

43 #endif

44 #ifdef CGS

45 year = 31536000.0;

46 #endif

47 #if !( defined(MKS) || defined (CGS))

48 year = 31536000.0/( sqrt(R0_MKS*R0_MKS*R0_MKS/G_MKS/MSTAR_MKS)

);

49 #endif

50

51 for (kp = 0; kp < NbPlanets; kp++)

52 {

53 r = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp] + z[kp]*z[kp]);

54 RH = r*pow(mass[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

55

56 #ifdef Y

57 dy = Ymin (1) - Ymin (0);

58 #ifdef CARTESIAN /*y -> y*/

59 index = (int)((y[kp]-Ymin (0))/dy);

60 #endif

61 #ifdef CYLINDRICAL /*y -> r*/

62 rcy = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp]);

63 index = (int)((rcy -Ymin (0))/dy);

64 #endif
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65 #ifdef SPHERICAL /*y -> r*/

66 index = (int)((r-Ymin (0))/dy);

67 #endif

68 #endif

69

70 #ifndef __GPU

71 //for MPI situation - subgrids

72 if (index < 0) index = 0;

73 if (index > Ny) index = 0;

74 #endif

75

76 if (index != 0)

77 {

78 sigmarms[kp] = reduction_full_SUM(Sigmam ,index ,index+1,

NGHZ ,Nz+NGHZ)/NX;

79 eccrms[kp] = reduction_full_SUM(Eccquad ,index ,index+1,

NGHZ ,Nz+NGHZ);

80 incrms[kp] = reduction_full_SUM(Incquad ,index ,index+1,

NGHZ ,Nz+NGHZ);

81 eccrms[kp] = sqrt(eccrms[kp]/NX);

82 incrms[kp] = sqrt(incrms[kp]/NX);

83 }

84 else

85 {

86 sigmarms[kp] = 0.0;

87 eccrms[kp] = 0.0;

88 incrms[kp] = 0.0;

89 }

90

91 #ifndef __GPU

92 MPI_Allreduce (& sigmarms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

93 sigmarms[kp] = temp;

94
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95 MPI_Allreduce (& eccrms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

96 eccrms[kp] = temp;

97

98 MPI_Allreduce (& incrms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

99 incrms[kp] = temp;

100 #endif

101

102 if (mass[kp] > 10.0* MEARTH)

103 {

104 masscore[kp] = 10.0* MEARTH;

105 masscrit[kp] = 10.0* MEARTH;

106 massenv[kp] = mass[kp] - masscore[kp];

107 rcore[kp] = pow (3.0* masscore[kp ]/(4.0* PI*RHOM) ,1.0/3.0);

108 rcap[kp] = rcore[kp];

109 accsolids[kp] = 0.0;

110 }

111 else

112 {

113 masscore[kp] = mass[kp];

114 massenv[kp] = 0.0;

115 rcore[kp] = pow (3.0* masscore[kp ]/(4.0* PI*RHOM) ,1.0/3.0);

116 rcap[kp] = rcore[kp];

117

118 /* PERIOD ORBITAL */

119 Porbital = (2.0* PI)*pow((r*r*r)/(G*(MSTAR+mass[kp])) ,0.5);

120

121 /* ECCENTRICITY AND INCLINATION REDUCED (see Fortier et. al

., 2012)*/

122 ecc_red = r*eccrms[kp]/RH;

123 inc_red = r*incrms[kp]/RH;

124

125 /* VALOR OF BETA (see Fortier et. al., 2012)*/
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126 Beta = inc_red/ecc_red;

127

128 /*IF e IG (Fortier et. al , 2013 - Eq 26 and Eq 27)*/

129 IFBETA = (1.0 + 0.95925* Beta + 0.77251* Beta*Beta)/(Beta

*(0.13142 + 0.12295* Beta));

130 IGBETA = (1.0 + 0.3996* Beta)/(Beta *(0.0369 + 0.04833* Beta

+ 0.00687* Beta*Beta));

131

132 /*VALOR FOR PROBABILITIES (Fortier et. al , 2013 - Eq 23,

24 and Eq 27)*/

133 Phigh = (pow(( rcore[kp] + RM) ,2.0) /(2.0* PI*RH*RH))*( IFBETA

+ (6.0*RH*IGBETA)/(( rcore[kp] + RM)*ecc_red*ecc_red));

134 Pmed = (pow(( rcore[kp] + RM) ,2.0) /(4.0* PI*RH*RH*inc_red))

*(17.3 + (232.0* RH)/( rcore[kp] + RM));

135 Plow = 11.3* pow ((( rcore[kp] + RM)/RH) ,0.5);

136

137 /*VALOR FOR PCOLL (Fortier et. al , 2013 - Eq 28)*/

138 Pcoll = pow(Phigh , -2.0) + pow(Plow , -2.0);//PCOLL (Fortier

et. al , 2013 - Eq 28)

139 Pcoll = pow(Pcoll , -0.5);

140 Pcoll = MIN(Pmed ,Pcoll);

141

142 accsolids[kp] = (2.0* PI*sigmarms[kp]*RH*RH/Porbital)*Pcoll

;

143 if (accsolids[kp] < 0.0) accsolids[kp] = 0.0; //for safe

144

145 masscrit[kp] = 10.0* pow(accsolids[kp]/(( MEARTH/year)*10.0e

-6) ,0.25)*MEARTH;

146 }

147 }

148 }
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B.2.2 Comentários gerais

As linhas 53 a 68 são responsáveis pelo cálculo do raio de Hill do planeta e pela lo-

calização da posição da célula, que contêm o planeta, na direção y em vários sistemas

de coordenadas (ver seção 3.2). Pelo fato de a implementação MPI quebrar a malha em

várias submalhas, as linhas 70 a 74 são responsáveis por padronizar um valor nulo para a

localização do planeta nas submalhas que não contêm o planeta. Assim, para a submalha

que contém o planeta (linha 76), calcula-se a média azimutal da densidade superficial (li-

nha 78), a média azimutal da excentricidade quadrática média (linha 79 e 81) e a média

azimutal da inclinação quadrática média (linha 80 e 82). As outras submalhas (quando

houver) recebem valores nulos. As linhas 91 a 100 são responsáveis por atribuir os valores

obtidos na submalha que contém o planeta para todas as submalhas.

Em seguida, o programa realiza um teste para saber se a massa planetária inicial

atribúıda pelo usuário é maior que 10M⊗ (linha 102), caso seja, a massa cŕıtica e a massa

do núcleo recebem o valor de 10M⊗ (linha 104 e 105). Esse é um valor ad hoc adotado como

um valor padrão para a massa de um núcleo sólido. A massa do envelope planetário será,

portanto, a diferença entre a massa inicial e a massa de 10M⊗ (linha 106). Perceba que,

nesse caso, a taxa de acreção de sólidos recebe o valor nulo (linha 109), pois considera-se

um núcleo já completamente formado, cujo raio geométrico é definido na linha 107.

No caso de massas menores que 10M⊗, calcula-se a taxa de acreção de sólidos por

meio da equação 4.130, no qual o peŕıodo orbital é obtido na linha 119, e a probalidade

de acreção nas linhas 120 a 140 (ver equações 4.131, 4.132 e 4.133). Nesse caso, a massa

cŕıtica é obtida na linha 145 utilizando a equação 5.27.

Mais detalhes sobre o modelo podem ser lidos na seção 4.5 e 5.4.5.

A maior parte dos dados obtidos são guardados nas variáveis de struct do planeta (ver

apêndice A.4.3).

B.3 Arquivo initAccSolidsEquilibrium.c

B.3.1 Transcrição do código

1 #include "fargo3d.h"

2

3 void InitAccSolidsEquilibrium ()
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4 {

5 int NbPlanets = Sys ->nb;

6 int kp;

7 real* xpl = Sys ->x_cpu;

8 real* ypl = Sys ->y_cpu;

9 real* zpl = Sys ->z_cpu;

10 real* mpl = Sys ->mass_cpu;

11 real* eccrms = Sys ->eccrms_cpu;

12 real* incrms = Sys ->incrms_cpu;

13 real* sigmarms = Sys ->sigmarms_cpu;

14 real* masscore = Sys ->masscore_cpu;

15 real* rcore = Sys ->rcore_cpu;

16 real* rcap = Sys ->rcap_cpu;

17 real* accsolids = Sys ->accsolids_cpu;

18 real* massenv = Sys ->massenv_cpu;

19 real* masscrit = Sys ->masscrit_cpu;

20

21 real dp;

22 real m;

23 real densrms;

24 real rhogasrms;

25

26 real year;

27 real r;

28 real RH;

29 real rpl;

30 real dy;

31 real Porbital;

32 real ecc_red , inc_red;

33 real Beta;

34 real IFBETA;

35 real IGBETA;

36 real Phigh;

37 real Pmed;
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38 real Plow;

39 real Pcoll;

40 real temp = 0.0;

41 int index;

42

43 #ifdef MKS

44 year = 31536000.0;

45 #endif

46 #ifdef CGS

47 year = 31536000.0;

48 #endif

49 #if !( defined(MKS) || defined (CGS))

50 year = 31536000.0/( sqrt(R0_MKS*R0_MKS*R0_MKS/G_MKS/MSTAR_MKS)

);

51 #endif

52

53 for (kp = 0; kp < NbPlanets; kp++)

54 {

55 r = sqrt(xpl[kp]*xpl[kp] + ypl[kp]*ypl[kp] + zpl[kp]*zpl[kp])

;

56 RH = r*pow(mpl[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

57

58 #ifdef Y

59 dy = Ymin (1) - Ymin (0);

60 #ifdef CARTESIAN /*y -> y*/

61 index = (int)((ypl[kp]-Ymin (0))/dy);

62 #endif

63 #ifdef CYLINDRICAL /*y -> r*/

64 rpl = sqrt(xpl[kp]*xpl[kp] + ypl[kp]*ypl[kp]);

65 index = (int)((rpl -Ymin (0))/dy);

66 #endif

67 #ifdef SPHERICAL /*y -> r*/

68 index = (int)((r-Ymin (0))/dy);

69 #endif
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70 #endif

71

72 #ifndef __GPU

73 //for MPI situation - subgrids

74 if (index < 0) index = 0;

75 if (index > Ny) index = 0;

76 #endif

77

78 if (index != 0)

79 {

80 sigmarms[kp] = reduction_full_SUM(Sigmam ,index ,index

+1,0,1)/NX;

81 densrms = reduction_full_SUM(Density ,index ,index +1,0,1)/

NX;

82 }

83 else

84 {

85 sigmarms[kp] = 0.0;

86 densrms = 0;

87 }

88

89 #ifndef __GPU

90 MPI_Allreduce (& sigmarms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

91 sigmarms[kp] = temp;

92

93 MPI_Allreduce (&densrms ,&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

94 densrms = temp;

95 #endif

96

97 /* VOLUMETRIC DENSITY OF GAS IN CELL CONTAINING THE PLANET --

ARMITAGE - PLANET FORMATION - EQ. 2.9*/

98 #ifdef Z
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99 rhogasrms = densrms;

100 #else

101 rhogasrms = (1.0/ sqrt (2.0* PI))*( densrms /( ASPECTRATIO*r));

102 #endif

103

104 /*WE CALCULATE THE MASS OF THE PLANETESIMAl**/

105 if (r < RICE) dp = RHOROCKY; // after line ice

106 else dp = RHOICE; // before line ice

107 m = dp *(4.0/3.0)*PI*pow(RM ,3.0);

108

109 /*WE CALCULATE THE ECCENTRICITY AND INCLINATION OF THE

PLANETESIMAl (see Fortier e.t al. 2012 - Eq. 56 and 57*/

110 eccrms[kp] = 1.7*( pow(m ,1.0/15.0)*pow(mpl[kp ] ,1.0/3.0)*pow(

RHOM ,2.0/15.0))*pow(B , -1.0/5.0)*pow(CD , -1.0/5.0)*pow(

rhogasrms , -1.0/5.0)*pow(MSTAR , -1.0/3.0)*pow(r , -1.0/5.0);

111 incrms[kp] = eccrms[kp ]/2.0;

112

113 if (mpl[kp] > 10.0* MEARTH)

114 {

115 rcore[kp] = pow (3.0* masscore[kp ]/(4.0* PI*RHOM) ,1.0/3.0);

116 masscore[kp] = 10.0* MEARTH;

117 masscrit[kp] = 10.0* MEARTH;

118 massenv[kp] = mpl[kp] - masscore[kp];

119 accsolids[kp] = 0.0;

120 rcap[kp] = rcore[kp];

121 }

122 else

123 {

124 masscore[kp] = mpl[kp];

125 massenv[kp] = 0.0;

126 rcore[kp] = pow (3.0* masscore[kp ]/(4.0* PI*RHOM) ,1.0/3.0);

127 rcap[kp] = rcore[kp];

128

129 /* PERIOD ORBITAL */
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130 Porbital = (2.0* PI)*pow((r*r*r)/(G*(MSTAR+mpl[kp])) ,0.5);

131

132 /* ECCENTRICITY AND INCLINATION REDUCED (see Fortier et. al

., 2012) */

133 ecc_red = r*eccrms[kp]/RH;

134 inc_red = r*incrms[kp]/RH;

135

136 /*VALOR OF BETA (see Fortier et. al., 2012)*/

137 Beta = inc_red/ecc_red;

138

139 /*IF e IG (Fortier et. al , 2013 - Eq 26 and Eq 27)*/

140 IFBETA = (1.0 + 0.95925* Beta + 0.77251* Beta*Beta)/(Beta

*(0.13142 + 0.12295* Beta));

141 IGBETA = (1.0 + 0.3996* Beta)/(Beta *(0.0369 + 0.04833* Beta

+ 0.00687* Beta*Beta));

142

143 /*VALOR FOR PROBABILITIES (Fortier et. al , 2013 - Eq 23,

24 and Eq 27)*/

144 Phigh = (pow(( rcore[kp] + RM) ,2.0) /(2.0* PI*RH*RH))*( IFBETA

+ (6.0*RH*IGBETA)/(( rcore[kp] + RM)*ecc_red*ecc_red));

145 Pmed = (pow(( rcore[kp] + RM) ,2.0) /(4.0* PI*RH*RH*inc_red))

*(17.3 + (232.0* RH)/( rcore[kp] + RM));

146 Plow = 11.3* pow ((( rcore[kp] + RM)/RH) ,0.5);

147

148 /*VALOR FOR PCOLL (Fortier et. al , 2013 - Eq 28)*/

149 Pcoll = pow(Phigh , -2.0) + pow(Plow , -2.0);//PCOLL (Fortier

et. al , 2013 - Eq 28)

150 Pcoll = pow(Pcoll , -0.5);

151 Pcoll = MIN(Pmed ,Pcoll);

152

153 accsolids[kp] = (2.0* PI*sigmarms[kp]*RH*RH/Porbital)*Pcoll

;

154 if (accsolids[kp] < 0.0) accsolids[kp] = 0.0; //for safe

155 masscrit[kp] = 10.0* pow(accsolids[kp]/(( MEARTH/year)*10.0e
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-6) ,0.25)*MEARTH;

156 }

157 }

158 }

B.3.2 Comentários gerais

Essa função é similar à função descrita no apêndice B.2.

A diferença reside no cálculo das médias azimutais das excentricidades e inclinações

quadráticas médias. Na situação de equiĺıbrio, não são utilizados os valores de outras

células. Assim, os valores da média azimutal da excentricidade e da inclinação quadráticas

médias na situação de equiĺıbrio são obtidos por meio das expressões anaĺıticas definidas

nas linhas 110 e 111 (ver eq. 4.139 e 4.141).

Como a expressão depende da massa dos planetesimais, foram acrescentadas as linhas

105 a 107 para obtenção dessa massa. Lembrando que os planetesimais mudam sua den-

sidade volumétrica de acordo com sua posição em relação à linha de gelo.

O restante do código segue o mesmo procedimento já descrito no apêndice B.2.

B.4 Arquivo AlgoGas.c

B.4.1 Transcrição das modificações no código

1

2 ...

3

4 void AlgoGas () {

5

6 real dtemp =0.0;

7 real dt=1.0;

8 int var=0;

9

10 int Nbpl = Sys ->nb;

11 int kp;

12 real* m = Sys ->mass_cpu;

13 real* masscrit = Sys ->masscrit_cpu;
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14 real* masscore = Sys ->masscore_cpu;

15

16 ...

17

18 #ifdef POTENTIAL

19 FARGO_SAFE(compute_potential(dt));

20 #endif

21

22 #ifdef COREACCRETION

23 FARGO_SAFE(Computerhogas ());

24 FARGO_SAFE(Computenumol ());

25 FARGO_SAFE(Computereymol ());

26 #ifndef EQUILIBRIUM

27 FARGO_SAFE(Computegasdragecc ());

28 FARGO_SAFE(Computegravecc ());

29 FARGO_SAFE(Updateecc(dt));

30 FARGO_SAFE(Computegasdraginc ());

31 FARGO_SAFE(Computegravinc ());

32 FARGO_SAFE(Updateinc(dt));

33 for (kp = 0; kp < Nbpl; kp++) FARGO_SAFE(

Computeaccretionsolids(dt,kp));

34 #else

35 for (kp = 0; kp < Nbpl; kp++) FARGO_SAFE(

Computeaccretionsolidsequilibrium(dt ,kp));

36 #endif

37

38 #ifdef GPU

39 DevMemcpyH2D(Sys ->mass_gpu , Sys ->mass_cpu , sizeof(real)*(

Sys ->nb+1));

40 DevMemcpyH2D(Sys ->masscore_gpu , Sys ->masscore_cpu , sizeof(

real)*(Sys ->nb+1));

41 DevMemcpyH2D(Sys ->masscrit_gpu , Sys ->masscrit_cpu , sizeof(

real)*(Sys ->nb+1));

42 #endif
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43

44 //for (kp = 0; kp < Nbpl; kp++) Denshom(kp); //nova funçao

45

46 #ifdef GASACCRETION

47 for (kp = 0; kp < Nbpl; kp++)

48 {

49 if (masscrit[kp] < masscore[kp]) Accretiongas(dt ,kp);

50 }

51 #endif

52 #else

53 #ifdef GASACCRETION

54 for (kp = 0; kp < Nbpl; kp++) Accretiongas(dt ,kp);

55 #endif

56 #endif

57

58 #ifdef GPU

59 DevMemcpyH2D(Sys ->mass_gpu , Sys ->mass_cpu , sizeof(real)*(

Sys ->nb+1));

60 DevMemcpyH2D(Sys ->massenv_gpu , Sys ->massenv_cpu , sizeof(

real)*(Sys ->nb+1));

61 #endif

62

63 #if (( defined(SHEARINGSHEET2D) || defined(SHEARINGBOX3D)) && !

defined(SHEARINGBC))

64 FARGO_SAFE(NonReflectingBC(Vy));

65 #endif

66

67 ...

