Facultad dq Ciencias
Astronqm1cas
Y Geofisicas

LINIVERSIDAD NACIONAL DE LA PLATA




A mis padres.



Universidad Nacional de La Plata
Facultad de Ciencias Astronomicas y Geofisicas

FORMACION DE PLANETAS TERRESTRES:
DIFERENCIACION, ESTRUCTURA Y COMPOSICION
Geof. Agustin Dugaro

Dr. Gonzalo C. de Elia Dr. Adrian Brunini
Director co-Director

Dr. Gabriela Badi Dr. Cristian Beauge Lic. Mauro Spagnuolo
Pdta. del Jurado Jurado Jurado






Esta Tesis es presentada como parte de los requisitos para obtener el grado académico
de Doctor en Geofisica de la Universidad Nacional de La Plata. La misma contiene los
estudios desarrollados bajo la direccién del Dr. Gonzalo C. de Elia, la codireccién del Dr.
Adridn Brunini y en colaboracién con investigadores del Grupo de Ciencias Planetarias
de la Facultad de Ciencias Astrondmicas y Geofisicas de La Plata, entre los afios 2015 y
2019.

Geof. Agustin Dugaro
adugaro @fcaglp.unlp.edu.ar
La Plata, Febrero de 2020






Las ideas, desarrollos, programas de computacién y resultados obtenidos son exclusivos
del autor y de los directores de la Tesis, salvo que se haga expresa mencion al respecto.
Los tépicos de estudio abarcados en la presente investigacion me han permitido llevar a
cabo tres publicaciones en revistas internacionales y una en un boletin nacional, en las
cuales me ubico como primer autor. Las referencias concernientes a dichos trabajos se
detallan a continuacion:

o Formando planetas habitables en estrellas M3, Dugaro, A., de Elia, G. C., & Brunini,
A. 2016, BAAA, 58, 322-324.

o Terrestrial planets and water delivery around low-mass stars, Dugaro, A., de Elia,
G. C., Brunini, A., & Guilera, O. M. 2016, A&A, 596, A54.

e Physical properties of terrestrial planets and water delivery in the habitable zone
using N-body simulations with fragmentation, Dugaro, A., de Elia, G. C., & Darriba
L. A. 2019, A&A, 632, Al4.

e Water worlds in N-body simulations with fragmentation in systems without gaseous
giants, Dugaro, A., de Elia, G. C., & Darriba L. A. Bajo referato en A&A desde
enero de 2020.

Por otra parte, los estudios desarrollados durante esta etapa me han llevado a realizar
contribuciones en diferentes trabajos con investigadores locales y del extranjero. Las
referencias de dichas publicaciones se detallan a continuacion:



GJ 273: Formation, dynamical evolution and habitability of one of the most inter-
esting planetary systems, Pozuelos, F. J., Sudrez, J. C., de Elia, G. C., & Dugaro,
A. 2019, Highlights on Spanish Astrophysics X, Proceedings of the XIII Scientific
Meeting of the Spanish Astronomical Society held on July 16-20, 2018, in Salaman-
ca, Spain, ISBN 978-84-09-09331-1. B. Montesinos, A. Asensio Ramos, F. Buitrago,
R. Schodel, E. Villaver, S. Pérez-Hoyos, 1. Ordénez-Etxeberria (eds.) p. 513-513.

Cratering and age of the small Saturnian satellites, Rossignoli, N. L., Di Sisto, R. P,
Zanardi, M., & Dugaro, A. 2019, A&A, 627, A12.

Inverse Lidov-Kozai resonance for an outer test particle due to an eccentric per-
turber, de Elia, G. C., Zanardi, M., Dugaro, A., & Naoz, S. 2019, A&A, 627, Al17.

GJ 273: On the formation, dynamical evolution and habitability of a planetary
system hosted by an M-dwarf at 3.8 parsec, Pozuelos, F. J., Sudrez, J. C., de Elia,
G. C,, Berdifias, Z. M., Bonfanti, A., Dugaro, A., Gillon, M., Jehin, E., Giinther, M.
N., Van Grootel, V., Delrez, L., & Rododn, J. R. Este trabajo serd enviado para su
evaluacion a la revista A&A en marzo de 2020.



Durante los ultimos afios, el nimero de exoplanetas descubiertos a partir de la aplica-
cion de diferentes técnicas de deteccion ha superado los 4100. Estos descubrimientos han
abierto la puerta a una nueva era de investigaciones, las cuales nos desafian de manera
continua en pos de comprender la verdadera naturaleza de la gran diversidad de planetas
que se encuentran orbitando alrededor de otras estrellas.

Desde un punto de vista tedrico, los algoritmos numéricos mas utilizados para analizar
los procesos de formacion y evolucién planetaria son los denominados codigos de N-
cuerpos. Estas herramientas numéricas resultan ser extremadamente eficientes para este
tipo de tareas, ya que nos permiten computar las perturbaciones gravitacionales de una
poblacién de cuerpos masivos y describir su evolucién. En particular, los codigos de
N-cuerpos son principalmente utilizados para el desarrollo de simulaciones de acrecion,
las cuales nos conducen a la formacién de un sistema planetario a partir de un conjunto de
protoplanetas.

Por muchos afios, la gran mayoria de los trabajos destinados a analizar las propiedades
fisicas y dindmicas de planetas de tipo terrestre formados en una amplia diversidad de
sistemas se basaron en la utilizacion de codigos de N-cuerpos cuya hipétesis principal
establece que todas las colisiones derivan en mezclas perfectas, las cuales conservan la
masa y el contenido de agua de los cuerpos interactuantes. Sin embargo, resulta claro que
dicha hipdtesis de trabajo genera un modelo simplificado que podria conducirnos a derivar
resultados espurios concernientes a las propiedades de los planetas formados en un dado
sistema.