68 }

B.4.2 Comentários gerais

As modificações realizadas na função AlgoGas são responsáveis por chamar as funções

do modelo de formação planetária. As chamadas das funções irão depender das variáveis

definidas pelo usuário no arquivo SETUP.opt (ver apêndice A.1).
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No caso do modelo fora do equiĺıbrio, executam-se as linhas 27 a 33. Para o modelo de

equiĺıbrio, essas linhas não são necessárias, e executa-se a linha 35.

Observe que é posśıvel rodar o modelo de acreção de sólidos sem necessidade da acreção

de gás (linhas 46 a 51). No entanto, caso o usuário opte pela acreção de sólidos e acreção

de gás, o modelo checará se o núcleo alcançou a massa cŕıtica, a partir da qual tem ińıcio

a acreção de gás. Por isso, foi necessário acrescentar essas variáveis no código (linhas 13 e

14).

Caso o usuário opte apenas pela acreção de gás, as linhas anteriores são puladas e

executam-se as linhas 52 a 56.

A massa do núcleo, da massa cŕıtica e a massa total podem sofrer mudanças durante a

passagem em alguma função. Essas mudanças ocorrem sempre na CPU, assim, os valores

podem ser enviados para a GPU em alguns momentos (linhas 38 a 42).

Também vale destacar que usamos o método de Euler semi-impĺıcito para resolução

do sistema de equações para evolução da excentricidade e inclinação quadrática média em

cada célula, assim, primeiro ocorre um update na excentricidade quadrática média de cada

célula e, em seguida, esse valor é usado para cálculo do update na inclinação quadrática

média de cada célula.

B.5 Arquivo Computerhogas.c

B.5.1 Transcrição do código

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computerhogas_cpu () {

11
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12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Density);

14 OUTPUT(Rhogas);

15 // <\USER_DEFINED >

16

17 //<EXTERNAL >

18 real* rhogas = Rhogas ->field_cpu;

19 real* dens = Density ->field_cpu;

20 int pitch = Pitch_cpu;

21 int stride = Stride_cpu;

22 int size_x = Nx+2* NGHX;

23 int size_y = Ny+2* NGHY;

24 int size_z = Nz+2* NGHZ;

25 // <\EXTERNAL >

26

27 //<INTERNAL >

28 int i;

29 int j;

30 int k;

31 // <\INTERNAL >

32

33 //<CONSTANT >

34 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

35 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

36 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);

37 // real ASPECTRATIO (1);

38 // <\CONSTANT >

39

40 //<MAIN_LOOP >

41

42 i = j = k = 0;

43 #ifdef Z

44 for (k=0; k<size_z; k++) {

45 #endif
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46 #ifdef Y

47 for (j=0; j<size_y; j++) {

48 #endif

49 #ifdef X

50 for (i=0; i<size_x; i++) {

51 #endif

52 // <#>

53

54 #ifdef Z

55 rhogas[l] = dens[l];

56 #else

57 #ifdef SPHERICAL

58 rhogas[l] = (1.0/ sqrt (2.0*PI))*dens[l]/( ASPECTRATIO*ymed(j

)*sin(zmed(k)));

59 #endif

60 #ifdef CYLINDRICAL

61 rhogas[l] = (1.0/ sqrt (2.0*PI))*dens[l]/( ASPECTRATIO*ymed(j

));

62 #endif

63 #ifdef CARTESIAN

64 rhogas[l] = (1.0/ sqrt (2.0*PI))*dens[l]/( ASPECTRATIO*sqrt(

XC*XC+YC*YC));

65 #endif

66 #endif

67

68 // <\#>

69 #ifdef X

70 }

71 #endif

72 #ifdef Y

73 }

74 #endif

75 #ifdef Z

76 }
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77 #endif

78 // <\MAIN_LOOP >

79 }

B.5.2 Comentários gerais

Essa função guarda os valores da densidade volumétrica do gás na variável de campo

Rhogas. No caso de uma simulação 3D, esse valor é o próprio valor do campo Density

definido pelo usuário e manipulado pelo programa na rotina hidrodinâmica (linha 54 a 56).

No entanto, no caso de uma simulação 2D ou 1D, precisamos estimar a densidade

volumétrica do gás, já que o programa só utiliza a densidade superficial do gás. Nesse

caso, vamos utilizar uma estimativa baseada na integração da equação 2.8, obtida para um

disco isotérmico (Armitage, 2010), da qual obtemos:

ρgas =
1√
2π

Σgas

hr
. (B.1)

As linhas 57 a 65 são justamente a declaração da equação acima calculando o valor

de r para cada sistema de coordenadas, onde h é a variável ASPECTRATIO definida em

setup.par (ver apêndice A.7), e r, a distância do centro da célula à origem do sistema de

coordenadas.

B.6 Arquivo computenumol.c

B.6.1 Transcrição do código

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computenumol_cpu () {

11
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12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Density);

14 INPUT(Rhogas);

15 INPUT(Energy);

16 OUTPUT(Numol);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* dens = Density ->field_cpu;

21 real* rhogas = Rhogas ->field_cpu;

22 real* cs = Energy ->field_cpu;

23 real* numol = Numol ->field_cpu;

24 real gamma = GAMMA;

25 int pitch = Pitch_cpu;

26 int stride = Stride_cpu;

27 int size_x = Nx+2* NGHX;

28 int size_y = Ny+2* NGHY;

29 int size_z = Nz+2* NGHZ;

30 // <\EXTERNAL >

31

32 //<INTERNAL >

33 real vs;

34 real numberH2;

35 real lambda;

36 int i;

37 int j;

38 int k;

39 // <\INTERNAL >

40

41 //<MAIN_LOOP >

42

43 i = j = k = 0;

44 #ifdef Z

45 for (k=0; k<size_z; k++) {
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46 #endif

47 #ifdef Y

48 for (j=0; j<size_y; j++) {

49 #endif

50 #ifdef X

51 for (i=0; i<size_x; i++) {

52 #endif

53 // <#>

54

55 #ifdef ISOTHERMAL

56 vs = (1.0/3.0)*cs[l];

57 #endif

58 #ifdef ADIABATIC

59 vs = (1.0/3.0)*sqrt(gamma*(gamma -1.0)*cs[l]/dens[l]);

60 #endif

61 #ifdef POLYTROPIC

62 vs = (1.0/3.0)*sqrt(cs[l]* gamma*pow(dens[l],gamma -1.0));

63 #endif

64

65 numberH2 = (NA/MUH2)*rhogas[l];

66 lambda = (1.0/ CSH2)/numberH2;

67 numol[l] = lambda*vs;

68 // <\#>

69 #ifdef X

70 }

71 #endif

72 #ifdef Y

73 }

74 #endif

75 #ifdef Z

76 }

77 #endif

78 // <\MAIN_LOOP >

79 }



Seção B.7. Arquivo computereymol.c 367

B.6.2 Comentários gerais

Essa função é responsável pelo cálculo da viscosidade molecular do gás em cada célula

do disco e por guardar esses valores na variável de campo Numol (linha 67). A viscosidade

molecular do gás é calculada usando a expressão:

νgas =
λgascs

3
. (B.2)

Assim, as linhas 55 a 63 calculam 1/3 da velocidade do som, dependendo da equação de

estado para o gás escolhido no arquivo setup.opt (ver seção 3.1.4). A ordem das operações

é alterada para levar em conta a aritmética de ponto flutuante que é diferente na GPU e

na CPU.

Para obtermos o livre caminho médio λgas, usamos a equação:

λgas = (ngσH2)
−1, (B.3)

onde σH2 é a seção de choque da molécula de hidrogênio, definida em foundam.c (ver

apêndice A.6), e ng é a densidade numérica dessas moléculas, que é obtida na linha 65

usando a massa molecular da molécula de hidrogênio, também definida em foundam.c, e

a densidade volumétrica do gás obtida pela função Computerhogas (ver apêndice B.5).

B.7 Arquivo computereymol.c

B.7.1 Transcrição do código

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computereymol_cpu () {

11
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12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Ecc);

14 INPUT(Inc);

15 INPUT(Numol);

16 OUTPUT(Reymol);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* reymol = Reymol ->field_cpu;

21 real* numol = Numol ->field_cpu;

22 real* ecc = Ecc ->field_cpu;

23 real* inc = Inc ->field_cpu;

24 int pitch = Pitch_cpu;

25 int stride = Stride_cpu;

26 int size_x = Nx+2* NGHX;

27 int size_y = Ny+2* NGHY;

28 int size_z = Nz+2* NGHZ;

29 // <\EXTERNAL >

30

31 //<INTERNAL >

32 real vk;

33 float vrel;

34 real c1;

35 real c2;

36 real c3;

37 int i;

38 int j;

39 int k;

40 real r;

41 // <\INTERNAL >

42

43 //<CONSTANT >

44 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

45 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);



Seção B.7. Arquivo computereymol.c 369

46 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);

47 // real RM(1);

48 // <\CONSTANT >

49

50 //<MAIN_LOOP >

51

52 i = j = k = 0;

53 #ifdef Z

54 for (k=0; k<size_z; k++) {

55 #endif

56 #ifdef Y

57 for (j=0; j<size_y; j++) {

58 #endif

59 #ifdef X

60 for (i=0; i<size_x; i++) {

61 #endif

62 // <#>

63

64 #ifdef SPHERICAL

65 vk = sqrt(G*MSTAR/ymed(j));

66 #endif

67 #ifdef CYLINDRICAL

68 vk = sqrt(G*MSTAR/sqrt(ymed(j)*ymed(j)+zmed(k)*zmed(k)));

69 #endif

70 #ifdef CARTESIAN

71 vk = sqrt(G*MSTAR/sqrt(XC*XC+YC*YC+ZC*ZC));

72 #endif

73

74 c1 = ecc[l];

75 c1 = c1*ecc[l];

76 c1 = (5.0/8.0)*c1;

77

78 c2 = inc[l];

79 c2 = c2*inc[l];
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80 c2 = (1.0/2.0)*c2;

81

82 c3 = c1 + c2;

83

84 vrel = vk*sqrt(c3);

85 reymol[l] = (RM*vrel)/numol[l];

86 // <\#>

87 #ifdef X

88 }

89 #endif

90 #ifdef Y

91 }

92 #endif

93 #ifdef Z

94 }

95 #endif

96 // <\MAIN_LOOP >

97 }

B.7.2 Comentários gerais

Essa função é responsável pelo cálculo do número de Reynolds molecular e por guardar

o valor obtido em cada célula na vaŕıavel de campo Reymol (linha 85).

O número de Reynolds molecular é calculado por meio da equação:

Re ≡ vrrm

νgas

, (B.4)

onde rm é o tamanho do planetesimal, definido em setup.par (ver apêndice A.7), νgas

é a viscosidade molecular, obtida pela rotina computenumol.c (vêr apêndice B.6),e vr, é

a velocidade relativa dos planetesimais em relação à velocidade orbital no mesmo raio,

definida por (linha 74 a 84):

vr ≡ vK

√
5

8
e2 +

1

2
i2, (B.5)

onde vK é a velocidade kepleriana, obtida nas linhas 64 a 72, e e e i a excentricidade e a

inclinação quadráticas médias dos planetesimais.
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A ordem das operações foi colocada nessa forma para evitar diferenças na aritmética

de ponto flutuante que ocorre entre a GPU e a CPU.

B.8 Arquivo computegasdragecc.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computegasdragecc_cpu () {

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Energy);

14 INPUT(Density);

15 INPUT(Rhogas);

16 INPUT(Reymol);

17 INPUT(Ecc);

18 INPUT(Inc);

19 OUTPUT(Dedt);

20 // <\USER_DEFINED >

21

22 //<EXTERNAL >

23 real* cs = Energy ->field_cpu;

24 real* dens = Density ->field_cpu;

25 real* rhogas = Rhogas ->field_cpu;

26 real* ecc = Ecc ->field_cpu;

27 real* inc = Inc ->field_cpu;

28 real* reymol = Reymol ->field_cpu;

29 real* dedt = Dedt ->field_cpu;
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30 int pitch = Pitch_cpu;

31 int stride = Stride_cpu;

32 int size_x = Nx+2* NGHX;

33 int size_y = Ny+2* NGHY;

34 int size_z = Nz+2* NGHZ;

35 // <\EXTERNAL >

36

37 //<INTERNAL >

38 real vs;

39 real numberH2;

40 real lambda;

41 real p;

42 real q;

43 real hg;

44 real vk;

45 real nfactor;

46 real dist;

47 real tdrag;

48 real c0;

49 real c1;

50 real c2;

51 real c3;

52 real c4;

53 float c5;

54 real epsilon = 1.211;

55 int i;

56 int j;

57 int k;

58 // <\INTERNAL >

59

60 //<CONSTANT >

61 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

62 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

63 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);



Seção B.8. Arquivo computegasdragecc.c 373

64 // real SIGMASLOPE (1);

65 // real FLARINGINDEX (1);

66 // real ASPECTRATIO (1);

67 // real RHOM (1);

68 // real RM(1);

69 // real CD(1);

70 // real GAMMA (1);

71 // <\CONSTANT >

72

73 //<MAIN_LOOP >

74

75 i = j = k = 0;

76 #ifdef Z

77 for (k=0; k<size_z; k++) {

78 #endif

79 #ifdef Y

80 for (j=0; j<size_y; j++) {

81 #endif

82 #ifdef X

83 for (i=0; i<size_x; i++) {

84 #endif

85 // <#>

86

87 #ifdef ISOTHERMAL

88 vs = cs[l];

89 #endif

90 #ifdef ADIABATIC

91 vs = sqrt(GAMMA*(GAMMA -1.0)*cs[l]/dens[l]);

92 #endif

93 #ifdef POLYTROPIC

94 vs = sqrt(cs[l]* GAMMA*pow(dens[l],GAMMA -1.0));

95 #endif

96

97 numberH2 = (NA/MUH2)*rhogas[l];
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98 lambda = (1.0/ CSH2)/numberH2;

99

100 /*WE CALCULATE nfactor (see Takeuchi 2002 - Eq.17)*/

101 #ifdef z

102 p = SIGMASLOPE;

103 #else

104 p = (SIGMASLOPE - FLARINGINDEX);

105 #endif

106 q = 2.0* FLARINGINDEX - 3.0;

107

108 #ifdef SPHERICAL

109 vk = sqrt(G*MSTAR/ymed(j));

110 dist = ymed(j)*sin(zmed(k));

111 hg = (ASPECTRATIO*dist)*pow((dist/R0),FLARINGINDEX);

112 nfactor = -pow(hg/dist ,2.0)*(p + q + FLARINGINDEX *(ymed(j)*

cos(zmed(k))*(ymed(j)*cos(zmed(k))/hg);

113 #endif

114 #ifdef CYLINDRICAL

115 vk = sqrt(G*MSTAR/sqrt(ymed(j)*ymed(j)+zmed(k)*zmed(k)));

116 dist = ymed(j);

117 hg = (ASPECTRATIO*dist)*pow((dist/R0),FLARINGINDEX);

118 nfactor = -pow(hg/dist ,2.0)*(p + q + FLARINGINDEX*zmed(k)*

zmed(k)/hg);

119 #endif

120 #ifdef CARTESIAN

121 vk = sqrt(G*MSTAR/sqrt(XC*XC+YC*YC+ZC*ZC));

122 dist = sqrt(XC*XC+YC*YC);

123 hg = (ASPECTRATIO*dist)*pow((dist/R0),FLARINGINDEX);

124 nfactor = -pow(hg/dist ,2.0)*(p + q + FLARINGINDEX*zmed(k)*

zmed(k)/hg);

125 #endif

126

127 if(( reymol[l] >= 20.0) && (RM >= lambda))

128 {
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129 tdrag = (8.0* RHOM*RM)/(3.0* CD*vk*rhogas[l]);

130 c0 = -(1.0/ tdrag)*ecc[l];

131 c1 = (9.0/4.0)*nfactor*nfactor;

132 c2 = (9.0/(4.0* PI))*epsilon*epsilon*ecc[l]*ecc[l];

133 c3 = (1.0/PI)*inc[l]*inc[l];

134 c4 = c1 + c2 + c3;

135 c5 = c0*sqrt(c4);

136 dedt[l] = c5;

137 }

138

139 if(( reymol[l] < 20.0) && (RM >= lambda))

140 {

141 dedt[l] = -(3.0/4.0)*( lambda /(RHOM*RM*RM));

142 dedt[l] *= vs*rhogas[l];

143 dedt[l] *= ecc[l];

144 }

145

146 if(RM < lambda)

147 {

148 dedt[l] = -(1.0/2.0) *(1.0/( RHOM*RM))*vs;

149 dedt[l] *= rhogas[l]*ecc[l];

150 }

151 // <\#>

152 #ifdef X

153 }

154 #endif

155 #ifdef Y

156 }

157 #endif

158 #ifdef Z

159 }

160 #endif

161 // <\MAIN_LOOP >

162 }
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B.8.1 Comentários gerais

Essa função é responsável por obter a taxa de mudança da excentricidade quadrática

média devido à força de arrasto experimentada por um corpo esférico. Esta força depende

da velocidade relativa do corpo com relação ao gás, e, dependendo da razão entre o raio do

planetesimal e o livre caminho médio da moléculas, pode ser encontrada em três regimes

diferentes. Os primeiros dois regimes são obtidos para planetesimais cujos raios são maiores

que o livre caminho médio, rm & λgas, podendo estar no regime quadrático ou de Stokes.

Para distinguir esses regimes, nós adotamos o critério proposto por Rafikov (2004), que

utiliza o número de Reynolds molecular, Remol, obtido no arquivo computereymol.c (ver

apêndice B.7).