Motivados por el hecho de contar con una herramienta de trabajo mds precisa, el
objetivo principal de la presente Tesis Doctoral fue llevar a cabo la construccién integra
de un c6digo numérico de N-cuerpos capaz de desarrollar un tratamiento realista de los
procesos colisionales que tienen lugar durante la formacién y evolucién de un sistema
planetario. El algoritmo colisional modelado estuvo basado en resultados de simulaciones
hidrodindmicas, las cuales determinan diferentes regimenes dependiendo de la energia y
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el dngulo de impacto asociados a cada colision. El c6digo de N-cuerpos construido fue
escrito en FORTRAN 90 y ha sido llamado D3.

A partir del desarrollo del codigo de N-cuerpos D3, hemos llevado a cabo diversas
aplicaciones con el objetivo central de analizar los procesos fisicos y dindmicos asociados
a la formacion de planetas terrestres alrededor de estrellas de tipo solar en diferentes
escenarios. En primera instancia, focalizamos la investigacion en sistemas con gigantes
gaseosos andlogos a aquellos de nuestro Sistema Solar (Escenario I). Luego, centramos
nuestro estudio en sistemas planetarios sin gigantes gaseosos debido a su elevada tasa
de ocurrencia en el entorno solar (Escenario II). En particular, los andlisis detallados
estuvieron orientados fundamentalmente en pos de determinar las propiedades fisicas de
aquellos planetas de tipo terrestre formados en los diferentes escenarios de trabajo en
la denominada zona de habitabilidad (ZH). Nuestro interés puso su foco en describir la
estructura 'y composicion de tales planetas, poniendo un énfasis particular en sus contenidos
finales de agua.

Haciendo uso del cédigo D3, desarrollamos un total de 72 simulaciones de N-cuerpos
para cada uno de nuestros dos escenarios de trabajo. En particular, 48 simulaciones fueron
realizadas adoptando un modelo colisional realista para el tratamiento de los eventos de
impacto, mientras que las 24 restantes asumieron un algoritmo simple con la hipétesis de
que todas las colisiones derivan en mezclas perfectas.

En términos generales, los sistemas planetarios producidos en nuestros dos escenarios
de trabajo no muestran una fuerte dependencia con el modelo colisional adoptado para el
desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos en lo que respecta a la distribucién de semiejes
finales, al nimero total de planetas resultantes, y al nimero de planetas sobrevivientes en
la ZH. Sin embargo, diferencias significativas son observadas en las propiedades fisicas y
orbitales de los planetas resultantes en ambos escenarios de estudio cuando se comparan
simulaciones desarrolladas a partir de un modelo colisional realista y un modelo simple
que sOlo asume mezclas perfectas. En este sentido, nuestros andlisis muestran que, por
un lado, los planetas formados a partir de simulaciones de N-cuerpos que incluyen una
prescripcion colisional realista resultan ser menos masivos que aquellos producidos a partir
de experimentos numéricos que sélo consideran mezclas perfectas. Por otra parte, las
excentricidades orbitales de los planetas formados resultan ser menores cuando un modelo
colisional realista es incluido en el desarrollo de las simulaciones.

En lo que respecta a los planetas que sobreviven en la ZH, los resultados obtenidos son
muy variados y dependientes del escenario dindmico de trabajo. En efecto, en sistemas
que albergan gigantes gaseosos andlogos a aquellos de nuestro Sistema Solar, los planetas
que finalizan en la ZH pueden ser de dos clases independientemente del modelo colisional
adoptado para el desarrollo de las simulaciones. Por un lado, planetas cuyas zonas de
alimentacién estédn restringidas a un entorno de la ZH, los cuales son llamados Clase A.
Por otra parte, planetas con zonas de alimentacién mds ampliadas que alcanzan regiones
mads alld de la linea de hielo, los cuales son denominados Clase B. Mientras que los
planetas Clase A poseen muy bajos contenidos de agua en su composicion final, los
planetas Clase B son verdaderos mundos de agua, mostrando contenidos porcentuales
que pueden llegar hasta un 50 %. Nuestros resultados muestran que los contenidos finales
de agua de los planetas Clase B no son sensibles al modelo colisional adoptado para el
desarrollo de los experimentos de N-cuerpos. Sin embargo, la situacién es mds compleja
para los planetas Clase A. En efecto, en este caso, los fragmentos colisionales generados
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en simulaciones con modelos realistas juegan un rol primario en las propiedades fisicas
finales de tales planetas. Ademads, el contenido final de agua de los mismos depende
fuertemente del modelo adoptado para describir el transporte de volétiles luego de cada
evento de impacto. En sistemas que no albergan gigantes gaseosos, la gran mayoria de
los planetas que sobreviven en la ZH son aquellos clasificados como Clase B. Al igual
que en el escenario dindmico anterior, la supervivencia de estos mundos de agua en la
ZH no depende del modelo colisional adoptado para el desarrollo de los experimentos de
N-cuerpos. Ademads, los contenidos finales de agua de dichos planetas muestran valores
similares entre experimentos de N-cuerpos que utilizan un modelo colisional realista y
aquellos que s6lo asumen mezclas perfectas. Un resultado importante derivado a partir de
la presente investigacion indica que la incorporacion de un modelo colisional realista que
incluye fragmentacién e impactos del tipo hit & run NO resulta ser una barrera para la
formacidén y supervivencia de mundos de agua en la ZH alrededor de estrellas de tipo solar
en diferentes escenarios dindmicos.