Caso Remol & 20 (linha 127), assume-se que o arrasto do gás está no regime quadrático,

nesse caso, a equação para evolução da excentricidade quadrática média, devido ao arrasto

do gás, é dada por (linhas 129 a 136):

(
de2

dt

)
gas

= − 2e2

τdrag

(
9

4
η2 +

9

4π
ξ2e2 +

1

π
i2
)1/2

. (B.6)

Nesta tese, usamos o valor de ξ ' 1.211 e o valor de η, que depende da distância à

estrela, é aproximado pela equação (Takeuchi e Lin, 2002) (linha 101 a 125):

η =

(
h

r

)2

(p+ q + γ
z

h
), (B.7)

onde p = ϕ, se o disco for bidimensional, ou p = ϕ− γ, se o disco for tridimensional, além

disso, q = 2.0γ − 3.0 e γ é o fator que define a curvatura do disco. Nesta tese, usamos um

disco bidimensional e fator de curvatura nulo. Em caso de dúvida sobre o significado f́ısico

desses parâmetros, recomendamos a leitura da seção 3.10.1.

O tempo de escala do arrasto de gás, τdrag, é dado por (linha 129):

τdrag =
8ρmrm

3CDρgasvK

, (B.8)

onde vK é a velocidade kepleriana na célula.

O regime de Stokes ocorre para rm & λgas e Remol < 20 (linha 139), neste caso, a

equação para evolução da taxa da excentricidade quadrática média dos planetesimais, é

dada por (linha 141 e 143):
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(
de2

dt

)
gas

= −3

2

λgascsρgase
2

ρmr2
m

, (B.9)

onde cs é a velocidade do som na célula.

Quando rm . λgas (linha 146), o terceiro regime, regime de Epstein, toma lugar e a

evolução da taxa da excentricidade quadrática média é descrita por (linha 148 e 149):

(
de2

dt

)
gas

= −e2 csρgas

ρmrm

, (B.10)

B.9 Arquivo computegravecc.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computegravecc_cpu () {

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Ecc);

14 INPUT(Inc);

15 INPUT(Dedt);

16 OUTPUT(Dedt);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* ecc = Ecc ->field_cpu;

21 real* inc = Inc ->field_cpu;

22 real* dedt = Dedt ->field_cpu;

23 int Nbpl = Sys ->nb;
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24 real* xpl = Sys ->x_cpu;

25 real* ypl = Sys ->y_cpu;

26 real* zpl = Sys ->z_cpu;

27 real* mpl = Sys ->mass_cpu;

28 int pitch = Pitch_cpu;

29 int stride = Stride_cpu;

30 int size_x = Nx+2* NGHX;

31 int size_y = Ny+2* NGHY;

32 int size_z = Nz+2* NGHZ;

33 // <\EXTERNAL >

34

35 //<INTERNAL >

36 int kp;

37 real r;

38 real Porbital;

39 real RH;

40 real ecc_red;

41 real inc_red;

42 real Beta;

43 real IPVS;

44 real Lambda;

45 real PVS;

46 real delta;

47 real f_delta;

48 float c0;

49 int i;

50 int j;

51 int k;

52 // <\INTERNAL >

53

54 //<CONSTANT >

55 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

56 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

57 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);
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58 // real B(1);

59 // <\CONSTANT >

60

61 //<MAIN_LOOP >

62

63 i = j = k = 0;

64 #ifdef Z

65 for (k=0; k<size_z; k++) {

66 #endif

67 #ifdef Y

68 for (j=0; j<size_y; j++) {

69 #endif

70 #ifdef X

71 for (i=0; i<size_x; i++) {

72 #endif

73 // <#>

74

75 for (kp = 0; kp < Nbpl; kp++)

76 {

77 r = sqrt(xpl[kp]*xpl[kp] + ypl[kp]*ypl[kp] + zpl[kp]*

zpl[kp]);

78 Porbital = (2.0* PI)*sqrt((r*r*r)/(G*(MSTAR+mpl[kp])));

79 RH = r*pow(mpl[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

80

81 ecc_red = r*ecc[l]/RH;

82 inc_red = r*inc[l]/RH;

83

84 Beta = inc_red/ecc_red;

85

86 IPVS = (Beta - 0.36251) /(0.061547 + 0.16112* Beta +

0.054473* Beta*Beta);

87

88 Lambda = inc_red *( ecc_red*ecc_red + inc_red*inc_red)

/12.0;
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89

90 PVS = ((73.0* ecc_red*ecc_red)/(10.0* Lambda*Lambda))*log

(1.0 + 10.0* Lambda*Lambda /( ecc_red*ecc_red));

91 PVS = PVS + (72.0* IPVS/(PI*ecc_red*inc_red))*log (1.0 +

Lambda*Lambda);

92

93 #ifdef SPHERICAL

94 delta = ymed(j)*sin(zmed(k)) - r;

95 #endif

96 #ifdef CYLINDRICAL

97 delta = ymed(j) - r;

98 #endif

99 #ifdef CARTESIAN

100 delta = sqrt(XC*XC+YC*YC) - r;

101 #endif

102

103 if (delta < 0) delta = (-1.0)*delta;

104

105 f_delta = pow(delta /(5.0* RH) ,5.0);

106 f_delta = pow (1.0 + f_delta ,-1.0);

107

108 c0 = (1.0/2.0)*f_delta *(mpl[kp ]/(3.0*B*MSTAR*Porbital))

*PVS;

109

110 dedt[l] += c0/ecc[l];

111 }

112 // <\#>

113 #ifdef X

114 }

115 #endif

116 #ifdef Y

117 }

118 #endif

119 #ifdef Z



Seção B.9. Arquivo computegravecc.c 381

120 }

121 #endif

122 // <\MAIN_LOOP >

123 }

B.9.1 Comentários gerais

Essa função determina a taxa da evolução da excentricidade quadrática média devido

à influência gravitacional do protoplaneta. A equação que descreve essa evolução é dada

por (linha 108 e 110):

(
de2

dt

)
grav

=

(
Mp

3bM?Porbital

)
PVS, (B.11)

o valor de PVS é dado por (linha 90 e 91):

PVS =

[
73ẽ2

10Λ2

]
ln (1 + 10Λ2/ẽ2) +

[
72IPVS(β)

πẽ̃i

]
ln (1 + Λ2), (B.12)

com Λ = ĩ(ẽ2 + ĩ2)/12 (linha 88). Conforme vimos na seção 4.4.1, a função IPVS(β) pode

ser aproximada para 0 < β ≤ 1 por (linha 86):

IPVS(β) ' β − 0.36251

0.061547 + 0.16112β + 0.054473β2
. (B.13)

A excitação que o protoplaneta produz nos planetesimais enfraquece com a distância

entre o protoplaneta e o planetesimal. Seguindo a aproximação de Guilera et al. (2010),

usamos:

(
de2

dt

)eff

grav

= f(∆)

(
deij

2

dt

)
grav

, (B.14)

onde f(∆) assegura que a perturbação do protoplaneta seja confinada na sua vizinhança,

e dada por (linha 93 a 106):

f(∆) =

[
1 +

(
∆

nRH

)]
, (B.15)

onde ∆ = |ap − am|, ap é o semieixo maior do protoplaneta e am é o semieixo dos pla-

netesimais. Nesta tese, adotamos ∆ como a distância radial entre a célula que contém o

protoplaneta e a célula onde se calcula a evolução.
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B.10 Arquivo updateecc.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Updateecc_cpu(real dt) {

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Dedt);

14 INPUT(Ecc);

15 OUTPUT(Ecc);

16 OUTPUT(Eccquad);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* ecc = Ecc ->field_cpu;

21 real* dedt = Dedt ->field_cpu;

22 real* eccquad = Eccquad ->field_cpu;

23 int pitch = Pitch_cpu;

24 int stride = Stride_cpu;

25 int size_x = Nx+2* NGHX;

26 int size_y = Ny+2* NGHY;

27 int size_z = Nz+2* NGHZ;

28 // <\EXTERNAL >

29

30 //<INTERNAL >

31 int i;

32 int j;
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33 int k;

34 // <\INTERNAL >

35

36 //<CONSTANT >

37 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

38 // <\CONSTANT >

39

40 //<MAIN_LOOP >

41

42 i = j = k = 0;

43

44 #ifdef Z

45 for (k=0; k<size_z; k++) {

46 #endif

47 #ifdef Y

48 for (j=0; j<size_y; j++) {

49 #endif

50 #ifdef X

51 for (i=0; i<size_x; i++) {

52 #endif

53 // <#>

54 ecc[l] = ecc[l] + dedt[l]*dt;

55 eccquad[l] = ecc[l]*ecc[l];

56 // <\#>

57 #ifdef X

58 }

59 #endif

60 #ifdef Y

61 }

62 #endif

63 #ifdef Z

64 }

65 #endif

66 // <\MAIN_LOOP >
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67

68 //<LAST_BLOCK >

69 int NbPlanets = Sys ->nb;

70 int kp;

71 real* x = Sys ->x_cpu;

72 real* y = Sys ->y_cpu;

73 real* z = Sys ->z_cpu;

74 real* mass = Sys ->mass_cpu;

75 real* eccrms = Sys ->eccrms_cpu;

76

77 real r;

78 real rpl;

79 real dy;

80 real RH;

81 real dist;

82 real temp = 0.0;

83 int index;

84

85 for (kp = 0; kp < NbPlanets; kp++)

86 {

87 r = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp] + z[kp]*z[kp]);

88 RH = r*pow(mass[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

89

90 #ifdef Y

91 dy = Ymin (1) - Ymin (0);

92 #ifdef CARTESIAN /*y -> y*/

93 index = (int)((y[kp]-Ymin (0))/dy);

94 #endif

95 #ifdef CYLINDRICAL /*y -> r*/

96 rpl = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp]);

97 index = (int)((rpl -Ymin (0))/dy);

98 #endif

99 #ifdef SPHERICAL /*y -> r*/

100 index = (int)((r-Ymin (0))/dy);
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101 #endif

102 #endif

103

104 #ifndef __GPU

105 //for MPI situation - subgrids

106 if (index < 0) index = 0;

107 if (index > Ny) index = 0;

108 #endif

109

110 if (index != 0)

111 {

112 eccrms[kp] = reduction_full_SUM(Eccquad ,index ,index+1,NGHZ

,Nz+NGHZ);

113 eccrms[kp] = sqrt(eccrms[kp]/NX);

114 }

115 else

116 {

117 eccrms[kp] = 0.0;

118 }

119

120 #ifndef __GPU

121 MPI_Allreduce (& eccrms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

122 eccrms[kp] = temp;

123 #endif

124 }

125 // <\LAST_BLOCK >

126 }

B.10.1 Comentários gerais

Essa função é responsável pelo update nos valores da excentricidade quadrática média

das células (linhas 54 e 55).

Por fim, dentro do bloco MAIN LOOP (linhas 87 a 124), calcula-se o valor da média

azimutal da excentricidade quadrática média para o planeta. Mais detalhes podem ser
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obtidos no apêndice B.2, que utiliza procedimentos similares.

B.11 Arquivo computegasdraginc.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computegasdraginc_cpu () {

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Energy);

14 INPUT(Density);

15 INPUT(Rhogas);

16 INPUT(Reymol);

17 INPUT(Ecc);

18 INPUT(Inc);

19 OUTPUT(Didt);

20 // <\USER_DEFINED >

21

22 //<EXTERNAL >

23 real* cs = Energy ->field_cpu;

24 real* dens = Density ->field_cpu;

25 real* rhogas = Rhogas ->field_cpu;

26 real* ecc = Ecc ->field_cpu;

27 real* inc = Inc ->field_cpu;

28 real* reymol = Reymol ->field_cpu;

29 real* didt = Didt ->field_cpu;

30 int pitch = Pitch_cpu;



Seção B.11. Arquivo computegasdraginc.c 387

31 int stride = Stride_cpu;

32 int size_x = Nx+2* NGHX;

33 int size_y = Ny+2* NGHY;

34 int size_z = Nz+2* NGHZ;

35 // <\EXTERNAL >

36

37 //<INTERNAL >

38 real vs;

39 real numberH2;

40 real lambda;

41 real p;

42 real q;

43 real hg;

44 real vk;

45 real nfactor;

46 real dist;

47 real tdrag;

48 real c0;

49 real c1;

50 real c2;

51 real c3;

52 real c4;

53 float c5;

54 real epsilon = 1.211;

55 int i;

56 int j;

57 int k;

58 // <\INTERNAL >

59

60 //<CONSTANT >

61 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

62 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

63 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);

64 // real SIGMASLOPE (1);
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65 // real ASPECTRATIO (1);

66 // real FLARINGINDEX (1);

67 // real RHOM (1);

68 // real RM(1);

69 // real CD(1);

70 // real GAMMA (1);

71 // <\CONSTANT >

72

73 //<MAIN_LOOP >

74

75 i = j = k = 0;

76 #ifdef Z

77 for (k=0; k<size_z; k++) {

78 #endif

79 #ifdef Y

80 for (j=0; j<size_y; j++) {

81 #endif

82 #ifdef X

83 for (i=0; i<size_x; i++) {

84 #endif

85 // <#>

86

87 #ifdef ISOTHERMAL

88 vs = cs[l];

89 #endif

90 #ifdef ADIABATIC

91 vs = sqrt(GAMMA *(GAMMA -1.0)*cs[l]/dens[l]);

92 #endif

93 #ifdef POLYTROPIC

94 vs = sqrt(cs[l]*GAMMA*pow(dens[l],GAMMA -1.0));

95 #endif

96

97 numberH2 = (NA/MUH2)*rhogas[l];

98 lambda = (1.0/ CSH2)/numberH2;
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99

100 /*WE CALCULATE nfactor (see Takeuchi 2002 - Eq.17)*/

101 #ifdef z

102 p = SIGMASLOPE;

103 #else

104 p = (SIGMASLOPE - FLARINGINDEX);

105 #endif

106 q = 2.0* FLARINGINDEX - 3.0;

107

108 #ifdef SPHERICAL

109 vk = sqrt(G*MSTAR/ymed(j));

110 dist = ymed(j)*sin(zmed(k);

111 hg = (ASPECTRATIO*dist)*pow((dist/R0),FLARINGINDEX);

112 nfactor = -pow(hg/dist ,2.0)*(p + q + FLARINGINDEX *(ymed(j)*

cos(zmed(k))*(ymed(j)*cos(zmed(k))/hg);

113 #endif

114 #ifdef CYLINDRICAL

115 vk = sqrt(G*MSTAR/ymed(j));

116 dist = ymed(j);

117 hg = (ASPECTRATIO*dist)*pow((dist/R0),FLARINGINDEX);

118 nfactor = -pow(hg/dist ,2.0)*(p + q + FLARINGINDEX*zmed(k)*

zmed(k)/hg);

119 #endif

120 #ifdef CARTESIAN

121 vk = sqrt(G*MSTAR/sqrt(XC*XC+YC*YC+ZC*ZC));

122 dist = sqrt(XC*XC+YC*YC);

123 hg = (ASPECTRATIO*dist)*pow((dist/R0),FLARINGINDEX);

124 nfactor = -pow(hg/dist ,2.0)*(p + q + FLARINGINDEX*zmed(k)*

zmed(k)/hg);

125 #endif

126

127 if(( reymol[l] >= 20.0) && (RM >= lambda))

128 {

129 tdrag = (8.0* RHOM*RM)/(3.0* CD*vk*rhogas[l]);



390 Apêndice B. Estrutura do programa de formação planetária dentro do FARGO3D

130 c0 = -(1.0/(2.0* tdrag))*inc[l];

131 c1 = nfactor*nfactor;

132 c2 = (1.0/PI)*epsilon*epsilon*ecc[l]*ecc[l];

133 c3 = (4.0/PI)*inc[l]*inc[l];

134 c4 = c1 + c2 + c3;

135 c5 = c0*sqrt(c1+c2+c3);

136 didt[l] = c5;

137 }

138

139 if(( reymol[l] < 20.0) && (RM >= lambda))

140 {

141 didt[l] = -(3.0/8.0)*( lambda /(RHOM*RM*RM));

142 didt[l] *= vs*rhogas[l];

143 didt[l] *= inc[l];

144 }

145

146 if(RM < lambda)

147 {

148 didt[l] = -(1.0/4.0) *(1.0/( RHOM*RM));

149 didt[l] *= vs*rhogas[l];

150 didt[l] *= inc[l];

151 }

152 // <\#>

153 #ifdef X

154 }

155 #endif

156 #ifdef Y

157 }

158 #endif

159 #ifdef Z

160 }

161 #endif

162 // <\MAIN_LOOP >

163 }
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B.11.1 Comentários gerais

Essa função é responsável por obter a taxa de mudança da inclinação quadrática média

devido à da força de arrasto experimentada por um corpo esférico. Esta força depende da

velocidade relativa do corpo com relação ao gás e da razão entre o raio do planetesimal e

o livre caminho médio da moléculas. Essa força de arrasto pode ser encontrada em três

regimes diferentes. Os primeiros dois regimes são obtidos para planetesimais cujos raios

são maiores que o livre caminho médio, rm & λgas, podendo estar no regime quadrático

ou de Stokes. Para distinguir entre esses regimes, nós adotamos o critério proposto por

Rafikov (2004), que utiliza o número de Reynolds molecular Remol, obtido no arquivo

computereymol.c (ver apêndice B.7).

Caso Remol & 20 (linha 127), assume-se que o arrasto do gás está no regime quadrático,

nesse caso, a equação para evolução da inclinação quadrática média devido ao arrasto do

gás é dada por (linhas 129 a 136):

(
di2

dt

)
gas

= − i2

τdrag

(
η2 +

ξ2

π
e2 +

4

π
i2
)1/2

. (B.16)

Nesta tese, usamos o valor de ξ ' 1.211 e o valor de η, que depende da distância à

estrela, e é aproximado pela equação (Takeuchi e Lin, 2002) (linha 100 a 125):

η =

(
h

r

)2

(p+ q + γ
z

h
), (B.17)

onde p = ϕ, se o disco for bidimensional, ou p = ϕ− γ, se o disco for tridimensional, além

disso, q = 2.0γ − 3.0 e γ é o fator que define a curvatura do disco. Nesta tese, usamos um

disco bidimensional e fator de curvatura nulo. Em caso de dúvida sobre o significado f́ısico

desses parâmetros recomendamos a leitura da seção 3.10.1.

O tempo de escala do arrasto de gás, τdrag, é dado por (linha 129):

τdrag =
8ρmrm

3CDρgasvK

, (B.18)

onde vK é a velocidade kepleriana na célula.

O regime de Stokes ocorre para rm & λgas e Remol < 20 (linha 139), neste caso, a

equação para evolução da taxa da inclinação quadrática média dos planetesimais é dada

por (linha 141 e 143):



392 Apêndice B. Estrutura do programa de formação planetária dentro do FARGO3D

(
di2

dt

)
gas

= −3

4

λgascsρgasi
2

ρmr2
m

, (B.19)

onde cs é a velocidade do som na célula.