Otro de los puntos importantes de nuestra investigacion estuvo centrado en analizar la
estructura y composicion de los planetas terrestres que sobreviven en la ZH en nuestros
dos escenarios de trabajo. En particular, analizamos la evolucién temporal del nicleo
y de un manto compuesto de roca y agua para cada uno de los modelos colisionales
adoptados para el desarrollo de los experimentos de N-cuerpos. Cuando se asume que
todos los eventos de impacto derivan en mezclas perfectas, las fracciones finales de nicleo
y manto de los planetas resultantes en la ZH conservan su valor inicial asignado, aunque
se observan cambios en las fracciones individuales finales de roca y agua respecto de
sus contenidos primordiales. Cuando un modelo colisional realista es incluido en las
simulaciones de N-cuerpos, las fracciones finales de nucleo y manto de los planetas
que sobreviven en la ZH No conservan su valor inicial, pudiendo experimentar cambios
drasticos a lo largo de la historia evolutiva. De acuerdo a nuestro andlisis, la inclusién
de un tratamiento realista de los procesos colisionales permite una mejora substancial
en la descripcion de las diferentes estructuras asociadas a los planetas de tipo terrestre
formados en nuestros escenarios de trabajo. Finalmente, desarrollamos un estudio con el
fin de evaluar la sensibilidad de nuestros resultados a la eleccion de la masa minima M ;,
asociada a los fragmentos generados en un evento de impacto en aquellos experimentos de
N-cuerpos que incluyen fragmentacion en nuestros dos escenarios de trabajo. Los andlisis
muestran que la frecuencia de colisiones, el nimero de planetas resultantes, la distribucién
de masas y excentricidades planetarias, asi como también sus tiempos de formacién no
muestran una fuerte dependencia con el pardmetro M. Sin embargo, es posible observar
variaciones a considerar en las fracciones finales de niicleo y manto de los planetas que
sobreviven en la ZH en funcién del M,,;,, mostrando incluso diferencias en las fracciones
finales individuales de roca y agua que componen el manto. Esta investigacion nos sugiere
la necesidad de desarrollar una eleccion cuidadosa del pardmetro Myy;,, la cual podria ser
realizada en conformidad con los objetivos a alcanzar en los experimentos numéricos.

La presente Tesis Doctoral representa el inicio de una nueva era de investigaciones
en la cual nos centramos en describir de manera mads realista las propiedades fisicas
de los planetas terrestres formados en una amplia diversidad de sistemas. Los objetivos
generales que nos hemos propuesto nos conducirdn a obtener una mejor comprension
sobre las caracteristicas de los planetas que orbitan estrellas de diferentes tipos espectrales,
derivando resultados concluyentes sobre la real naturaleza de los mismos.






A partir del primer exoplaneta observado orbitando alrededor de una estrella de secuen-
cia principal (Mayor y Queloz, 1995), una enorme explosiéon de nuevos descubrimientos se
fueron sucediendo a partir de las continuas mejoras desarrolladas en las diferentes técnicas
de deteccion. Hasta la fecha, 4116 exoplanetas han sido confirmados alrededor de estrellas
de diferentes tipos espectrales, de los cuales el 31 % resultan ser gigantes gaseosos, el 34 %
planetas andlogos a Neptuno, y el 35 % restante planetas tipo terretre y siper Tierras!. De
acuerdo con esto, resulta claro que el Universo parece albergar una amplia diversidad de
planetas con propiedades fisicas y orbitales extremadamente variadas, muchas de las cuales
resultan ser muy diferentes de aquellas observadas en los planetas de nuestro Sistema
Solar.

La enorme diversidad de exoplanetas descubiertos nos invita a cambiar paradigmas
preexistentes y a ir en busqueda de un entendimiento global sobre los procesos fisicos
y dindmicos que tuvieron lugar durante la formacion y evolucién de un sistema y que
resultan ser responsables de la gran multiplicidad de arquitecturas planetarias observadas
hoy en dia.

Desde hace mas de veinte afios, estudios tedricos basados en simulaciones numéricas
destinados a analizar los procesos de formacién y evolucién planetaria han alcanzado
progresos mds que relevantes como consecuencia de avances significativos de los recursos
computacionales. En particular, los denominados cdédigos de N-cuerpos se erigieron como
las herramientas numéricas maés utiles y eficientes para el desarrollo de estudios concer-
nientes a la formacion y evolucion de planetas de tipo terrestre en escenarios diversos.

En esta linea de trabajo, los cédigos de N-cuerpos calculan las interacciones gravi-
tatorias entre un conjunto de objetos masivos que componen un sistema dado. A partir
de esto, dichos codigos numéricos resultan ser eficientes en computar la evolucion de las
orbitas de aquellos objetos, resolviendo encuentros cercanos, y permitiendo la ocurrencia

Thttps://exoplanets.nasa.gov/
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de colisiones fisicas entre ellos. De acuerdo a su funcionamiento, los cédigos de N-cuerpos
resultan ser muy ttiles y eficientes a la hora de estudiar la formacién y evolucién de un
sistema planetario a partir de una poblacion de protoplanetas en un escenario determinado,
siendo capaces de describir en detalle los procesos fisicos y dindmicos que se suceden a lo
largo de sus historias evolutivas.

Durante las ultimas dos décadas, la hip6tesis mds considerable sobre la cual se han
desarrollado la vasta mayoria de las simulaciones de N-cuerpos destinadas a analizar la for-
macién y evolucion de planetas de tipo terrestre ha tenido como premisa principal que todas
las colisiones que se suceden entre pares de objetos resultan ser perfectamente ineldsticas
(ej. Chambers, 2001; Raymond et al., 2006, 2009; O’Brien et al., 2006; Morishima et al.,
2010; de Elia et al., 2013; Ronco y de Elia, 2014; Dugaro et al., 2016; Zain et al., 2018).
De acuerdo con esto, cada evento de impacto modelado en dichas simulaciones siempre
deriva en la mezcla perfecta de los cuerpos interactuantes, conservando la masa total de los
dos objetos que participan de la colisién. Sin embargo, resulta 16gico pensar que el hecho
de considerar a la fusion perfecta como unico resultado posible de una eventual colisién
podria conducirnos a la construccion de un modelo demasiado simple sin la rigurosidad
necesaria para afrontar un andlisis detallado sobre las propiedades fisicas y dindmicas de
los planetas de un sistema.

En esta linea de investigacion, las simulaciones numéricas basadas en c6digos hidrodi-
ndmicos aportaron progresos significativos en pos de comprender la fisica de las colisiones.
En particular, trabajos destacados desarrollados por Agnor y Asphaug (2004) y Asphaug
et al. (2006) han mostrado que la mezcla perfecta no es el tnico resultado posible de un
eventual impacto gigante entre cuerpos de masa planetaria. En efecto, estas investigaciones
ofrecieron una importante contribucion en pos de comprender la evolucion de un sistema
de cuerpos interactuantes posterior a una colision, en funcién de las propiedades fisicas y
dindmicas que definen el evento de impacto. De acuerdo con Agnor y Asphaug (2004), la
eficiencia de acrecion luego de una colision resulta ser alta a bajas velocidades de impacto,
las cuales no resultan ser comunes durante las etapas finales de formacion de planetas
de tipo terrestre en un sistema. A partir de lo analizado por dichos autores, dichas etapas
tardias deberian estar gobernadas por colisiones que derivan en la formacion de un objeto
remanente y la generacion de multiples fragmentos colisionales. Por otra parte, Asphaug
et al. (2006) mostraron que las denominadas colisiones “hit & run”, en las cuales los
objetos experimentan impactos razantes que no derivan en fusiones, también resultan ser
comunes en la historia evolutiva de un sistema planetario.

Durante los ultimos afos, las investigaciones llevadas a cabo por Leinhardt y Stewart
(2012) y Stewart y Leinhardt (2012) jugaron un rol clave en fortalecer nuestro entendi-
miento concerniente a las colisiones entre cuerpos de masa planetaria. Haciendo uso de
simulaciones hidrodindmicas, estos autores mostraron que los resultados de una colisién
entre dos cuerpos masivos pueden llegar a ser muy variados, abarcando regimenes tales
como fusion perfecta, acrecion parcial, erosion parcial, disrupcion catastréfica, asi como
también impactos del tipo hit & run. La determinacion de condiciones fisicas y geomé-
tricas claras que definen cada uno de estos regimenes de colision resulta ser un punto
clave a destacar en dichas investigaciones. La especificacion de tales criterios permite
la construccidn de bases solidas sobre las cuales desarrollar un algoritmo colisional que
defina de manera realista el resultado de un evento de impacto entre dos cuerpos masivos
de un sistema determinado.
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Los resultados obtenidos en los trabajos previamente citados nos enfrentan al enorme
desafio de construir algoritmos numéricos mds rigurosos que permitan modelar de manera
mads realista los procesos colisionales en c6digos de N-cuerpos. Desde su concepcion, una
herramienta numérica de esta clase brindaria una descripcion pormenorizada sobre la fisica
de los planetas asi como también sobre la estructura dindmica global del sistema en el cual
estdn inmersos. La busqueda de una mejora radical en la observacidm de las propiedades
fisicas y orbitales de los planetas de un sistema fue la principal motivacién que tuvimos en
el desarrollo de la presente Tesis Doctoral.

A partir de esto, la tarea mds importante que afrontamos durante gran parte de este
proceso fue llevar a cabo la construccion integra de un cédigo de N-cuerpos capaz de
desarrollar un tratamiento realista de los procesos colisionales. Nuestra herramienta nu-
mérica fue construida sobre las bases de los trabajos realizados por Chambers (1999) y
Chambers (2013), con las prescripciones del modelo colisional propuestas por Leinhardt y
Stewart (2012), Stewart y Leinhardt (2012), y Genda et al. (2012), y la incorporacién de
diversos puntos claves del mecanismo de integracion descripto por Mustill et al. (2018).
Nuestro cédigo de N-cuerpos fue escrito en FORTRAN 90 y ha sido bautizado bajo la
denominacién de D3.

Contar con un c6digo numérico de esta clase nos ha permitido definir objetivos claros
y desarrollar diversas aplicaciones de gran interés en varios aspectos. En primera instancia,
los objetivos de nuestra investigacion estuvieron orientados hacia el desarrollo de un
estudio pormenorizado concerniente a las propiedades fisicas de los planetas de tipo
terrestre formados en sistemas que incluyen a gigantes gaseosos andlogos a Jupiter y
Saturno (Escenario I). Este punto de la presente tesis adquiere una gran relevancia ya que
busca fortalecer nuestra comprension sobre la diferenciacidn, estructura, y composicion
de los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar. En segundo lugar, el estudio abordado
por la presente investigacion puso su foco en describir las propiedades fisicas de aquellos
planetas de tipo terrestre formados en sistemas sin gigantes gaseosos (Escenario II).
Comprender los procesos de formacion y evolucion de esta clase de sistemas resulta ser de
interés significativo ya que diversos trabajos tedricos (ej. Mordasini et al., 2009; Ida et al.,
2013; Ronco et al., 2017) y estudios observacionales (ej. Cumming et al., 2008; Howard,
2013) han sugerido que aquellos sistemas planetarios que no poseen gigantes gaseosos
parecen ser los mds comunes en el Universo. Finalmente, los andlisis desarrollados en
la presente Tesis Doctoral se centraron fundamentalmente en determinar las propiedades
fisicas de aquellos planetas de tipo terrestre formados en los diferentes escenarios de trabajo
en la denominada zona de habitabilidad (ZH). En este sentido, nuestro interés puso su
foco en describir la diferenciacidon, estructura, y composicion de tales planetas, centrando
nuestra atencion en sus contenidos finales de agua. Este punto de nuestra investigacion
es sumamente importante ya que conduce a comprender la potencial habitabilidad de los
planetas de tipo terrestre que resultan en los diferentes escenarios de formacion.

Teniendo en cuenta la motivacion, los objetivos delineados, y los resultados obtenidos,
la presente Tesis Doctoral estd organizada de acuerdo a los capitulos que se enumeran a
continuacion:

e En el Capitulo 1 presentamos las consideraciones generales necesarias para la
comprension y desarrollo de todo el trabajo de tesis.
¢ El Capitulo 2 desarrolla una breve resefia de los métodos nimericos utilizados para
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la construccién de un cédigo de N-cuerpos.

o El Capitulo 3 describe de manera pormenorizada la construccién de nuestro c6digo
de N-cuerposD3. En particular, explicamos los lineamientos seguidos para su desa-
rrollo, los métodos de integracion adoptados, el algoritmo colisional propuesto, asi
como también su implementacion practica.