Quando rm . λgas (linha 146), o terceiro regime, regime de Epstein, toma lugar e a

evolução da taxa da inclinação quadrática média é descrita por (linha 148 e 150):

(
di2

dt

)
gas

= −i
2

2

csρgas

ρmrm

. (B.20)

B.12 Arquivo computegravinc.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computegravinc_cpu () {

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Ecc);

14 INPUT(Inc);

15 INPUT(Didt);

16 OUTPUT(Didt);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* ecc = Ecc ->field_cpu;

21 real* inc = Inc ->field_cpu;

22 real* didt = Didt ->field_cpu;

23 int Nbpl = Sys ->nb;
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24 real* xpl = Sys ->x_cpu;

25 real* ypl = Sys ->y_cpu;

26 real* zpl = Sys ->z_cpu;

27 real* mpl = Sys ->mass_cpu;

28 int pitch = Pitch_cpu;

29 int stride = Stride_cpu;

30 int size_x = Nx+2* NGHX;

31 int size_y = Ny+2* NGHY;

32 int size_z = Nz+2* NGHZ;

33 // <\EXTERNAL >

34

35 //<INTERNAL >

36 int kp;

37 real r;

38 real Porbital;

39 real RH;

40 real ecc_red;

41 real inc_red;

42 real Beta;

43 real IQVS;

44 real Lambda;

45 real QVS;

46 real delta;

47 real f_delta;

48 float c0;

49 int i;

50 int j;

51 int k;

52 // <\INTERNAL >

53

54 //<CONSTANT >

55 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

56 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

57 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);
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58 // real B(1);

59 // <\CONSTANT >

60

61 //<MAIN_LOOP >

62

63 i = j = k = 0;

64 #ifdef Z

65 for (k=0; k<size_z; k++) {

66 #endif

67 #ifdef Y

68 for (j=0; j<size_y; j++) {

69 #endif

70 #ifdef X

71 for (i=0; i<size_x; i++) {

72 #endif

73 // <#>

74

75 for (kp = 0; kp < Nbpl; kp++)

76 {

77 r = sqrt(xpl[kp]*xpl[kp] + ypl[kp]*ypl[kp] + zpl[kp]*

zpl[kp]);

78 Porbital = (2.0* PI)*sqrt((r*r*r)/(G*(MSTAR+mpl[kp])));

79 RH = r*pow(mpl[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

80

81 ecc_red = r*ecc[l]/RH;

82 inc_red = r*inc[l]/RH;

83

84 Beta = inc_red/ecc_red;

85

86 IQVS = (0.71946 - Beta)/(0.21239 + 0.49764* Beta +

0.14369* Beta*Beta);

87

88 Lambda = inc_red *( ecc_red*ecc_red + inc_red*inc_red)

/12.0;
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89

90 QVS = (((4.0* inc_red*inc_red)+(0.2* inc_red*ecc_red*

ecc_red*ecc_red))/(10.0* Lambda*Lambda*ecc_red));

91 QVS = QVS*log (1.0 + 10.0* Lambda*Lambda*ecc_red);

92 QVS = QVS + (72.0* IQVS/(PI*ecc_red*inc_red))*log (1.0 +

Lambda*Lambda);

93

94 #ifdef SPHERICAL

95 delta = ymed(j)*sin(zmed(k)) - r;

96 #endif

97 #ifdef CYLINDRICAL

98 delta = ymed(j) - r;

99 #endif

100 #ifdef CARTESIAN

101 delta = sqrt(XC*XC+YC*YC) - r;

102 #endif

103

104 if (delta < 0) delta = (-1.0)*delta;

105

106 f_delta = pow(delta /(5.0* RH) ,5.0);

107 f_delta = pow (1.0 + f_delta ,-1.0);

108

109 c0 = (1.0/2.0)*f_delta *(mpl[kp ]/(3.0*B*MSTAR*Porbital))

*QVS;

110

111 didt[l] += c0/inc[l];

112 }

113

114 // <\#>

115 #ifdef X

116 }

117 #endif

118 #ifdef Y

119 }
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120 #endif

121 #ifdef Z

122 }

123 #endif

124 // <\MAIN_LOOP >

125 }

B.12.1 Comentários gerais

Essa função determina a taxa da evolução da excentricidade quadrática média devido

à influência gravitacional do protoplaneta. A equação que descreve essa evolução é dada

por (linha 109 e 111):

(
di2

dt

)
grav

=

(
Mp

3bM?Porbital

)
QVS, (B.21)

o valor de QVS é dado por (linha 90 a 92):

QVS =

[
4̃i2 + 0.2̃iẽ3

10Λ2ẽ

]
ln (1 + 10Λ2ẽ) +

[
72IQVS(β)

πẽ̃i

]
ln (1 + Λ2), (B.22)

com Λ = ĩ(ẽ2 + ĩ2)/12 (linha 88). Conforme vimos na seção 4.4.1, a função IQVS(β) pode

ser aproximada para 0 < β ≤ 1 por (linha 86):

IQVS(β) ' 0.71946− β
0.21239 + 0.49764β + 0.14369β2

. (B.23)

A excitação que o protoplaneta produz nos planetesimais enfraquece com a distância

entre o protoplaneta e o planetesimal. Seguindo a aproximação de Guilera et al. (2010),

usamos:

(
de2

dt

)eff

grav

= f(∆)

(
de2

dt

)
grav

, (B.24)

onde f(∆) assegura que a perturbação do protoplaneta seja confinada na sua vizinhança,

e dada por (linha 94 a 107):

f(∆) =

[
1 +

(
∆

nRH

)]
, (B.25)
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onde ∆ = |ap − am|, ap é o semieixo maior do protoplaneta e am é o semieixo dos pla-

netesimais. Nesta tese, adotamos ∆ como a distância radial entre a célula que contêm o

protoplaneta e a célula onde se calcula a evolução.

B.13 Arquivo updateinc.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Updateinc_cpu(real dt) {

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Didt);

14 INPUT(Inc);

15 OUTPUT(Inc);

16 OUTPUT(Incquad);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* inc = Inc ->field_cpu;

21 real* didt = Didt ->field_cpu;

22 real* incquad = Incquad ->field_cpu;

23 int pitch = Pitch_cpu;

24 int stride = Stride_cpu;

25 int size_x = Nx+2* NGHX;

26 int size_y = Ny+2* NGHY;

27 int size_z = Nz+2* NGHZ;

28 // <\EXTERNAL >



398 Apêndice B. Estrutura do programa de formação planetária dentro do FARGO3D

29

30 //<INTERNAL >

31 int i;

32 int j;

33 int k;

34 int ll;

35 // <\INTERNAL >

36

37 //<CONSTANT >

38 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

39 // <\CONSTANT >

40

41 //<MAIN_LOOP >

42

43 i = j = k = 0;

44

45 #ifdef Z

46 for (k=0; k<size_z; k++) {

47 #endif

48 #ifdef Y

49 for (j=0; j<size_y; j++) {

50 #endif

51 #ifdef X

52 for (i=0; i<size_x; i++) {

53 #endif

54 // <#>

55 inc[l] = inc[l] + didt[l]*dt;

56 incquad[l] = inc[l]*inc[l];

57 // <\#>

58 #ifdef X

59 }

60 #endif

61 #ifdef Y

62 }
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63 #endif

64 #ifdef Z

65 }

66 #endif

67 // <\MAIN_LOOP >

68

69 //<LAST_BLOCK >

70 int NbPlanets = Sys ->nb;

71 int kp;

72 real* x = Sys ->x_cpu;

73 real* y = Sys ->y_cpu;

74 real* z = Sys ->z_cpu;

75 real* mass = Sys ->mass_cpu;

76 real* incrms = Sys ->incrms_cpu;

77

78 real r;

79 real rpl;

80 real dy;

81 real RH;

82 real dist;

83 real temp = 0.0;

84 int index;

85

86 for (kp = 0; kp < NbPlanets; kp++)

87 {

88 r = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp] + z[kp]*z[kp]);

89 RH = r*pow(mass[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

90

91 #ifdef Y

92 dy = Ymin (1) - Ymin (0);

93 #ifdef CARTESIAN /*y -> y*/

94 index = (int)((y[kp]-Ymin (0))/dy);

95 #endif

96 #ifdef CYLINDRICAL /*y -> r*/
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97 rpl = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp]);

98 index = (int)((rpl -Ymin (0))/dy);

99 #endif

100 #ifdef SPHERICAL /*y -> r*/

101 index = (int)((r-Ymin (0))/dy);

102 #endif

103 #endif

104

105 #ifndef __GPU

106 //for MPI situation - subgrids

107 if (index < 0) index = 0;

108 if (index > Ny) index = 0;

109 #endif

110

111 if (index != 0)

112 {

113 incrms[kp] = reduction_full_SUM(Incquad ,index ,index+1,NGHZ

,Nz+NGHZ);

114 incrms[kp] = sqrt(incrms[kp]/NX);

115 }

116 else

117 {

118 incrms[kp] = 0.0;

119 }

120

121 #ifndef __GPU

122 MPI_Allreduce (& incrms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

123 incrms[kp] = temp;

124 #endif

125 }

126 // <\LAST_BLOCK >

127 }
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B.13.1 Comentários gerais

Essa função é responsável pelo update nos valores da inclinação quadrática média das

células (linhas 55 e 56).

Por fim, dentro do bloco MAIN LOOP (linhas 86 a 125), calcula-se o valor da média

azimutal da inclinação quadrática média para o planeta. Mais detalhes podem ser obtidos

no apêndice B.2, que utiliza procedimentos similares.

B.14 Arquivo computeaccretionsolids.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computeaccretionsolids_cpu(real dt , int kp) {

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Sigmam);

14 INPUT(Energy);

15 INPUT(Density);

16 OUTPUT(Sigmam);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* sigmam = Sigmam ->field_cpu;

21 real* cs = Energy ->field_cpu;

22 real* dens = Density ->field_cpu;

23 real* x = Sys ->x_cpu;

24 real* y = Sys ->y_cpu;
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25 real* z = Sys ->z_cpu;

26 real* m = Sys ->mass_cpu;

27 real* mcore = Sys ->masscore_cpu;

28 real* sigmarms = Sys ->sigmarms_cpu;

29 real* eccrms = Sys ->eccrms_cpu;

30 real* incrms = Sys ->incrms_cpu;

31 real* rcore = Sys ->rcore_cpu;

32 real* rcap = Sys ->rcap_cpu;

33 real* accsolids = Sys ->accsolids_cpu;

34 real* masscrit = Sys ->masscrit_cpu;

35 real* massenv = Sys ->massenv_cpu;

36 int pitch = Pitch_cpu;

37 int stride = Stride_cpu;

38 int size_x = Nx+2* NGHX;

39 int size_y = Ny+2* NGHY;

40 int size_z = Nz+2* NGHZ;

41 // <\EXTERNAL >

42

43 //<INTERNAL >

44 real delta;

45 real rpl;

46 real RHpl;

47 real dMdA;

48 int i;

49 int j;

50 int k;

51 // <\INTERNAL >

52

53 //<CONSTANT >

54 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

55 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

56 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);

57 // real ASPECTRATIO (1);

58 // real B(1);



Seção B.14. Arquivo computeaccretionsolids.c 403

59 // real GAMMA (1);

60 // real RICE (1);

61 // real RHOROCKY (1);

62 // real RHOICE (1);

63 // real RM(1);

64 // <\CONSTANT >

65

66 //<MAIN_LOOP >

67

68 i = j = k = 0;

69

70 #ifdef Z

71 for (k=0; k<size_z; k++) {

72 #endif

73 #ifdef Y

74 for (j=0; j<size_y; j++) {

75 #endif

76 #ifdef X

77 for (i=0; i<size_x; i++) {

78 #endif

79 // <#>

80 rpl = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp] + z[kp]*z[kp]);

81 RHpl = rpl*pow(m[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

82

83 #ifdef SPHERICAL

84 delta = ymed(j)*sin(zmed(k)) - rpl;

85 #endif

86 #ifdef CYLINDRICAL

87 delta = ymed(j) - rpl;

88 #endif

89 #ifdef CARTESIAN

90 delta = sqrt(XC*XC+YC*YC) - rpl;

91 #endif

92
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93 if (delta < 0) delta = (-1.0)*delta;

94

95 if (delta < (B/2.0)*RHpl)

96 {

97 dMdA = accsolids[kp]*dt /(2.0* PI*rpl*B*RHpl);

98 sigmam[l] = sigmam[l] - dMdA;

99 if (sigmam[l] < 0.0) sigmam[l] = 0.0;

100 }

101 // <\#>

102 #ifdef X

103 }

104 #endif

105 #ifdef Y

106 }

107 #endif

108 #ifdef Z

109 }

110 #endif

111 // <\MAIN_LOOP >

112

113 //<LAST_BLOCK >

114

115 #ifdef __GPU

116 real* x = Sys ->x_cpu;

117 real* y = Sys ->y_cpu;

118 real* z = Sys ->z_cpu;

119 real* m = Sys ->mass_cpu;

120 real* mcore = Sys ->masscore_cpu;

121 real* sigmarms = Sys ->sigmarms_cpu;

122 real* eccrms = Sys ->eccrms_cpu;

123 real* incrms = Sys ->incrms_cpu;

124 real* rcore = Sys ->rcore_cpu;

125 real* rcap = Sys ->rcap_cpu;

126 real* accsolids = Sys ->accsolids_cpu;
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127 real* masscrit = Sys ->masscrit_cpu;

128 real* massenv = Sys ->massenv_cpu;

129 #endif

130

131 real year;

132 real rcy;

133 real dy;

134 real temp = 0.0;

135 int index;

136 real r;

137 real RH;

138 real Porbital;

139 real ecc_red , inc_red;

140 real Beta;

141 real IFBETA;

142 real IGBETA;

143 real Phigh;

144 real Pmed;

145 real Plow;

146 real Pcoll;

147 real Mesc;

148 real fcap = 0.1;

149 real rhog;

150 real dp;

151 real vrel;

152 real vk;

153 real sigmacrit;

154 real L;

155 real vslocal;

156 real densg;

157 real Pgas;

158 real RBondi;

159 real Tgas;

160 real W;
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161 real sigmat;

162 real gamma;

163 real c1;

164 real c2;

165

166 #ifdef MKS

167 year = 31536000.0;

168 #endif

169 #ifdef CGS

170 year = 31536000.0;

171 #endif

172 #if !( defined(MKS) || defined (CGS))

173 year = 31536000.0/( sqrt(R0_MKS*R0_MKS*R0_MKS/G_MKS/MSTAR_MKS)

);

174 #endif

175

176 r = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp] + z[kp]*z[kp]);

177 RH = r*pow(m[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

178

179 #ifdef Y

180 dy = Ymin (1) - Ymin (0);

181 #ifdef CARTESIAN /*y -> y*/

182 index = (int)((y[kp]-Ymin (0))/dy);

183 #endif

184 #ifdef CYLINDRICAL /*y -> r*/

185 rcy = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp]);

186 index = (int)((rcy -Ymin (0))/dy);

187 #endif

188 #ifdef SPHERICAL /*y -> r*/

189 index = (int)((r-Ymin (0))/dy);

190 #endif

191 #endif

192

193 #ifndef __GPU



Seção B.14. Arquivo computeaccretionsolids.c 407

194 //for MPI situation - subgrids

195 if (index < 0) index = 0;

196 if (index > Ny) index = 0;

197 #endif

198

199 if (index != 0)

200 {

201 sigmarms[kp] = reduction_full_SUM(Sigmam ,index ,index+1,NGHZ ,

Nz+NGHZ)/NX;

202 vslocal = reduction_full_SUM(Energy ,index ,index+1,NGHZ ,Nz+

NGHZ)/NX;

203 densg = reduction_full_SUM(Density ,index ,index +1,0,1)/NX;

204 }

205 else

206 {

207 sigmarms[kp] = 0.0;

208 vslocal = 0.0;

209 densg = 0.0;

210 }

211

212 #ifndef __GPU

213 MPI_Allreduce (& sigmarms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

214 sigmarms[kp] = temp;

215 MPI_Allreduce (&vslocal ,&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

216 vslocal = temp;

217 MPI_Allreduce (&densg ,&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,MPI_COMM_WORLD

);

218 densg = temp;

219 #endif

220

221 /* VOLUMETRIC DENSITY OF GAS IN CELL CONTAINING THE PLANET --

ARMITAGE - PLANET FORMATION - EQ. 2.9*/
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222 #ifdef Z

223 rhog = densg;

224 densg = (rhog /(1.0/ sqrt (2.0* PI)))*( ASPECTRATIO*r);

225 #else

226 rhog = (1.0/ sqrt (2.0*PI))*( densg/( ASPECTRATIO*r));

227 #endif

228

229 #ifdef ISOTHERMAL

230 vslocal = vslocal;

231 Pgas = rhog*vslocal*vslocal;

232 gamma = 5.0/3.0;

233 #endif

234 #ifdef ADIABATIC

235 vslocal = sqrt(GAMMA*( GAMMA - 1.0)*vslocal/densg);

236 Pgas = rhog*vslocal*vslocal; // aproximattion for Pgas

237 gamma = GAMMA;

238 #endif

239 #ifdef POLYTROPIC

240 vslocal = sqrt(vslocal*GAMMA*pow(densg ,GAMMA -1.0));

241 Pgas = rhog*vslocal*vslocal; // aproximattion for Pgas

242 gamma = GAMMA;

243 #endif

244

245 /* RADIUS OF CORE*/

246 rcore[kp] = pow (3.0* mcore[kp ]/(4.0* PI*RHOM) ,1.0/3.0);

247

248 /* RADIUS OF CAPTURE */

249 if (r < RICE) dp = RHOROCKY; // after line ice

250 else dp = RHOICE; // before line ice

251 vk = sqrt(G*MSTAR/r);

252 //vrel = vk*sqrt (5.0* eccrms[kp]* eccrms[kp ]/8.0 + 1.0* incrms[kp]*

incrms[kp ]/2.0);

253 // sigmacrit = (dp*RM*vrel*vrel)/(3.0*G*mcore[kp]*rhog);

254 sigmacrit = ((6.0 + eccrms[kp]* eccrms[kp]*(RH/r)*(RH/r))*RM*dp)
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/(9.0* RH)/rhog;

255 L = (G*mcore[kp]/rcore[kp])*accsolids[kp];

256 RBondi = (G*m[kp]/( gamma*vslocal*vslocal));

257 Tgas = (vslocal*vslocal)/R_MU;

258 W = (3.0* KE*L*Pgas)/(64.0* PI*STEFANK*G*mcore[kp]*pow(Tgas ,4.0));

259 sigmat = (1.0/(5.0*W));

260

261 if (sigmacrit < sigmat)

262 {

263 c1 = 1.0 + (2.0*W*( sigmacrit - 1.0) + log(sigmacrit))/( gamma)

;

264 rcap[kp] = RBondi/c1;

265 }

266 else

267 {

268 c1 = 1.0 + 2.0*W*(sigmat -1.0) + log(sigmat);

269 c2 = 1.0/c1 + (4.0/ gamma)*pow (4.0*W ,1.0/3.0) *(pow(sigmacrit

,1.0/3.0) - pow(sigmat ,1.0/3.0));

270 rcap[kp] = RBondi/c2;

271 }

272

273 if (rcap[kp] < rcore[kp]) rcap[kp] = rcore[kp];

274 if (rcap[kp] > RH) rcap[kp] = RH;

275

276 /* PERIOD ORBITAL */

277 Porbital = (2.0* PI)*pow((r*r*r)/(G*(MSTAR+mcore[kp])) ,0.5);

278

279 /* ECCENTRICITY AND INCLINATION REDUCED (see Fortier et. al.,

2012)*/

280 ecc_red = r*eccrms[kp]/RH;

281 inc_red = r*incrms[kp]/RH;

282

283 /* VALOR OF BETA (see Fortier et. al., 2012)*/

284 Beta = inc_red/ecc_red;
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285

286 /*IF e IG (Fortier et. al , 2013 - Eq 26 and Eq 27)*/

287 IFBETA = (1.0 + 0.95925* Beta + 0.77251* Beta*Beta)/(Beta *(0.13142

+ 0.12295* Beta));

288 IGBETA = (1.0 + 0.3996* Beta)/(Beta *(0.0369 + 0.04833* Beta +

0.00687* Beta*Beta));

289

290 /* VALOR FOR PROBABILITIES (Fortier et. al , 2013 - Eq 23, 24 and

Eq 27)*/

291 Phigh = (pow((rcap[kp] + RM) ,2.0) /(2.0* PI*RH*RH))*( IFBETA +

(6.0* RH*IGBETA)/(( rcap[kp] + RM)*ecc_red*ecc_red));

292 Pmed = (pow((rcap[kp] + RM) ,2.0) /(4.0* PI*RH*RH*inc_red))*(17.3 +

(232.0* RH)/(rcap[kp] + RM));

293 Plow = 11.3* pow ((( rcap[kp] + RM)/RH) ,0.5);

294

295 /* VALOR FOR PCOLL (Fortier et. al , 2013 - Eq 28)*/

296 Pcoll = pow(Phigh , -2.0) + pow(Plow , -2.0);//PCOLL (Fortier et. al

, 2013 - Eq 28)

297 Pcoll = pow(Pcoll , -0.5);

298 Pcoll = MIN(Pmed ,Pcoll);

299

300 accsolids[kp] = (2.0* PI*sigmarms[kp]*RH*RH/Porbital)*Pcoll;

301 if (accsolids[kp] < 0.0) accsolids[kp] = 0.0; //for safe

302

303 Mesc = (2.0* MSTAR*rcore[kp])/(sqrt(fcap)*r);

304 if (mcore[kp] > Mesc) accsolids[kp] = 0.0; // scattering

305

306 mcore[kp] = mcore[kp] + accsolids[kp]*dt;

307 m[kp] = m[kp] + accsolids[kp]*dt;

308

309 if (massenv[kp] == 0.0) masscrit[kp] = 10.0* pow(accsolids[kp]/((

MEARTH/year)*10.0e-6) ,0.25)*MEARTH;

310 else masscrit[kp] = masscrit[kp];

311 // <\LAST_BLOCK >
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312 }

B.14.1 Comentários gerais

Essa função é responsável pelo esvaziamento da zona de alimentação, dada pela equação

(linhas 80 a 100):

Σm = Σm(0) −
Ṁcoredt

2πabRH

. (B.26)

O restante da função segue um procedimento similar ao descrito no apêndice B.2. No

entanto, nessa função utiliza-se o raio de captura para cálculo das taxas de acreção (linhas

291 a 293) ao invés do raio geométrico do núcleo.

Nesta tese, seguiremos o modelo de Ormel e Kobayashi (2012) no qual se utiliza um

envelope radioativo de baixa opacidade e aproximações para a estrutura do envelope pla-

netário. Assim, o raio de captura, Rcap, é dado por (linhas 261 a 271):

Rcap ≈ RB


[
1 +

2Wneb(σa − 1) + log σa
γ

]−1

, (1 6 σa 6 σ1),[
1

x1

+
4(Wneb)1/3

γ
(σ1/3

a − σ
1/3
1 )

]−1

, (σa > σ1) ,

(B.27)

onde RB = GMp/γc
2
s (com γ = 1.4) é o raio de Bondi do planeta (linha 256) e σa = ρa/ρgas

(linha 254) é a razão da densidade requerida para captura da part́ıcula e a densidade do

gás. De acordo com Ormel e Kobayashi (2012), podemos escrever:

σa =
(6 + e2)rpρm

9RH

, (B.28)

onde e é a excentricidade do planetesimal, rp o raio do planetesimal, ρm a densidade

volumétrica do planetesimal e RH o raio de Hill do planeta.

A grandeza σ1 = 1/5Wneb (linha 259) é uma grandeza adimensional que define uma

transição entre regimes de pressão para o gás (ver Ormel e Kobayashi (2012)) e x1 =

R1/RB = 1 + 2Wneb(σ1 − 1) + log σ1 (linha 268) é um parâmetro de normalização do raio.

O parâmetro que define a estrutura da atmosfera do envelope é Wneb, definido por (linha

258):

Wneb =
3κBLc
64πσsb

Pgas

GMcoreT 4
gas

, (B.29)
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onde κB é a constante de Boltzmann, σsb a constante de Stefan-Boltzman, Pgas a pressão

do gás, Tgas a temperatura do gás, Mcore a massa do núcleo e Lc a luminosidade devido a

acreção de planetesimais, dada por (linha 255):

Lc =

(
GMcore

Rcore

)
Ṁcore, (B.30)

onde Ṁcore é a taxa de acreção de sólidos.

O raio de captura não pode ser maior que o raio de Hill do planeta e menor que o raio

geométrico do núcleo (linhas 273 e 274). Algumas variáveis tiveram que ser acrescentadas

ao código para o cálculo do raio de captura como a velocidade do som e a pressão (linhas

229 a 243), a densidade volumétrica do gás (linhas 222 a 227) e a temperatura (linha 257).

Outra caracteŕıstica importante é que o núcleo não pode crescer indefinidamente, existe

uma massa limite a partir do qual o espalhamento dos planetesimais não permite que este

núcleo acrete planetesimais, essa condição é obtida pela equação (linha 301):

Mesc =
2M?Rcore√

(fcap)r
, (B.31)

onde fcap = 0.1.

B.15 Arquivo computeaccretionsolidsequilibrium.c

B.15.1 Transcrição do código

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Computeaccretionsolidsequilibrium_cpu(real dt , int kp) {

11

12 //<USER_DEFINED >
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13 INPUT(Sigmam);

14 INPUT(Energy);

15 INPUT(Density);

16 OUTPUT(Sigmam);

17 // <\USER_DEFINED >

18

19 //<EXTERNAL >

20 real* sigmam = Sigmam ->field_cpu;

21 real* cs = Energy ->field_cpu;

22 real* dens = Density ->field_cpu;

23 real* x = Sys ->x_cpu;

24 real* y = Sys ->y_cpu;

25 real* z = Sys ->z_cpu;

26 real* m = Sys ->mass_cpu;

27 real* mcore = Sys ->masscore_cpu;

28 real* sigmarms = Sys ->sigmarms_cpu;

29 real* eccrms = Sys ->eccrms_cpu;

30 real* incrms = Sys ->incrms_cpu;

31 real* rcore = Sys ->rcore_cpu;

32 real* rcap = Sys ->rcap_cpu;

33 real* accsolids = Sys ->accsolids_cpu;

34 real* masscrit = Sys ->masscrit_cpu;

35 real* massenv = Sys ->massenv_cpu;

36 int pitch = Pitch_cpu;

37 int stride = Stride_cpu;

38 int size_x = Nx+2* NGHX;

39 int size_y = Ny+2* NGHY;

40 int size_z = Nz+2* NGHZ;

41 // <\EXTERNAL >

42

43 //<INTERNAL >

44 real delta;

45 real rpl;

46 real RHpl;
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47 real dMdA;

48 int kpl;

49 int i;

50 int j;

51 int k;

52 // <\INTERNAL >

53

54 //<CONSTANT >

55 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

56 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

57 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);

58 // real ASPECTRATIO (1);

59 // real B(1);

60 // real GAMMA (1);

61 // real RICE (1);

62 // real RHOROCKY (1);

63 // real RHOICE (1);

64 // real RM(1);

65 // <\CONSTANT >

66

67 //<MAIN_LOOP >

68

69 i = j = k = 0;

70

71 #ifdef Z

72 for (k=0; k<size_z; k++) {

73 #endif

74 #ifdef Y

75 for (j=0; j<size_y; j++) {

76 #endif

77 #ifdef X

78 for (i=0; i<size_x; i++) {

79 #endif

80 // <#>
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81 rpl = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp] + z[kp]*z[kp]);

82 RHpl = rpl*pow(m[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

83

84 #ifdef SPHERICAL

85 delta = ymed(j)*sin(zmed(k)) - rpl;

86 #endif

87 #ifdef CYLINDRICAL

88 delta = ymed(j) - rpl;

89 #endif

90 #ifdef CARTESIAN

91 delta = sqrt(XC*XC+YC*YC) - rpl;

92 #endif

93

94 if (delta < 0) delta = (-1.0)*delta;

95

96 if (delta < (B/2.0)*RHpl)

97 {

98 dMdA = accsolids[kp]*dt /(2.0* PI*rpl*B*RHpl);

99 sigmam[l] = sigmam[l] - dMdA;

100 if (sigmam[l] < 0.0) sigmam[l] = 0.0;

101 }

102 // <\#>

103 #ifdef X

104 }

105 #endif

106 #ifdef Y

107 }

108 #endif

109 #ifdef Z

110 }

111 #endif

112 // <\MAIN_LOOP >

113

114 //<LAST_BLOCK >
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115

116 #ifdef __GPU

117 real* x = Sys ->x_cpu;

118 real* y = Sys ->y_cpu;

119 real* z = Sys ->z_cpu;

120 real* m = Sys ->mass_cpu;

121 real* mcore = Sys ->masscore_cpu;

122 real* sigmarms = Sys ->sigmarms_cpu;

123 real* eccrms = Sys ->eccrms_cpu;

124 real* incrms = Sys ->incrms_cpu;

125 real* rcore = Sys ->rcore_cpu;

126 real* rcap = Sys ->rcap_cpu;

127 real* accsolids = Sys ->accsolids_cpu;

128 real* masscrit = Sys ->masscrit_cpu;

129 real* massenv = Sys ->massenv_cpu;

130 #endif

131

132 real year;

133 real rcy;

134 real dy;

135 real temp = 0.0;

136 int index;

137 real r;

138 real RH;

139 real Porbital;

140 real ecc_red , inc_red;

141 real Beta;

142 real IFBETA;

143 real IGBETA;

144 real Phigh;

145 real Pmed;

146 real Plow;

147 real Pcoll;

148 real Mesc;
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149 real fcap = 0.1;

150 real rhog;

151 real dp;

152 real vrel;

153 real vk;

154 real sigmacrit;

155 real L;

156 real vslocal;

157 real densg;

158 real Pgas;

159 real RBondi;

160 real Tgas;

161 real W;

162 real sigmat;

163 real gamma;

164 real c1;

165 real c2;

166

167 real mpl;

168

169 #ifdef MKS

170 year = 31536000.0;

171 #endif

172 #ifdef CGS

173 year = 31536000.0;

174 #endif

175 #if !( defined(MKS) || defined (CGS))

176 year = 31536000.0/( sqrt(R0_MKS*R0_MKS*R0_MKS/G_MKS/MSTAR_MKS)

);

177 #endif

178

179 r = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp] + z[kp]*z[kp]);

180 RH = r*pow(m[kp ]/(3.0* MSTAR) ,(1.0/3.0));

181
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182 #ifdef Y

183 dy = Ymin (1) - Ymin (0);

184 #ifdef CARTESIAN /*y -> y*/

185 index = (int)((y[kp]-Ymin (0))/dy);

186 #endif

187 #ifdef CYLINDRICAL /*y -> r*/

188 rcy = sqrt(x[kp]*x[kp] + y[kp]*y[kp]);

189 index = (int)((rcy -Ymin (0))/dy);

190 #endif

191 #ifdef SPHERICAL /*y -> r*/

192 index = (int)((r-Ymin (0))/dy);

193 #endif

194 #endif

195

196 #ifndef __GPU

197 //for MPI situation - subgrids

198 if (index < 0) index = 0;

199 if (index > Ny) index = 0;

200 #endif

201

202 if (index != 0)

203 {

204 sigmarms[kp] = reduction_full_SUM(Sigmam ,index ,index+1,NGHZ ,

Nz+NGHZ)/NX;

205 vslocal = reduction_full_SUM(Energy ,index ,index+1,NGHZ ,Nz+

NGHZ)/NX;

206 densg = reduction_full_SUM(Density ,index ,index +1,0,1)/NX;

207 }

208 else

209 {

210 sigmarms[kp] = 0.0;

211 vslocal = 0.0;

212 densg = 0.0;

213 }
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214

215 #ifndef __GPU

216 MPI_Allreduce (& sigmarms[kp],&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

217 sigmarms[kp] = temp;

218 MPI_Allreduce (&vslocal ,&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

219 vslocal = temp;

220 MPI_Allreduce (&densg ,&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,MPI_COMM_WORLD

);

221 densg = temp;

222 #endif

223

224 /* VOLUMETRIC DENSITY OF GAS IN CELL CONTAINING THE PLANET --

ARMITAGE - PLANET FORMATION - EQ. 2.9*/

225 #ifdef Z

226 rhog = densg;

227 densg = (rhog /(1.0/ sqrt (2.0* PI)))*( ASPECTRATIO*r);

228 #else

229 rhog = (1.0/ sqrt (2.0*PI))*( densg/( ASPECTRATIO*r));

230 #endif

231

232 #ifdef ISOTHERMAL

233 vslocal = vslocal;

234 Pgas = rhog*vslocal*vslocal;

235 gamma = 5.0/3.0;

236 #endif

237 #ifdef ADIABATIC

238 vslocal = sqrt(GAMMA*( GAMMA - 1.0)*vslocal/densg);

239 Pgas = rhog*vslocal*vslocal; // aproximattion for Pgas

240 gamma = GAMMA;

241 #endif

242 #ifdef POLYTROPIC

243 vslocal = sqrt(vslocal*GAMMA*pow(densg ,GAMMA -1.0));
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244 Pgas = rhog*vslocal*vslocal; // aproximattion for Pgas

245 gamma = GAMMA;

246 #endif

247

248 /* RADIUS OF CORE*/

249 rcore[kp] = pow (3.0* mcore[kp ]/(4.0* PI*RHOM) ,1.0/3.0);

250

251 /* RADIUS OF CAPTURE */

252 if (r < RICE) dp = RHOROCKY; // after line ice

253 else dp = RHOICE; // before line ice

254 vk = sqrt(G*MSTAR/r);

255 //vrel = vk*sqrt (5.0* eccrms[kp]* eccrms[kp ]/8.0 + 1.0* incrms[kp]*

incrms[kp ]/2.0);

256 // sigmacrit = (dp*RM*vrel*vrel)/(3.0*G*mcore[kp]*rhog);

257 sigmacrit = ((6.0 + eccrms[kp]* eccrms[kp]*(RH/r)*(RH/r))*RM*dp)

/(9.0* RH)/rhog;

258 L = (G*mcore[kp]/rcore[kp])*accsolids[kp];

259 RBondi = (G*m[kp]/( gamma*vslocal*vslocal));

260 Tgas = (vslocal*vslocal)/R_MU;

261 W = (3.0* KE*L*Pgas)/(64.0* PI*STEFANK*G*mcore[kp]*pow(Tgas ,4.0));

262 sigmat = (1.0/(5.0*W));

263

264 if (sigmacrit < sigmat)

265 {

266 c1 = 1.0 + (2.0*W*( sigmacrit - 1.0) + log(sigmacrit))/( gamma)

;

267 rcap[kp] = RBondi/c1;

268 }

269 else

270 {

271 c1 = 1.0 + 2.0*W*(sigmat -1.0) + log(sigmat);

272 c2 = 1.0/c1 + (4.0/ gamma)*pow (4.0*W ,1.0/3.0) *(pow(sigmacrit

,1.0/3.0) - pow(sigmat ,1.0/3.0));

273 rcap[kp] = RBondi/c2;
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274 }

275

276 if (rcap[kp] < rcore[kp]) rcap[kp] = rcore[kp];

277 if (rcap[kp] > RH) rcap[kp] = RH;

278

279 /* PERIOD ORBITAL */

280 Porbital = (2.0* PI)*pow((r*r*r)/(G*(MSTAR+mcore[kp])) ,0.5);

281

282 /*WE CALCULATE THE MASS OF THE PLANETESIMAl**/

283 mpl = dp *(4.0/3.0)*PI*pow(RM ,3.0);

284

285 /*WE CALCULATE THE ECCENTRICITY AND INCLINATION OF THE

PLANETESIMAl (see Fortier e.t al. 2012 - Eq. 56 and 57*/

286 eccrms[kp] = 1.7*( pow(mpl ,1.0/15.0)*pow(mcore[kp ] ,1.0/3.0)*pow(

RHOM ,2.0/15.0))*pow(B , -1.0/5.0)*pow(CD , -1.0/5.0)*pow(rhog

, -1.0/5.0)*pow(MSTAR , -1.0/3.0)*pow(r, -1.0/5.0);

287 incrms[kp] = eccrms[kp ]/2.0;

288

289 /* ECCENTRICITY AND INCLINATION REDUCED (see Fortier et. al.,

2012) */

290 ecc_red = r*eccrms[kp]/RH;