¢ En el Capitulo 4 presentamos el modelo de disco protoplanetario y especificamos
las condiciones iniciales adoptadas para el desarrollo de nuestras simulaciones de
N-cuerpos. Ademas, definimos los Escenarios I y II sobre los cuales aplicamos el
codigo D3.

¢ En los Capitulos 5 y 6 describimos los resultados obtenidos a partir de los conjuntos
de simulaciones de N-cuerpos asociados con el Escenario I y II, respectivamente. En
particular, realizamos un anélisis detallado concerniente a las propiedades fisicas de
los planetas que sobreviven en la ZH, poniendo especial énfasis en su diferenciacion,
estructura y composicion.

e Una discusion sobre las hipétesis utilizadas en la construccién y aplicaciones del
c6digo D3 junto con las limitaciones que posee el modelo adoptado es realizada en
el Capitulo 7

¢ Finalmente, las conclusiones de este trabajo de Tesis Doctoral son encontradas en el
Capitulo 8.

Creemos firmemente que una mejora substancial en el modelo colisional incorporado en
un codigo de N-cuerpos nos conducird a una descripcion mds realista sobre la estructura y
composicion de los planetas de un sistema. Esta clase de investigaciones permitird fortalecer
nuestro entendimiento sobre la verdadera naturaleza fisica de la enorme diversidad de
planetas extrasolares que se encuentran distribuidos en el Universo.
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1. Consideraciones generales

l = " . . T

(Qué es un exoplaneta? La definicion mads sencilla encontrada en la literatura indica
que es todo aquel planeta que orbita una estrella diferente al Sol. Ahora bien, ;Hay muchos
o hay pocos?, ;son todos iguales?, ;son faciles de detectar?, ;por qué nos interesan tanto?,
(los podremos predecir?

En este capitulo vamos a tratar de responder varias de estas preguntas explicando lo
mucho que se sabe hasta ahora de los exoplanetas. Ademds, el simple hecho de describir
brevemente el estado del conocimiento actual sobre esta temdtica nos va a permitir exponer
de manera natural la motivacion de esta Tesis Doctoral.

El primer exoplaneta confirmado fue uno de los mayores descubrimientos astrondmicos
del siglo XX. En efecto, Mayor y Queloz (1995) publicaron la existencia de un planeta
con una masa andloga a la de Jupiter alrededor de una estrella tipo solar. En la figura 1.1
podemos observar un extracto del trabajo publicado hace casi 25 afios.

Desde ese momento hasta el presente, el nimero de exoplanetas observados ha aumen-
tado en grandes proporciones. Al dia de la fecha (09-02-2020) existen 4116 exoplanetas
confirmados alrededor de estrellas de diferentes tipos espectrales y casi 5000 por confirmar.
De los planetas confirmados, el 31 % resultan ser gigantes gaseosos, el 34 % planetas
andlogos a Neptuno, el 35 % restante planetas tipo terretre y stiper-Tierras'. En la figura 1.2
podemos observar el niimero de cuerpos confirmados y sus diferentes clases. Asimismo,
la figura 1.3 muestra como fue incrementandose la cantidad de planetas descubiertos en
funcién del tiempo.

Ahora bien, estos cuerpos no se descubren si no es por la mejora constante de la
tecnologia utilizada en los instrumentos y en el avance de las diferentes técnicas de
deteccion. En efecto, el mayor porcentaje de exoplanetas descubiertos fue gracias al

Thttps://exoplanets.nasa.gov/
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A Jupiter-mass companion to a solar-type star
Michel Mayor & Didier Queloz

Geneva Observatory, 51 Chemin des Maillettes, CH-1290 Sauvemny, Switzeriand

The presence of a Jupiter-mass companion to the star 51 Pegasi is inferred from observations
of periodic variations in the star’s radial velocity. The companion lies only about eight million
Kilometres from the star, which would be well inside the orbit of Mercury in our Solar System.
This object might be a gas-giant planet that has migrated to this location through orbital

evolution, or from the radiative stripping of a brown dwarf.

For more than ten years, several groups have been examining
the radial velocities of dozens of stars, in an attempt to identify
orbital motions induced by the presence of heavy planctary
companions’ *. The precision of spectrographs optimized for
Doppler studies and currently in use is limited to about
15ms~". As the reflex motion of the Sun due to Jupiter is
13ms™", all current scarches are limited to the detection of
objects with at least the mass of Jupiter (M,). So far, all precise
Doppler surveys have failed to detect any jovian planets or
brown dwarfs.

Since April 1994 we have monitored the radial velocity of 142
G and K dwarf stars with a precision of 13 ms ', The stars in
our survey are selected for their apparent constant radial velocity

the mass of the companion. Alternative explanations to the
observed radial velocity variation (pulsation or spot rotation)
are unlikely.

The very small distance between the companion and 51 Peg
is certainly not predicted by current models of giant planct
formation®. As the temperature of the companion is above
1,300 K, this object scems to be dangerously close to the Jeans
thermal evaporation limit. Moreover, non-thermal evaporation
efects are known to be dominant” over thermal ones. This jov-
ian-mass companion may therefore be the result of the stripping
of a very-low-mass brown dwarf.

The short-period orbital motion of 51 Peg also displays a long-
period perturbation, which may be the signature of a second
1

(at lower precision) from a larger sample of stars d for
15 years™’, After 18 months of measurements. a small number
of stars show significant velocity variations. Although most can-
didates require additional measurements, we report here the dis-
covery of a companion with a minimum mass of 0.5 M, , orbiting
at 0.05 au around the solar-type star 51 Peg. Constraints origin-
ating from the observed rotational velocity of 51 Peg and from
its low chromospheric emission give an upper limit of 2 M, for

NATURE - VOL 378 : 23 NOVEMBER 1995

compamion orbiting at larger distance.

Discovery of Jupiter-mass companion(s)

Our measurements are made with the new fibre-fed echelle spec-
trograph  ELODIE of the Haute-Provence Observatory,
France'”. This instrument permits measurements of radial
velocity with an accuracy of about 13 m s of stars up ta 9 mag
in an exposure time of <30 min. The radial velocity is computed

355

© 1995 Nature Publishing Group

Figura 1.1: Extracto del trabajo donde se presenta el primer exoplaneta confirmado (Mayor
y Queloz, 1995).

Neptune-like
Gas Giant
Super Earth
Terrestrial

Unknown

Figura 1.2: Cantidad y tipo de exoplanetas descubiertos hasta la fecha (09-02-2020). El
total asciende a 4116 de los cuales 1378 son andlogos a Neptuno, 1294 son gigantes
gaseosos, 1277 son super-Tierras, 161 son tipo terrestres y 6 atin no han sido clasificados.
Grifico extraido de https://exoplanets.nasa.gov/.

método de transito planetario que cuenta con el 76 % de los descubrimientos. En mucha
menor medida lo sigue la técnica de velocidad radial con un porcentaje de 19 %, el método
de microlente gravitacional con un 2 %, y por ultimo la técnica de imagen directa que s6lo
ha captado un poco més del 1 % de los exoplanetas descubiertos. En la figura 1.4, estan
resumidos los porcentajes de los planetas descubiertos asociados a las diferentes técnicas
de deteccion utilizadas.

Como anticipamos en el pdrrafo anterior el método mas eficiente para la deteccion de
exoplanetas es aquel basado en transitos planetarios. En la figura 1.5, podemos observar de
forma esquematica tres instantes de tiempo de la 6rbita de un exoplaneta alrededor de un
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Figura 1.3: Distribucién acumulada de los exoplanetas descubiertos en funcién del afio de
descubrimiento. Los diferentes colores indican las diferentes técnicas de deteccion. Gréfico
extraido de https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/exoplanetplots

Transit

Radial Velocity

Microlensing

Imaging

Figura 1.4: Porcentajes de los exoplanetas descubiertos hasta la fecha (09-02-2020) asocia-
dos a las diferentes técnicas empleadas (imagen extraida de https://exoplanets.nasa.gov/.

estrella. En el margen izquierdo de dicha figura se pone en evidencia como disminuye la
curva de luz de la estrella a medida que el exoplaneta bloquea parte de la misma. Cuanto
mds grande sea el planeta, mayor serd la modificacion en la curva de luz de la estrella, por
lo que esta técnica es especial para inferir los tamafios de los exoplanetas.

Como describimos anteriormente, el segundo método que mds exoplanetas ha des-
cubierto hasta la fecha es aquel basado en el andlisis de velocidades radiales estelares o
método Doppler. Un planeta orbitando alrededor de una estrella hace que ésta se mueva
alrededor del centro de masas del sistema provocando que al observar dicha estrella desde
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B

Figura 1.5: Imagenes sobre un transito planetario. En el margen izquierdo vemos la
progresion de la curva de luz a medida que el exoplaneta eclipsa a la estrella. Crédito:
https://exoplanets.nasa.gov.

la Tierra, sus lineas espectrales cambien a medida que se aleja o acerca respecto de la
linea del observador. De esta forma, la estrella produce corrimientos al rojo o al azul de
las lineas espectrales, a medida que se aleja o acerca. En la figura 1.6 ilustramos de forma
esquemdtica este método.

El método de microlente gravitacional consiste en observar una fuente lejana de luz. A
medida que una estrella cruza la linea del observador entre la Tierra y dicha fuente lejana,
los campos de gravedad del planeta y la estrella actian a modo de lente incrementando
la intensidad de la luz emitida de la mencionada fuente. Para que el método funcione,
los objetos deben estar perfectamente alineados. Uno de los principales defectos de esta
técnica es que las posibles detecciones no son repetibles en el tiempo, por lo que el
exoplaneta descubierto por este método deberd ser complementado con las anteriores
técnicas mencionadas. En la figura 1.7 podemos ver una evolucién del pasaje de una
estrella entre la Tierra (representada con un punto azul en el borde inferior) y una fuente
lejana de luz. A medida que la estrella se desplaza, las curvas de luz de la fuente lejana,
debido a efectos relativistas, se ven modificadas. En el margen inferior derecho vemos
como se modifica la curva de luz de la fuente lejana en funcién del tiempo. En el segundo
panel podemos ver la alineacién requerida para que este método funcione y la pertubacion
maxima en la curva de luz, lo que da como resultado la deteccion del exoplaneta.

Finalmente vemos la técnica de imagen directa. Este método es el mds dificil para la
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Figura 1.6: Imédgenes sobre el método de velocidades radiales. A medida que la estrella se
mueve, sus lineas espectrales sufren corrimientos al rojo o al azul dependiendo si la misma
se aleja o acerca a la linea del observador. Crédito: https://exoplanets.nasa.gov.

deteccion de exoplanetas. Esto se debe al enorme contraste entre la radiacién emitida por
la estrella y la débil luz del planeta. Para obtener una imagen de este dltimo, la luz de la
estrella debe enmascararse de alguna forma para que los observadores puedan detectar si
existe o no un cuerpo planetario alrededor. Generalmente se utiliza la radiacion infrarroja
donde los contraste son menores entre la estrella observada y el planeta a detectar. Otro
método es bloquear fisicamente la luz de la estrella usando un coronégrafo que tape el
brillo central de la misma, dejando visible s6lo la corona, permitiendo con esto ver la luz
de los planetas. Esto es especialmente védlido cuando el planeta es todavia muy joven y
aun esté en fase de contraccion, emitiendo calor. En la figura 1.8, podemos observar una
representacion esquematica del descubrimiento de un exoplaneta a través de la técnica
por imagen directa. En el panel superior de dicha figura, podemos observar la estrella
sin ningun tipo de filtro mientras que en el panel inferior, al ocultar la luz de la misma,
podemos observar en el margen izquierdo la deteccion de un cuerpo que debido al gran
contraste de luz entre la estrella y su planeta no era posible ser detectado.