291 inc_red = r*incrms[kp]/RH;

292

293 /* VALOR OF BETA (see Fortier et. al., 2012)*/

294 Beta = inc_red/ecc_red;

295

296 /*IF e IG (Fortier et. al , 2013 - Eq 26 and Eq 27)*/

297 IFBETA = (1.0 + 0.95925* Beta + 0.77251* Beta*Beta)/(Beta

*(0.13142 + 0.12295* Beta));

298 IGBETA = (1.0 + 0.3996* Beta)/(Beta *(0.0369 + 0.04833* Beta +

0.00687* Beta*Beta));

299

300 /* VALOR FOR PROBABILITIES (Fortier et. al , 2013 - Eq 23, 24 and

Eq 27)*/
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301 Phigh = (pow((rcap[kp] + RM) ,2.0) /(2.0* PI*RH*RH))*( IFBETA +

(6.0* RH*IGBETA)/(( rcap[kp] + RM)*ecc_red*ecc_red));

302 Pmed = (pow((rcap[kp] + RM) ,2.0) /(4.0* PI*RH*RH*inc_red))*(17.3

+ (232.0* RH)/(rcap[kp] + RM));

303 Plow = 11.3* pow ((( rcap[kp] + RM)/RH) ,0.5);

304

305 /*VALOR FOR PCOLL (Fortier et. al , 2013 - Eq 28)*/

306 Pcoll = pow(Phigh , -2.0) + pow(Plow , -2.0);//PCOLL (Fortier et.

al, 2013 - Eq 28)

307 Pcoll = pow(Pcoll , -0.5);

308 Pcoll = MIN(Pmed ,Pcoll);

309

310 if (accsolids[kp] < 0.0) accsolids[kp] = 0.0;

311 else accsolids[kp] = (2.0*PI*sigmarms[kp]*RH*RH/Porbital)*Pcoll

;

312

313 Mesc = (2.0* MSTAR*rcore[kp])/(sqrt(fcap)*r);

314 if (mcore[kp] > Mesc) accsolids[kp] = 0.0; // scattering

315

316 mcore[kp] = mcore[kp] + accsolids[kp]*dt;

317 m[kp] = m[kp] + accsolids[kp]*dt;

318

319 if (massenv[kp] == 0.0) masscrit[kp] = 10.0* pow(accsolids[kp

]/(( MEARTH/year)*10.0e-6) ,0.25)*MEARTH;

320 else masscrit[kp] = masscrit[kp];

321 // <\LAST_BLOCK >

322 }

B.15.2 Comentários gerais

Essa função é responsável pelo esvaziamento da zona de alimentação, dada pela equação

(linhas 65 a 84):

Σm = Σm(0) −
Ṁcoredt

2πabRH

. (B.32)

O restante da função segue um procedimento similar ao descrito no apêndice B.3. No
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entanto, nessa função utiliza-se o raio de captura para cálculo das taxas de acreção (linhas

301 a 303) ao invés do raio geométrico do núcleo. O procedimento segue o mesmo padrão

descrito no apêndice B.14.

B.16 Arquivo accretiongas.c

1 //<FLAGS >

2 //#define __GPU

3 //#define __NOPROTO

4 // <\FLAGS >

5

6 //<INCLUDES >

7 #include "fargo3d.h"

8 // <\INCLUDES >

9

10 void Accretiongas_cpu(real dt , int kp){

11

12 //<USER_DEFINED >

13 INPUT(Vx);

14 INPUT(Vy);

15 INPUT(Energy);

16 INPUT(Density);

17 OUTPUT(DeltaM);

18 OUTPUT(Density);

19 // <\USER_DEFINED >

20

21 //<EXTERNAL >

22 real* cs = Energy ->field_cpu;

23 real* dens = Density ->field_cpu;

24 real* Vt = Vx ->field_cpu;

25 real* Vr = Vy ->field_cpu;

26 real* massacc = DeltaM ->field_cpu;

27 real* x = Sys ->x_cpu;

28 real* y = Sys ->y_cpu;
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29 real* z = Sys ->z_cpu;

30 real* mt = Sys ->mass_cpu;

31 real* vxplanet = Sys ->vx_cpu;

32 real* vyplanet = Sys ->vy_cpu;

33 boolean* Feel = Sys ->FeelDisk;

34 int pitch = Pitch_cpu;

35 int stride = Stride_cpu;

36 int size_x = Nx+2*NGHX -1;

37 int size_y = Ny+2*NGHY -1;

38 int size_z = Nz+2*NGHZ -1;

39 // <\EXTERNAL >

40

41 //<INTERNAL >

42 real vslocal;

43 real RBondi;

44 real Raij;

45 float Trij;

46 real facc = 1;

47 real facc2 = 1;

48 float planetdistance;

49 real rroche;

50 real Hij;

51 real smoothing;

52 real dist;

53 real vxcel;

54 real vycel;

55 real vtcel;

56 real vrcel;

57 real rij;

58 real Haij;

59 real c1;

60 real c2;

61 real c3;

62 real c4;
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63 real c5;

64 real c6;

65 float c7;

66 real deltaVrel;

67 real c8;

68 int i;

69 int j;

70 int k;

71 // <\INTERNAL >

72

73 //<CONSTANT >

74 // real xmin(Nx+2* NGHX +1);

75 // real ymin(Ny+2* NGHY +1);

76 // real zmin(Nz+2* NGHZ +1);

77 // real Szj(Ny+2* NGHY);

78 // real Szk(Nz+2* NGHZ);

79 // real GAMMA (1);

80 // real OMEGAFRAME (1);

81 // boolean AccretionRunaway (1);

82 // real ratio_KH_max (1);

83 // real ASPECTRATIO (1);

84 // real ROCHESMOOTHING (1);

85 // real FLARINGINDEX (1);

86 // real THICKNESSSMOOTHING (1);

87 // <\CONSTANT >

88

89 //<MAIN_LOOP >

90

91 i = j = k = 0;

92 #ifdef Z

93 for (k=0; k<size_z; k++) {

94 #endif

95 #ifdef Y

96 for (j=0; j<size_y; j++) {
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97 #endif

98 #ifdef X

99 for (i=0; i<size_x; i++) {

100 #endif

101 // <#>

102 planetdistance = sqrt(x[kp]*x[kp]+y[kp]*y[kp]+z[kp]*z[

kp]);

103 rroche = planetdistance*pow(mt[kp ]/(3.0* MSTAR)

,(1.0/3.0));

104 Hij = ASPECTRATIO*pow(planetdistance/R0 ,FLARINGINDEX)*

planetdistance;

105

106 if (ROCHESMOOTHING != 0)

107 smoothing = rroche*ROCHESMOOTHING;

108 else

109 smoothing = Hij*THICKNESSSMOOTHING;

110

111 smoothing *= smoothing;

112

113 #ifdef ISOTHERMAL

114 vslocal = cs[l];

115 #endif

116 #ifdef ADIABATIC

117 vslocal = sqrt(GAMMA*( GAMMA - 1.0)*cs[l]/dens[l]);

118 #endif

119 #ifdef POLYTROPIC

120 vslocal = sqrt(cs[l]* GAMMA*pow(dens[l],GAMMA -1.0));

121 #endif

122

123 #ifdef CARTESIAN

124 vxcel = Vt[l];

125 vycel = Vr[l];

126 #endif

127
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128 #ifdef CYLINDRICAL

129 vtcel = 0.5*(Vt[l] + Vt[lxp]) + ymed(j)*OMEGAFRAME;

130 vrcel = 0.5*(Vr[l] + Vr[lyp]);

131 vxcel = (vrcel*XC - vtcel*YC)/ymed(j);

132 vycel = (vrcel*YC + vtcel*XC)/ymed(j);

133 #endif

134

135 #ifdef SPHERICAL

136 // working

137 #endif

138

139 c1 = vxcel - vxplanet[kp];

140 c2 = vycel - vyplanet[kp];

141 c3 = pow(c1 ,2.0);

142 c4 = pow(c2 ,2.0);

143 deltaVrel = sqrt(c3 + c4);

144 c5 = pow(vslocal ,2.0);

145 c6 = pow(deltaVrel ,2.0);

146 c7 = c6+c5;

147 RBondi = (2.0*G/c7)*mt[kp];

148

149 Raij = MIN(RBondi ,rroche);

150

151 dist = ((XC -x[kp])*(XC -x[kp])+

152 (YC -y[kp])*(YC -y[kp])+

153 (ZC -z[kp])*(ZC -z[kp]));

154 dist = sqrt(dist);

155

156 if (dist < Raij)

157 {

158 #ifndef Z

159 rij = sqrt(dist*dist + smoothing);

160 #else

161 rij = sqrt(dist*dist);
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162 #endif

163 c8 = rij*rij*rij;

164 Trij = 2.0*PI*sqrt(c8/(G*mt[kp]));

165 facc = (1/ Trij)*dt;

166 Haij = sqrt(Raij*Raij - dist*dist);

167

168 #ifndef Z

169 if (Haij < Hij) facc2 = Haij/Hij;

170 else facc2 = 1.0;

171 #else

172 facc2 = 1.0;

173 #endif

174

175 massacc[l] = facc*facc2*SurfZ(j,k)*dens[l];

176

177 if (AccretionRunaway == YES)

178 {

179 if (dens[l] > 1.0e-10)

180 {

181 dens[l] = dens[l] - (massacc[l]/ SurfZ(j,k));

182 }

183 else

184 {

185 dens[l] = dens[l];

186 }

187 }

188 else

189 {

190 if (dens[l] > 1.0e-10)

191 {

192 dens[l] = dens[l] - ratio_KH_max *( massacc[l]/

SurfZ(j,k));

193 }

194 else
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195 {

196 dens[l] = dens[l];

197 }

198 }

199 }

200 else massacc[l] = 0.0;

201 // <\#>

202 #ifdef X

203 }

204 #endif

205 #ifdef Y

206 }

207 #endif

208 #ifdef Z

209 }

210 #endif

211 // <\MAIN_LOOP >

212

213 //<LAST_BLOCK >

214 real* mass = Sys ->mass_cpu;

215 real* vxp = Sys ->vx_cpu;

216 real* vyp = Sys ->vy_cpu;

217 real* accgas = Sys ->accgas_cpu;

218 real* massenv = Sys ->massenv_cpu;

219

220 real* x1 = Sys ->x_cpu;

221 real* y1 = Sys ->y_cpu;

222 real* z1 = Sys ->z_cpu;

223

224 real deltaM;

225 real temp = 0;

226 real b = 8.0;

227 real c = 2.5;

228 real year;
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229 real tauKH;

230 real dMdtKH;

231 real dMdtmax;

232 real dPxPlanet = 0.0;

233 real dPyPlanet = 0.0;

234 real PxPlanet = 0.0;

235 real PyPlanet = 0.0;

236

237 #ifdef MKS

238 year = 31536000.0;

239 #endif

240 #ifdef CGS

241 year = 31536000.0;

242 #endif

243 #if !( defined(MKS) || defined (CGS))

244 year = 31536000.0/( sqrt(R0_MKS*R0_MKS*R0_MKS/G_MKS/MSTAR_MKS)

);

245 #endif

246

247 deltaM = reduction_full_SUM(DeltaM ,NGHY ,Ny+NGHY ,NGHZ ,Nz+NGHZ);

248

249 #ifndef __GPU

250 MPI_Allreduce (&deltaM ,&temp ,1,MPI_DOUBLE ,MPI_SUM ,

MPI_COMM_WORLD);

251 deltaM = temp;

252 #endif

253

254 tauKH = pow(10.0 ,b)*pow(mass[kp]/MEARTH ,-c);

255 tauKH = tauKH*year;

256 dMdtKH = mass[kp]/ tauKH;

257 dMdtmax = deltaM/dt;

258

259 if (dMdtKH <= dMdtmax)

260 {
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261 accgas[kp] = dMdtKH;

262 ratio_KH_max = dMdtKH/dMdtmax;

263 AccretionRunaway = NO;

264 }

265 else

266 {

267 accgas[kp] = deltaM/dt;

268 ratio_KH_max = 1.0;

269 AccretionRunaway = YES;

270 }

271

272 massenv[kp] = massenv[kp] + accgas[kp]*dt;

273 mass[kp] = mass[kp] + accgas[kp]*dt;

274 // <\LAST_BLOCK >

275 }

B.16.1 Comentários gerais

Essa função é responsável pela acreção de gás. Iniciada a acreção de gás, o envelope

do protoplaneta contrai no tempo de escala de Kelvin-Helmholtz, obtida por Ikoma et al.

(2000), e é dada por (linha 254 e 255):

τKH ' 10b
(
Mp

M⊗

)−c(
κ

1 cm2g−1

)
anos, (B.33)

seguindo (Ida e Lin, 2004b), adotamos o valor b ' 8 e c ' 2.5. Esses valores dependem da

opacidade, que neste trabalho foi tomada como κ ∼ 1cm2g−1.

Obtido esse parâmetro, o programa calcula a taxa de acreção de Kelvin-Helmholtz

(linha 256), dada por:

ṀKH =
Mp

τKH

. (B.34)

Em seguida, compara o valor obtido com o valor da taxa no regime de runamay (linha

259 a 270), logo:

Ṁgas = min(Ṁrun, ṀKH), (B.35)
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a taxa de acreção, Ṁrun, no regime de runamay, é dada pela equação 5.21 e é obtida nas

linhas 102 a 201 e nas linhas 248 a 253. Para melhor entendimento do modelo de gás no

regime de runaway, recomendamos a leitura da seção 5.4.
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ABSTRACT

FARGO3D has been proposed to investigate numerically the gravitational interaction of the
planet with the gas disc, providing original outcomes. However, FARGO3D does not consider the
gas accretion of the planet that may affect the planetary migration process. Thus, the aim of this
paper is to include a model for the gas accretion in the FARGO3D code. For this task, we choose
Russell’s scheme, which is an adaptation of Kley’s model for the gas accretion onto migrating
planets. Initially, we study the influence of the gas accretion onto the planet on type II migration of
giant planets. For this purpose, we follow the evolution of the planets in a two-dimensional locally
isothermal disc with a specific accretion rate and different values of viscosity and planetary mass
considering two scenarios. In the first, the gas mass is withdrawn from the disc and is not added
to the planet. In the second the planets migrate, while their masses grow due to the gas accretion.
Then, we extend our study to estimate the time needed for a low mass planet to open a gap in the
gas disc, and compare its value with the characteristic time of type I migration.

Key words: Protoplanetary discs – Planet disc interaction – Planet formation

1 INTRODUCTION

According to the classical theory of planetary formation,
giant planets form in outer regions of the protoplanetary
disc where there is enough material available (Lissauer 1993;
Pollack et al. 1996). However, a large number of giant plan-
ets with very short period orbits, known as “hot Jupiters”,
has been discovered (e.g. Udry & Santos 2007). One of the
mechanisms, proposed to explain the locations of such plan-
ets, is the planetary migration resulting from the gravita-
tional interaction of the planet with the gas disc (Masset
2000; Beńıtez-Llambay et al. 2011; Kley & Nelson 2012;
Baruteau & Masset 2013; Baruteau & Papaloizou 2013). In-
deed, this interaction leads to an exchange of the angu-
lar momentum between the disc and the planets, chang-
ing their orbital parameters and resulting, in general,
in the reduction of the planet’s semiaxes and damped
eccentricities (Goldreich & Tremaine 1980; Ward 1986;
Meyer-Vernet & Sicardy 1987; Lin & Papaloizou 1993;
Ward 1997).

Several numerical codes have been employed to investi-
gate the gravitational interaction of the planet with the gas
disc, such as NIRVANA (Ziegler 1998) and FARGO (Masset
2000), among others. However, the majority of the codes
does not consider gas accretion onto the planet or deal with

? E-mail: luiz.paula@usp.br

simplified models. This is due to the fact that the accre-
tion process depends on several aspects of the disc structure
and on a variety of physical processes and their considera-
tion increases significantly computational costs. Therefore,
little is known about how the accretion process affects the
local structure around the planet, and, consequently, how
it affects the planetary migration. Moreover, according to
the classical theory of planetary formation, the rate of the
gas accretion onto the planet also depends on the mass of
the planet. In fact, for low mass planets, the gas accretion
process is regulated by the Kelvin-Helmholtz contraction of
the planet’s gas envelope. On the other hand, as the mass in-
creases, the hydrostatic equilibrium breaks up and, as a con-
sequence, the planet enters in a runaway accretion regime,
at which the planet’s mass increases very fast.

There are two main migration regimes known as type I
and II migration. Type I migration occurs for low-mass plan-
ets (. 50MEarth), whose interaction with the disc is weak
enough to leave the disc structure almost unperturbed. This
type of migration can be approximated analytically by the
linear regime (Meyer-Vernet & Sicardy 1987), when the to-
tal torque on the planet due to the gas is defined by the
combined effects of the Lindblad and corotation resonances
(Ogilvie & Lubow 2006). Goldreich & Tremaine (1980) were
the first to formulate the disc-planet interaction and de-
rive formulae for the migration process. Later, Tanaka et al.
(2002) extended the linear regime of excitation to three-
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dimensional isothermal discs and recalculated the torques of
the Lindblad and corotation resonances.

On the other hand, type II migration occurs for high-
mass planets (> 0.5 MJ). In this regime, a planet opens
an annular gap, within which the disc surface density is re-
duced substantially from its unperturbed value; as a conse-
quence, the gas in this region contributes less to the torque
on the planet, thus reducing the amount of total torque of
the system (Bryden & Lin 1999; Ida & Lin 2004). The gap
is responsible for a coupling between the orbital migration
of the planet and the viscous evolution of the protoplane-
tary disc. So, in the case when the gas does not cross the
gap, the planet migrates inward in a timescale determined
by the disc’s viscosity (Lin & Papaloizou 1986; Ward 1997).
However, studies show that the gas can cross the gap via
horseshoe orbits, implying that the rate of migrates are dif-
ferent than those of the viscous evolution of the disc (Edgar
2004; Dürmann & Kley 2015).

The calculation of the migration rate of the planets of
intermediate mass is complicated because this process can-
not be fitted by neither the type I nor the type II migration,
thus this issue still remain open (Armitage 2010).