Si bien en la figura 1.2 adelantamos un poco el tipo de exoplanetas descubiertos, es
posible ver con mds detalle ciertas propiedades fisicas y orbitales de los mismos, las cuales
nos motivaron en parte a desarrollar el presente trabajo de investigacion.

Con el fin de enfatizar cuan importante es y cuan rapido avanza esta rama de la fisica,
representamos en la figura 1.9 las poblaciones de los exoplanetas descubiertos al afio 2015
(panel superior) y al afio 2020 (panel inferior). La eleccion del afio 2015 no fue al azar, sino
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Figura 1.7: Imdagenes sobre la técnica de microlente gravitacional. Crédito:
https://exoplanets.nasa.gov.

que fue el afio en el cual presentamos la Tesis de Grado donde precisamente este tema fue
abordado. En enero de ese afio, la cantidad de exoplanetas descubiertos era de 1889 y 3003
candidatos quedaban por confirmar. En un lapso de 5 afios los exoplanetas descubiertos
y a confirmar se vieron incrementados en un 218 % y en un 167 %, respectivamente. No
sabemos como van a ser estos nimeros 5 ailos més en el tiempo. De lo que estamos seguros
es que esta disciplina estd en constante evolucion y crecimiento, invitindonos a afrontar
temas de vanguardia por demds interesantes. Adicionalmente, en la figura inferior de la
figura 1.9 graficamos, de forma superpuesta, los planetas del Sistema Solar representados
por sus respectivos simbolos, ademads los puntos negros representan los planetas enanos
Ceres, Pluton, Makemake y Eris.

La regién donde se posicionan los cuerpos del Sistema Solar en el grafico no esta
densamente poblada por los exoplanetas descubiertos. Se espera que con las mejoras de
las técnicas observacionales y diferentes misiones espaciales se descubran objetos que
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Figura 1.8: Imdgenes sobre como se observa un exoplaneta por imagen directa. En el panel
superior vemos a la estrella sin ningiin cuerpo planetario que la acompaiie. Una vez que se
oculta la luz de la misma, detectamos el planeta como se vé en el panel inferior. Crédito:
https://exoplanets.nasa.gov.

cumplan con las caracteristicas fisicas y orbitales presentadas por los cuerpos de nuestro
Sitema Solar.

En el panel inferior de la figura 1.9 podemos observar la gran diversidad de exoplanetas
descubiertos. En particular, los rangos de masas sugieren la existencia de planetas mas
pequefios que Mercurio (1.73 x 10~ My, donde My indica masas de Jupiter) hasta incluso
objetos con masas mayores a 20 Mj. El rango de semiejes en el cual se ubican la mayor
parte de la muestra también es amplio, el cual oscila entre 0.01 ua 'y 5.0 ua. Esta informacién
derivada a partir de la muestra observacional nos empieza a indicar que podemos tener una
amplia diversidad de combinaciones en lo que respecta a la masa de los exoplanetas y su
ubicacion con respecto a la estrella central.

Otra pregunta interesante que podemos plantear esta asociada a las orbitas de estos
objetos. Para responder eso, nos referimos a la figura 1.10 que ilustra la excentricidad orbital
de los exoplanetas en funcion de sus semiejes. La escala de colores indica las diferentes
masas en Mj. Dicha figura muestra un resultado muy importante. Podemos encontrar
exoplanetas con Orbitas cuasi-circulares hasta planetas con muy altas excentricidades para
un rango de semiejes que oscila entre 0.01 ua y 5.0 ua. Esto nos indica que las propiedades
orbitales de los exoplanetas observados presentan diferencias muy significativas con las
observadas en nuestro Sistema Solar, el cual alberga planetas en Orbitas de muy baja
excentricidad sobre un amplio rango de semiejes.

Finalmente, en la figura 1.11 mostramos la distribuciéon de masas de los exoplanetas
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Figura 1.9: Panel superior: Masa de los exoplanetas descubiertos en funcién del semieje
mayor, para el afio 2015 (figura extraida de la Tesis de Grado del Geofisico Agustin
Dugaro). Panel inferior: Masa de los exoplanetas descubiertos a la fecha en funcién del
semieje mayor donde los colores celeste, verde, violeta y naranja representan los métodos
de transito, velocidad radial, microlente e imagen directa, respectivamente. Imagen extraida
de https://exoplanets.org. Los diferentes simbolos corresponden a los planetas del Sistema
Solar, mientras que los puntos negros representan a los planetas enanos Ceres, Plutén,
Makemake y Eris.

en funcién de la excentricidad orbital. Dicha figura muestra que los exoplanetas pueden
tener un amplio rango de excentricidades con una alta variacion de la masa. Por un lado,
los planetas terrestres y super-Tierras presentan una amplia variacién de excentricidades.
Sin embargo, lo mds destacable es la existencia de gigantes gaseosos con excentricidades
orbitales extremadamente elevadas lo cual se opone al paradigma natural que se desprende
de nuestro propio Sistema Solar. Este resultado nos indica que pueden existir diferentes



31

" .‘Q’ ~ - exoplanets,org | 3182020
L] - .

=
=

0l

15

10

Excentricidad

0.01F

Masa [Masas de Jupiter]

0.01 0.1 1 10 100
Semieje mayor [UA]

Figura 1.10: Excentricidad de los exoplanetas en funcién de sus semiejes. La esca-
la de colores indica las diferentes masas de los mismos en Mj. Imagen extraida de
https://exoplanets.org. Los diferentes simbolos corresponden a los planetas del Sistema
Solar.

mecanismos dindmicos por los cuales dichos objetos se hayan formado. Por ejemplo, un
sistema que albergue gigantes gaseosos excéntricos pudo haber experimentado fuertes
eventos de dispersion en sus etapas primitivas, los cuales son responsables de configurar
esas arquitecturas peculiares observadas hoy en dia.

10~ .

Masa [Masas de Jipiter]

Excentricidad

Figura 1.11: Masa de los exoplanetas en funcién de sus excentricidades orbitales. Imagen
extraida de https://exoplanets.org. Los diferentes simbolos corresponden a los planetas del
Sistema Solar.