Numerical simulations allow us to investigate how the
accretion of gas onto the planet affects the flow of gas in the
gap, modifying the planet’s migration rate. For example,
Nelson et al. (2000), using the method originally described
by Kley (1999) for gas accretion of the planet, have found
that the orbital migration of massive planets is always in-
wards and that the planet reaches the central star after 104

initial orbital periods, regardless of the fact that the planet
is accreting mass or not. Later, Dürmann & Kley (2017),
adding some refinements for the gas accretion to the same
model, have shown that a fast migrating planet is able to
accrete more gas than a slowly migrating planet. Moreover,
they showed that the amount of gas crossing the gap changes
during the migration process as the migration slows down.

This work investigates type II migration consider-
ing the model for gas accretion presented in Russell
(2011) and adapting it to suit the FARGO3D code
(Beńıtez-Llambay et al. 2015). Indeed, the FARGO3D code
does not include a model for gas accretion, although, this
process can affect the planetary migration. Following Russell
(2011), we use a timescale of gas accretion that considers the
orbital period of the gas around the planet. Additionally, we
using the minimum value between the Bondi radius and the
Hill radius. Finally, we introduce a gas accretion rate to deal
with small planets, using the Kelvin-Helmholtz contraction
time scale for planet’s gas envelope. In particular, we inves-
tigate the influence of Russell’s gas accretion model on the
type II migration, and the time for a low mass planet to
open a significant gap in the disc.

This manuscript is organized as follows. In Sect. 2, we
describe the gas accretion model and introduce the numer-
ical model for the disc in Sect. 3. In Sect. 4, we discuss
how the gas accretion model affects the migration of gi-
ant planets and compare our results with those reported
in Dürmann & Kley (2015) and Dürmann & Kley (2017).
In Sect. 5, we investigate the time it takes for a accreting
planet with initial mass ' 20MEarth, on a fixed orbit, to
open a gap in the gas disc. Finally, we discuss the results in
Sect. 6.

2 GAS ACCRETION SCENARIO

Kley (1999) was one of the first works to introduce a model
for gas accretion to a planet forming in the disc. Russell
(2011) modified the model including Bondi’s radius for gas
accretion zone, effects of the disc height, Kelvin-Helmholtz
gravitational contraction time scale, among others. The cal-
culation of the Bondi’s radius is a condition for the calcula-
tion of the gas accretion zone. Bondi’s radius determines the
region around the massive body immersed in the gas cloud,
from which the body captures the gas. By definition, in this
region, the resulting (thermal + relative to the body) veloc-
ity of the gas is smaller than the escape velocity of the gas
(Bondi 1952). This condition provides that

RBij =
2GMp

c2s + ∆v2ij
, (1)

where ∆vij is the module of the relative velocity between the
planet and gas residing in cell (i, j), G is the gravitational
constant and Mp is the mass of planet. In the FARGO3D
code, cs is computed at the center of each cell and, for
isothermal discs, its field is constant in time and given by
the initial conditions (Beńıtez-Llambay et al. 2015), namely,
cs = hΩkr, where h = 0.05 is the aspect ratio of the disc,
Ωk is the Keplerian angular velocity, and r is the distance
between the center of the star and the center of the cell.

The radius of the accretion zone of the planet, Raij , is
then determined by the condition

Raij = min(RBij , RH), (2)

where RH is the Hill radius of the planet given by

RH = a

(
Mp

3M?

)1/2

, (3)

with a and M? denoting the semimajor axis of the planet
and the mass of the star, respectively. Defined in this way,
Raij determines a minimum distance at which a cell should
be from the planet, to be considered within the accretion
region of the planet. If the distance from the cell to the
planet rij is smaller than Raij , then the gas will be removed
from this cell during accretion.

The mass of gas removed from a cell with position [i, j]
inside the accretion zone in a particular time step dt (intrin-
sic time of the hydrodynamic code), is calculated as

δmij = fijΣijAijdt, (4)

where Σij is the cell surface density, Aij is the cell surface
area and fij is the frequency with which the gas is removed
from the cell, defined by

fij =
1

2π

√
GMp

r3ij
, (5)

where rij is the distance between the cell and the planet.
Thus, the total mass, ∆mn, removed from all accreting cells
per nth time-step , is a sum

∆mn =
∑
i,j

δmij , (6)
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and the mass of planet is then increased by this amount.
The linear momentum is also transferred from the gas

to the planet during accretion. However, according to results
obtained by Dürmann & Kley (2017), this process does not
change significantly the migration rate of the planet. So,
in this paper, we choose to work only with the increase in
planetary mass.

The application of the Bondi’s radius to calculate the
accretion zone results in a dynamic accretion rate, which
varies around the planet. The model is adaptable for the
runaway regime for gas accretion of giant planets. On the
other hand, low mass planets are outside the runaway regime
and, as shown in Russell (2011), do not accrete mass in a
rate beyond the Kelvin-Helmholtz contraction time scale.
Indeed, the Kelvin-Helmholtz gravitational contraction time
scale, τKH, represents the characteristic growth time of a
planet’s gas envelope. Ikoma et al. (2000) found that τKH is
strongly dependent on the planetary mass and is expressed
approximately as

τKH ' 10b
(
Mp

M?

)−c(
κ

1cm2g−1

)
yr, (7)

where κ is the grain opacity with power index b = 8 and
c = 2.5. In the present work, however, we adopt an approach
used in Ida & Lin (2004), setting κ = 1.0 cm2g−1, which
gives

τKH ' 108

(
Mp

M?

)−2.5

yr. (8)

This expression gives an approximate growth time of the gas
envelope for a planet with low mass.

According to Russell (2011), the rate which limits gas
accretion onto the planet is determined by the minimum be-
tween the potential gas accretion rate (ṀU) and the Kelvin-
Helmholtz gas accretion rate (ṀKH) for a particular time
step dt (intrinsic time of the hydrodynamic code):

Ṁ = min(ṀU, ṀKH) = min

(
∆mn

dt
,
Mp

τKH

)
, (9)

where τKH is given by Eq. 8 and ∆mn by the Eq. 6.
The accretion rate given by Eq. 9 determines the ratio

of gas removed from the cells within the planet’s accretion
zone. The ratio of gas accretion, µ, is:

µ =
ṀKH

ṀU

, (10)

where µ 6 1. The mass removed from each cell in the planet’s
accretion zone is reduced by µ. Thus,

δmij = µfijΣijAij . (11)

This equation implies that, if µ < 1, ṀKH < ṀU, and,
consequently, the Kelvin-Helmholtz rate limits the gas ac-
cretion. Otherwise, µ = 1 and the accretion of gas occurs in
the runaway regime.

In summary, unlike the scenario described in Kley
(1999), the model described by Russel allows us to work
with the accretion mechanism for small planetary masses us-
ing the Kelvin-Helmholtz contraction time scale for planet’s

gas envelope. Besides that, it is possible to adapt the size of
the accretion zone taking into account the radius of Bondi.
In addition, Russell’s model uses, for the runaway regime, a
timescale of gas accretion that considers the orbital period
of the gas around the planet that results in a dynamic range
of accretion time scales for each cell where gas is accreted.

In this work, Russel’s model described above has been
adapted in FARGO3D, for use in GPU programming.

3 NUMERICAL SETUP

To reduce high computational costs, we apply the hydro-
dynamic code FARGO3D (Beńıtez-Llambay et al. 2015) in
the 2D regime in our simulations. The advantage of using
FARGO3D in 2D setup, instead of using its predecessor
FARGO, is that FARGO3D allows GPU computation, thus
reducing computational time. The application of the three-
dimensional model to gas accretion study is left for future
works.

In order to compare results, we choose setup param-
eters similar to those adopted for the NIRVANA code in
Dürmann & Kley (2015). Assuming a thin gas disc, with
typical vertical height (H) much smaller than its radius, we
introduce a 2D approximation of the problem. The disc is
considered to be locally isothermal, with viscosity defined
by the parameter α from Shakura & Sunyaev (1973). The
star, with M? = 1M�, is located at the origin of a cylin-
drical coordinate system, while the disc extends from 1.56
to 15.6 au (0.3 to 3.0 in code units). The resolution of the
disc is fixed at 582 × 1346 cells equally spaced and no sig-
nificant differences (< 5%) in the final position of the planet
and the migration time have been found using higher resolu-
tions. The planet of mass Mp is placed initially on a circular
orbit at a distance of w5.2 ua, that corresponds to r = 1.0
code units.

Following Dürmann & Kley (2017), we work with a
steady accretion flow through the disc, that is, with the
constant local accretion rate ṁ. In this situation, the ra-
dial and angular components of the velocity of gas, vr and
vθ, respectively, are given by (Dürmann & Kley 2015):

vr = −3

2
αh2rΩK, vθ =

√
1− 3h2

2
rΩK, (12)

where ΩK =
√
GM?/r3 is the Keplerian orbital frequency of

the gas at the position r and the parameter h corresponds
to the relative disc thickness and has constant value h =
H/r = 0.05. The surface density of the disc is given by
(Dürmann & Kley 2015):

Σ =
ṁ

3παh2
√

(GM?)
r−1/2 = Σ0r

−1/2, (13)

where Σ0 is the superficial density at r = 1 code units. These
equations can be obtained for stationary accretion disks with
constant accretion rate.

Table 1 shows the parameter space used in our simula-
tions. Throughout the paper we will refer to the disc defined
by the of parameters (α, q, ṁ) = (0.003, 0.001, 10−7 M?

year
)

as the standard disc, with q = Mp/M?. It is worth men-
tioning that in the FARGO3D code the initial profile of the
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4 L. A. DePaula et al.

Table 1. Space of parameters. The values of α and q (q =

Mp/M?) are dimensionless. We define a standard parameter set

as (α, q, ṁ) = (0.003, 0.001, 10−7 M?
year

).

α q ṁ
(

M?
year

)
0.001 0.0002 1× 10−9

0.003 0.0005 1× 10−8

0.01 0.001 1× 10−7

Table 2. Values for Σ0 in kg ·m−2 for each set of parameters.

α \ ṁ 1× 10−7 M?
year

1× 10−8 M?
year

1× 10−9 M?
year

0.001 2626.3 262.63 26.263

0.003 8743.4 874.34 87.434

0.010 2626.3 262.63 26.263

surface density of the disc is obtained through the free pa-
rameters for the disk aspect ratio (h = 0.05), the flare of the
disc (γ = 0) and the surface density in r = 1 (Σ0). Table
2 displays the values of Σ0 obtained for each parameter set
(α,ṁ) according to Eq. 13. The values are in kg ·m−2.

We modify the FARGO3D code in such a way that the
torque on the planet due to the gas is reduced when the
gas is inside a region with radius equal to 0.8RH around the
planet. Following Dürmann & Kley (2017), we use a Fermi-
like tapering function the given by

ftaper(rcell) =
1

1 + exp
(
− rcell−0.8RH

0.8RH

) , (14)

where rcell is the distance of the cell to the planet and RH

is the planet’s Hill radius.
For comparison purpose, we choose the same boundary

conditions used by Dürmann & Kley (2015). So, we disable
the damping of the surface density in the FARGO3D code, to
avoid accumulation of gas at the inner boundary and allow
gas to flow freely as desired.

4 GIANT PLANET MIGRATION

In order to investigate how Russell’s accretion model
(Russell 2011) affects the type II migration, we analyse two
scenarios for the migration of giant planets. In the first sce-
nario (Sec. 4.1), the planets do not grow during migration,
that is, the gas mass is withdrawn from the disc and is not
added to the planet. In the second scenario (Sec. 4.2), the
planets migrate, while their masses grow due the gas accre-
tion.

First, we need to know how the gas accretion of the
planet affects the profile of the gap, also as the flow of gas
through the gap opened by the planet modifying the torque
on the planet. Additionally, we analyse the rate of planetary
migration for different values of the disc viscosity. In this
work we have three conditions for the viscosity of the disc,
we use the term low viscosity when α = 0.001, medium
viscosity when α = 0.003 and high viscosity when α = 0.01.

Figure 1. Profiles of the local accretion rate obtained for the

standard parameter set (α, q, ṁ) = (0.003, 0.001, 10−7 M?
year

), with
a planet at r = 1. The profiles are shown at four different instants

after the beginning of the calculation. Time is dimensionless and

is defined in terms of the number of orbits of the planet fixed at
r = 1 code units.

These analyses require the gas disc to be in equilibrium.
Thus, following the approach of Dürmann & Kley (2015), we
calculate the time needed for the disc to reach the steady
state. Figure 1 shows the profiles of ṁ(r) as a function of the
radius of the disc after different time periods, calculated for
the planet of 1.0MJ fixed at r = 1 code units. To calculate
the local accretion rate, we include a specific subroutine in
the FARGO3D code, which integrates the azimuthal mass
fluxes produced by the code.

As seen in Figure 1, although the profile of the accretion
rate does not attain a constant value, it converges to a nearly
flat function between 5000 and 5800 orbital periods of the
disc. Thus, we can assume that the disc reaches equilibrium
state after 5000 orbits and adopt this value as a standard
timespan.

Figure 2 shows the azimuthally averaged surface den-
sity for non-accreting (solid lines) and accreting (dashed
lines) planets, obtained after 5000 orbital periods of the
disc, for the three values of planetary masses and three
different viscosity regimes used in our simulations. As ex-
pected, we observe the completely developed gaps in all
cases. The gaps are increasing in depth with the increasing
planet mass and the decreasing viscosity of the disc. The
regions of overdensity at the positions of the planets (r = 1
code units) appear in the case when accretion processes are
not considered (solid lines). This is due to the accumula-
tion of gas around the non-accreting planet, treated as a
point in the hydrodynamic mesh; when the gas accretion
into the planet is taken into account, this artefact disappears
(dashed lines). Finally, we have performed the same simula-
tions for different accretion rates of the disc, (10−8M?yr−1

and 10−9M?yr−1), but we have not observed any significant
difference; the same behaviour is reported for the NIRVANA
code in Dürmann & Kley (2015).

4.1 Migrating planets without growth

Soon after the gas disc reaches equilibrium, the planets are
allowed to migrate. We followed the migration tracks of plan-
ets for the parameter sets shown in Table 1. The measure-
ments were performed for accreting and non-accreting plan-
ets during 1200 orbital periods of the disc; in the accreting
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A gas accretion scenario for planets in FARGO3D 5

Figure 2. Azimuthally averaged surface density for non-accreting (solid line) and accreting (dashed line) planets for different values of

the planet mass (left: ' 0.2MJ or q = 0.0002, middle: ' 0.5MJ or q = 0.0005 and right: ' 1MJ or q = 0.001). The blue lines corresponds
to α = 0.001, the red lines to α = 0.003 and orange lines α = 0.010. The black line indicates the initial density at the beginning of the

simulation without planet.

case, the mass withdrawn from the disc was not added to
the planet.

The migration tracks obtained are shown Fig. 3, where
the parameters of the standard set are changed one-by-one,
in order to analyse the behaviour of the planet. We show
the dependence of the rate of migration on the viscosity of
the disc in the left frame of Fig. 3. In the case of high vis-
cosity (α = 0.015), there is a notable difference between
the behaviour of accreting (dashed line) and non-accreting
(solid line) planets. With decreasing α, the difference also
decreases and we note no difference in the case of low vis-
cosity (α = 0.001).

The middle frame of Fig. 3 shows that the behaviour of
the planet for different accretion rate of disc is only slightly
different for accreting (dashed line) and non-accreting (solid
lines) planets.

According to the right frame of Fig. 3, the effect of ac-
cretion process is much more significant for low-mass plan-
ets. This is due to the fact that it accelerates the opening
of the gap in a region where the gravitational effect of the
planet is less intense.

As shown in Fig. 3, in general, the orbital decay of the
planet is slower for accreting planets than for non-accreting
planets. This difference is less significant with the increase
of the planetary mass (right frame) and for the decreasing
accretion rate of disc (middle frame). This is due to the fact
that the density along the disc decreases with the decrease
of the rate of accretion (see Eq. 13); as a consequence, the
total mass of the disc also decreases. Moreover, the gas mass
in the nearby region of the planet also decreases when plan-
ets are accreting. In fact, this decrease in the gas mass near
the planet causes the effect of the torque on the planet to
decrease, thus, large planets in low mass discs have a smaller
effect on their migratory process due to gas accretion. Simi-
lar results were obtained by Dürmann & Kley (2015) using
a different model for gas accretion.

It should be noted that some simulations were excluded
from our analysis. This is the case when the planets escape
from the gap, what occurs for the non-accreting planets with
the masses of 0.2MJ and 0.5MJ, in the low (α = 0.001) and

medium (α = 0.003) viscosity regime. This also occurs for
the planet with the mass of 0.2MJ for accreting planets in
all viscosity regimes considered.

In what follows, we analyse how the gas accretion model
influences both the gap profile and the mass fluxes in the
gap.

4.1.1 Gap profiles for accreting and non-accreting planets

The gap created by the planet in the disc has a significant
impact on the migration process because the decreasing su-
perficial density of gas in the gap region reduces the contri-
bution to the torque on the planet (Dürmann & Kley 2015).

Figure 4 shows the time evolution of the gaps created
by non-accreting planets (left panel) and accreting planets
(right panel). We compare the plots when the planet is in
the same radial position, consequently, time is different in
both plots. Looking at the planet at given positions helps to
better understand the difference in local physical processes.
For accreting planets, we note a larger lost of mass at the
inner border of the disc due to the boundary conditions.
When the planet is far away from the inner border of the
disc, this effect does not influence on the profile of the gap.
A similar analysis was done for different parameter sets from
Table 1 and the conclusion made is that effect is stronger in
the higher viscosity regime and for lower accretion rate of
disc.

Figure 5 shows the local disc structure in the gap region
obtained for the standard parameter set. The gap profile
suffers no significant changes during the migration process
of accreting and non-accreting planets. In addition, in Fig.
5, we observe that the density bump (mass concentration
around the position of the planet) is eliminated in the case
of accreting planets. This feature remains during planetary
migration and the same effect can be observed for different
values of the planetary mass and accretion rate of the disc.

Considering different values of the disc mass (i.e., ac-
cretion rate of the disc), we have found that, for fixed α-
value, the gap structure near the planet does not change
considerably, in both cases of accreting and non-accreting
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6 L. A. DePaula et al.

Figure 3. Planet migration tracks for different model parameters. In the left frame we have a planet mass of ' 1MJ (or q = 0.001)

on a disc with accretion rate 10−7M�/yr for different viscosity values (blue: α = 0.001, red: α = 0.003 and orange: α = 0.015). In the

central frame we have a planet mass of ' 1MJ (or q = 0.001) on a disc with α = 0.003 and different accretion rates (orange: 10−7M�/yr,
red: 10−8M�/yr and blue: 10−9M�/yr). In the right frame we have different planetary masses (blue: ' 0.2MJ or q = 0.0002, orange:

' 0.5MJ or q = 0.0005 and red: ' 1.0MJ or q = 0.001) in a disc with α = 0.003 and accretion rate 10−8M�/yr. The solid line is for
non-accreting planets, and the dashed line for accreting planets.

Figure 4. Global gap profiles obtained for the standard parame-

ter set, at three different times during planet migration. The left
frame corresponds to non-accreting planets, while the right frame

corresponds to accreting planets.

planets. These results agree with the results obtained with
the NIRVANA code in Dürmann & Kley (2015), where only
non-accreting planets were investigated.

In summary, for accreting planets, our results show that,
despite the accretion of gas generating deeper gaps, the gas
accretion does not alter significantly the gap profile around
the migrating planet provided that the gap is established.

4.1.2 Flow across the gap for accreting and non-accreting
planets

Figure 6 shows the averaged azimuthal torques, which act on
non-accreting (left panel) and accreting (right panel) plan-
ets, in their close vicinity. The torques were calculated for

Figure 5. Gap profiles obtained for the standard parameter set,
at different positions of the planet in the disc during its migration

path. The gap is re-scaled using the local disc scale height, H,

at the position of the planet. The curves correspond directly to
those shown in Fig. 4. The left frame corresponds to non-accreting

planets, while the right frame corresponds to accreting planets.

the standard parameter set. The magnitude of each torque
is normalized with respect to the maximum value obtained
along the radial distance. In both cases, the torques are sta-
bilised in a few hundred orbits and reach the highest values
in the vicinity of the planet (from -5 to +5 in the x–axis in
Fig. 6). For both accreting and non-accreting planets, the
plots shows that the torques depend only slightly on the
position of the planet in the disc.

Additionally, Fig. 6 shows that the torque produced by
the internal disc is proportionally stronger (of the order of
10%) for accreting planets than for non-accreting planets.
The similar behaviour was observed in the low viscosity

D
ow

nloaded from
 https://academ

ic.oup.com
/m

nras/advance-article-abstract/doi/10.1093/m
nras/sty3045/5173069 by guest on 22 N

ovem
ber 2018



A gas accretion scenario for planets in FARGO3D 7

Figure 6. Normalized torques for the same model as in Fig. 5,

at the same times and respective positions. The left frame cor-
responds to non-accreting planets, while the right frame corre-

sponds to accreting planets. The gray area is the attenuated re-

gion within the Hill radius.

Figure 7. Azimuthally averaged local accretion rate, ṁ(r), at

different positions of the planet during the migration of the planet

for the same model as in Fig. 5.

regime. In the case of the high viscosity regime, we have
noticed a positive torque which was closer to the accreting
planets. The gray area in Fig. 6 shows the region of atten-
uation defined by Eq. 14. For accreting planets, the torque
within this region is smaller that is related to the decreasing
mass due to the gas accretion by the planet.

In Fig. 7, we show the mass accretion rate in the neigh-
bourhood of the planet, ṁ(r), at different positions of the
migrating planet, for non-accreting (left frame) and accret-
ing (right frame) planets. For non-accreting planets (left
panel), there is a large positive flow (contrary to the move-
ment of the planet), which arises due to the fact that the
migration velocity of the planet is higher than the viscous
accretion speed. The same behaviour was observed in the
case of low viscosity regime. On the other hand, in the
high viscosity regime, with low accretion rates for the disk,
we have found some cases for which the gas flow is nega-
tive in the region close to the planetary gap. In this cases
the migration velocity of the planet is lower that the vis-
cous speed. These results are very similar to those obtained
by Dürmann & Kley (2015) for NIRVANA code, for non-
accreting planets.

For accreting planets (Fig. 7 right), we note a sharp fall
of the gas flow in the accretion region. This is due to the
fact that the planet is treated as a massive point in the hy-

drodynamic mesh, despite that the mass is withdrawn from
the disc in the accretion region around the planet. Analysing
the mass flow around the planet in the case of high viscos-
ity regime, we have noted that the fall of the gas flow is
sharper due to the fact that the gas mass near the planet is
smaller in this case. The observed asymmetry of the gas flow
in the case of the accreting planet results in a distribution of
gas around the planet, which is different from that around
the non-accreting planet. As a consequence, the differential
torque is smaller for accreting planets when compared to
that for non-accreting planets.

Finally, in the case of low accretion rate of the disc and
the high viscosity regime, the positive torque due to the
internal disc is proportionally higher in regions close to the
planet than in the case of the medium viscosity regime. How-
ever, the effect of attenuation of torques on the planet given
by Eq. 14 does not allow the reverse migration of accreting
planets.

4.2 Migrating planets with mass growth

In this section we analyze the growth of a planet with the
initial mass of ' 1MJ. Since, in this case, we do not need to
wait for the disc to attain the equilibrium state, we allow the
planet to start migrating after only 300 orbits, which is the
time necessary to the disc stabilize in the planet’s presence.
In the first 300 orbits, the planet is fixed on circular orbit,
the gas is removed from the disc and the mass of the planet
is kept constant.

To understand the influence of the planetary mass in-
crease on the planet’s migration process, we compare differ-
ent scenarios of gas accretion onto the planet. In the first
scenario, described in Kley (1999), the accretion rate is ad-
justed by the parameter ka, which is a factor of increase
or decrease of accretion. The second scenario corresponds
to Russel’s model (Russell 2011) described in Sect. 2. Two
cases are observed: in case R, the mass is removed from the
disc, but does not added to the planet, while in case RA
the mass is removed and subsequently added to the planet.
The linear moment of the accreted gas is not added to the
planet, since its change does not interfere significantly on
the resulting process (Dürmann & Kley 2017). Finally, for
the sake of comparison, we include a model N, which does
not consider for gas accretion, thus no mass is removed from
the disc by the planet.

The time evolution of the semimajor axis of the planet
with initial mass equal to' 1MJ, in the different scenarios, is
shown in Fig. 8. Comparing the N model (black curve) with
the R (blue curve) and RA (cyan curve) models, we can
observe that the removal of mass from the region around the
planet decreases significantly the migration rate. Moreover,
when the removed mass is added to the planet, the planetary
inertia increases and, consequently, the the migration rate
decreases. The decay of the semimajor axis in the model
RA follows closely Kley’s model with larger value of the
parameter ka = 2.0. According to Dürmann & Kley (2017),
this value is a saturated upper limit of the accretion rate.

The growth of the planetary mass initially with ' 1MJ

is shown in Fig. 9, where the continuous cyan curve cor-
responds to Russell’s model RA, while the dashed curves
correspond to Kley’s model, with different values of the pa-
rameter ka. We observe that, according to the model RA,
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Figure 8. Orbital decay of a planet with initial mass equal to
' 1MJ. Model N: no matter is removed from the gas disc. Model

R: the gass is removed, without be added to the planet. Model

RA: the gas is removed according to Russell’s approach (2011)
and added to the planet. Kley’s approach (1999) is used with the

different values of the parameter ka, 0.2, 0.5, 1.0 and 2.0, when
the mass is added to the planet.

Figure 9. Growth of a planet with initial mass equal to 1MJ. In

the model RA the gas is removed according to Russell’s approach
(2011) and added to the planet. In the model with ka = 0.2, 0.5,
1.0 and 2.0 the mass is removed using Kley’s approach (1999) and
the mass too is added to the planet.

the planet reaches the mass of more than 3.5MJ in 1000 or-
bits, which is very similar to what is observed using Kley’s
model with ka = 2.0. This shows that, indeed, the runaway
regime for gas accretion in Russell (2011) is equivalent to
the model in Kley (1999) for high accretion rates.

The surface density of the gas around the planet when
the planet crosses r = 0.85R0, is shown in Fig. 10, for the
same models presented in Fig. 8. As expected, the gap is
deeper when the planetary mass is higher at that instant,
that happens for higher gas accretion rates. According to
Fig. 9, the larger values of the mass correspond to the sce-
narios RA and ka=2.0. Also, the higher accretion rates are

Figure 10. Surface density profile close to the planet for the
different models of accretion when the planet has reached r =

0.85R0. Model R: the gass is removed, without be added to the

planet. Model RA: the gas is removed according to Russell’s ap-
proach (2011) and added to the planet. Kley’s approach (1999)

is used with the different values of the parameter ka, 0.2, 0.5, 1.0

and 2.0, when the mass is added to the planet.

responsible for the decreasing of the overdensity effect in the
vicinity of the planet. Once again, we notice that the result
obtained for the runaway regime with model RA is very
similar to that obtained with ka = 2.0.

Fig. 11 shows gas accretion rates for a growing giant
planet. The behavior for the gas accretion rate in runaway
regime is qualitatively very similar to the one obtained by
Mordasini et al. (2012), that uses a more complex model for
gas accretion. However, in our model the planet can migrate
and the disc model is different, so the results can not be
compared in quantitative terms. A more detailed analysis
that includes an adiabatic disk will be carried out in future
works.

The results obtained show that Russell’s model (Russell
2011) and Kley’s model (Kley 1999) provide similar results
when work with the giant planets in the runaway regime
for gas accretion. However, the model in Kley (1999) is not
adapted to simulate the accretion of the low mass planets,
because it does not account for the Kelvin-Helmholtz scale.
In contrast, Russell’s model can be used to investigate the
growth of the low mass planets since it adopts this approach.

5 GROWTH OF LOW MASS PLANETS

In order to study the accretion process in the case of low
mass planets, we place a planet of mass ' 20MEarth in a
fixed orbit (r = 1 code units) and analyze the increase of the
planetary mass using the model for gas accretion described
in section 2.

Figure 12 shows the in situ growth of the planet in the
disc described by the standard parameter set from Table
1. We observe that initially the planetary mass increases
monotonously and slowly, but this process accelerates sig-
nificantly when the planet enters in the runaway regime.
This occurs after approximately 1800 orbits, when the plan-
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Figure 11. Gas accretion rates as a function of time. Model

RA: the gas is removed according to Russell’s approach (2011)

and added to the planet. Kley’s approach (1999) is used with the
different values of the parameter ka, 0.2, 0.5, 1.0 and 2.0, when

the mass is added to the planet.

Figure 12. In situ formation of initial mass planet ' 20MEarth

at r = 1 code units using the model for gas accretion described

in section 2.

etary mass reaches ∼ 0.2MJ, this behaviour is in agreement
with other models for gas accretion (Alibert et al. 2005;
Fortier et al. 2013). It should be noted that any model which
considers only runaway accretion regime, would not be able
to reproduce this behaviour, since, in this case, the formation
time would be very short. The runaway accretion decreases
the time for the planet to establish type II migration, since
the gas along the planetary orbit is quickly exhausted.

Fig. 13 shows gas accretion rates for the planet fixed in
r = 1 code units. The behavior for the gas accretion rate
is similar to the one obtained by Mordasini et al. (2012),
that uses a more complex model for gas accretion. The only
difference observed is the scale of the accretion rate, which
is due to the fact that our model for the gas disk has a
much higher surface density, thus resulting in higher accre-
tion rates. In Mordasini et al. (2012) it is also possible to

Figure 13. Gas accretion rates as a function of time for the situ

formation of initial mass planet ' 20MEarth at r = 1 code units
using the model for gas accretion described in section 2.

find a complete scenario that includes the formation of the
solid core. Here, we already start with a mass of ' 20MEarth.
A complete scenario including a solid accretion model within
the FARGO3D is under development and will be analyzed
in future work.

We analyze the effect of gas accretion on the movement
of the gas around the planet by performing a streamline
analysis, shown in Fig. 14. In Fig. 14a, we observe that,
at the beginning of the accretion process, the accreted gas
comes from regions near the planet. Moreover, we notice
a high gas density region around the planet. In Fig. 14b,
the gravitational perturbations due to the planet tend to
clear the gas along the planetary orbit, at the same time
increasing the gas density in the region close to the planet.
The accretion rate of gas is still too slow to decrease the gas
density close to the planet. As the planetary mass increases,
the gas mass tends to accumulate in the spiral arms. The
mass transfer from the outer disc to the inner disc in the
region close to the planet is still small.

In Fig. 14c, the planet starts to accrete the gas in the
runaway regime; we see the mass depletion in the region
around the planet, and the gas density around the planet
tends to decrease. Following, the planet begins to accrete gas
from the connection of the inner disc with the outer disc. In
Fig. 14d, we see a stronger mass transfer between the inner
and outer disc. The gas tends to surround the planet and the
high rate of gas accretion tends to clear the nearby region of
the planet. Finally, in Fig. 14e, an amount of gas surrounds
the planet, where it is accreted to the planets, while the rest
of the gas is accelerated by the planet and driven to the inner
disc. Thus, we can observe an intense mass flow between the
inner and outer discs.

In summary, much of the mass during the early stages of
accretion comes from regions along the orbit of the planet.
However, with the increase of the planetary mass and the
clearing of the orbital region, a connection between the in-
ner and outer discs is established, from where the mass is
accreted now. In any case, despite the accretion of gas, the
time needed for the planet to clear its orbit is still very
long. Thus, type I migration would be sufficient to drive the
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Figure 14. The grid mesh colored with the log of the superficial
density (in kg/m2) and with the streamlines in the planet’s frame.
(A) ' 30MEarth (t = 1210 orbits), (B) ' 0.2MJ (t = 1800 orbits),

(C) ' 0.5MJ (t = 1880 orbits), (D) ' 1.2MJ (t = 1895 orbits)
and (E) ' 2.0MJ (t = 1910 orbits).

planets close to the star until the planet enters a type II
migratory process.

In the model investigated in the paper, the gas accretion
process for low-mass planets does not depend substantially
on the position of the planet in the disc. It should be stressed
that we do not consider solid core growth due to accretion
of planetesimals that is a process which is strongly depen-
dent on the density of solids along the disc. Therefore, it is
necessary to consider accretion of solids to increase the rate
of mass accretion. In addition, the accretion rate of solids
is important in determining the critical mass for which gas
accretion begins (Ikoma et al. 2000). A model for accretion
of solids will be elaborated in future work.

6 CONCLUSIONS

In this work we studied the migration of massive planets in
locally isothermal disc in equilibrium using the FARGO3D
code. Initially, the position of the planet was fixed and the
structure of the gap was analyzed for different values of the
planetary mass and disc viscosity (Fig. 2). We obtained that
the depth of the gap increases with planet mass and reduces
with increasing viscosity. This result is in agreement with
that obtained by Dürmann & Kley (2015) using the NIR-
VANA code for non-accreting planets. For accreting planets,
the gaps are deeper, while the overdensity regions close to
the planets are vanishing. The results above are independent
of the initial accretion rate of the disc.

Analyzing the flux through the gap during the migration
process, we observe rapid inward migration in the case when
the planet decays faster than the typical viscous inward drift
of the disc material. We find that, for smaller disc mass
and higher viscosity, the planet decays more slowly than the
typical viscous inward drift of the disc material.

In this paper, we performed simulations for both non-
accreting planets and accreting planets. In latter case, we
adapt a model for gas accretion from Russell (2011), to cal-
culate the rate of accretion. Our main goal is to use a more
rigorous and robust gas accretion scheme that is valid and
consistent for a larger range of planetary masses. In this
model, the size of the accretion zone is obtained taking into
account the planet’s Bondi radius and the Hill radius; in this
way, physical characteristics of the disc, such as its thermal
velocity, become important to determine which cells belong
to the accretion region. The timescales involved in accreting
gas onto a planet are also calculated cell-by-cell using the
orbital period about the planet instead of the predefined
orbital period in the predecessor code. This modification al-
lows us to obtain an accretion rate in the runaway regime
that is closer to the Bondi accretion limit.

Also, we take into account the Kelvin-Helmholtz col-
lapse time-scale in approximation of the planet’s gas accre-
tion rate for small masses. This modification allows us to
study the gas accretion process for planets which have not
yet reached the runaway regime.

As expected, the reduced mass in the vicinity of the
planet reduces migration rate for accreting planets. The dif-
ference in the values of the migration rates becomes less
significant with the increase of the planetary mass (Fig. 3,
right) and with the decrease of disc accretion rate (Fig. 3,
center). Also, the effect of the gas accretion is more signifi-
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cant in higher viscosity regimes (Fig. 3, left). In fact, in low
viscous discs, the mass tends to accumulate faster in the re-
gions around the planet and accretion can not account for
cleaning the region in order to change significantly the dif-
ferential torque. Minor planetary masses are more affected
from the accretion process, because the smaller the mass of
the planet, the smaller the gravitational effect that prevents
the mass from entering the gap, therefore, the process of ac-
cretion tends to clean the region of the planet favoring the
appearance of the planetary gap.

In this work, we study only 2D discs. For massive plan-
ets, the averaged gap profile is identical for 2D and 3D discs
and we may expect very similar effects for the planetary mi-
gration. Nevertheless, it may be interesting to perform 3D
simulations and analyze the migration properties because
little is known yet about the mechanism of gas accretion in
the 3D case.

The size of the accretion zone depends on the thermal
velocity of the gas. Recent works show the importance of
considering the thermodynamical effects involved in the gas
accretion process. Changes in entropy can change the lumi-
nosity and the geometry of the accretion zone, thus mod-
ifying the gas accretion rate of the planet. Recent 3D hy-
drodynamic simulations show that supersonic shock fronts
are important for analyzing the thermodynamics of the ac-
cretion process (Marley et al. 2007; Szulágyi & Mordasini
2017). Thus, in future works, it would be interesting to
explore the changes that radiative discs could provoke in
the accretion zone. Models with larger numerical resolutions
would be needed in this case.

We test the model of gas accretion for the runaway
regime by considering a 1MJ mass planet migrating towards
the star and accreting mass during its motion. We note that
the runaway regime corresponds to that used by Kley (1999)
for parameter ka = 2.0. This agrees with the expected re-
sult given that the accretion of gas is close to the saturated
regime for this parameter.

Also, we simulated the growth of a low mass planet fixed
at position r = 1 code units and we evaluated the time to
enter the runaway regime and open the gap needed for type
II migration. We found a time of approximately 1800 orbits,
which is very high considering the rapid migration of type
I. Thus, the planet would fall in the star before being able
to open the gap. However, this has to be yet further investi-
gated. In fact, new parameters for the gas disc may reveal a
faster gap opening process, specially on heat transfer discs.
In addition, a complete model that includes the accretion of
planetesimals could give us an indication of when the gas
accretion process begins. These factors will be explored in
future work.
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