De acuerdo con todo lo enunciado anteriormente, resulta evidente que en el Universo
existe lugar para albergar una amplia diversidad de planetas con propiedades fisicas y
orbitales extremadamente variadas, muchas de las cuales resultan ser muy diferentes de
aquellas observadas en los planetas de nuestro Sistema Solar.
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Para lograr una correcta comprension concerniente a las propiedades fisicas y orbitales
de planetas de tipo terrestre formados en una amplia diversidad de escenarios dindmicos,
debemos contar con herramientas adecuadas que nos permitan desarrollar estudios serios
que deriven en resultados confiables. En la presente Tesis Doctoral, nosotros abordamos
el enorme desafio de construir una herramienta numérica capaz de modelar de manera
realista los procesos de formacion y evolucién planetaria. En particular, centramos nuestro
esfuerzo en la construccién de un modelo realista para el tratamiento de las colisiones
planetarias lo cual nos conducird a obtener resultados refinados sobre las masas, contenidos
de agua, composicion y estructura interna de planetas terrestres en una amplia diversidad
de sistemas. Creemos firmemente que un continuo avance en la construccion de estas
técnicas numéricas nos llevard a una mejor comprension sobre la naturaleza fisica real de
los planetas de tipo terrestres que estan distribuidos en el Universo.



2.1

2.2

Introduccion

Las simulaciones de N-cuerpos, es decir, soluciones numéricas de las ecuaciones
de movimiento para N particulas que interactian gravitacionalmente, son herramientas
ampliamente utilizadas en astrofisica, con aplicaciones tanto a sistemas planetarios como
hasta sistemas de escalas galdcticas y cosmoldgicas. Por ejemplo, una simulacién de
N-cuerpos de un cimulo estelar podria tener una particula por estrella, por lo que cada
particula tiene algun significado fisico. Por otro lado, una simulacién de una nube de gas
no puede permitirse tener una particula para cada dtomo o molécula, ya que esto requeriria
del orden de 10%3 particulas para cada mol de material. En este caso, una ‘particula’
representaria una cantidad mucho mayor de gas, sin tener ningun significado fisico claro.
La definicidon cualitativa y cuantitativa de las particulas en un c6digo de N-cuerpos debe
elegirse como un compromiso entre la precision y los requisitos informéticos manejables.

En esta seccion presentamos una revision resumida del campo que destaca los princi-
pales métodos para las simulaciones de N-cuerpos y el contexto astrofisico en el que se
aplican habitualmente. Vale la pena destacar que las ‘particulas’ tratadas por la simulacién
pueden corresponder o no a objetos fisicos que son de naturaleza puntual.

El Problema a resolver

La dinamica subyacente relevante en el contexto astrofisico de un sistema de N-
particulas que interactdan gravitacionalmente es tipicamente descripta a partir de la ley de
Newton. La fuerza F; actuando sobre una particula i de masa m; es:
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F::—ch 2.1)
= |7 — 73
J# J

donde G es la constante gravitacional universal y 7 representa el vector posicion. El
problema es, por lo tanto, un conjunto de ecuaciones diferenciales ordinarias de segundo
orden no lineales donde se relaciona la aceleracién d27 / dr? = 17“, /m; con la posicién de
todas las particulas del sistema.

Una vez que estd definido el conjunto de condiciones iniciales (por ejemplo las posicio-
nes y velocidades para todos los cuerpos) existe una unica solucién. Para dos cuerpos esta
solucién es analitica mientras que para un nimero de cuerpos mayor es necesario realizar
integraciones numéricas. Sin embargo, hay que prestar especial cuidado para asegurar
eficiencia y exactitud. En efecto, la fuerza gravitacional expresada en la ecuacién (2.1)
presenta una singularidad cuando la distancia entre dos cuerpos se acerca a cero, la cual
puede llevar a velocidades arbitrariamente grandes. Ademas, dada la naturaleza no lineal
de las ecuaciones diferenciales, las singularidades son méviles, lo que quiere decir que la
ubicacidn de las mismas depende de la eleccion especifica de las condiciones iniciales. Al
contrario, todas las singularidades en las ecuaciones diferenciales lineales son indepen-
dientes de las condiciones iniciales y por ello més sencillas de tratar. Esto quiere decir que
los métodos que utilicen paso de tiempo fijo son incapaces de asegurar una dada exactitud
y pueden resultar (para el caso de dindmica gravitacional) en aceleraciones irreales durante
encuentros cercanos entre los cuerpos. Esto se soluciona si usamos métodos con un paso de
tiempo adaptativo. La desventaja en este caso es la pérdida en la eficiencia computacional,
lo que puede llevar en ciertos casos a tener simulaciones inviables.

Una forma de salvar la singularidad es agregar un factor de suavizado en la ecuacién
(2.1) (Aarseth, 1963). En este caso el precio a pagar va a residir en cambiar las interacciones
gravitacionales en escalas pequefias. Por ejemplo:

N — —
R mimj(7; — 1)
FF=—)YY G (2.2)
=L G- e

donde € > 0 es el factor de suavizado. Esta estrategia elimina las interacciones gravitacio-
nales fuertes a cambio de alterar la dindmica del sistema (Dehnen, 2001).

La complejidad computacional de las soluciones numéricas de un sistema de N-cuerpos
para un nimero fijo de pasos de tiempo se escala con N2, ya que la evaluacién de la fuerza
sobre cada particula requiere tener en cuenta la contribucion de todas las demds particulas
presentes en el sistema. Esta evaluacion computacional costosa de la fuerza gravitacional
ha llevado al desarollo de un gran nimero de técnicas con el objetivo de obtener una
solucién numérica confiable con el minimo costo de computo posible.

Dependiendo del tratamiento colisional y las escalas de tiempo del problema astrofisico
a resolver, los mismos pueden ser clasificados en cuatro grupos principales:
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e Mecdanica celeste

e Sistemas estelares densos

o Esfera de influencia de un agujero negro masivo
e Dindmica galactica y cosmologia

Naturalmente y dentro del marco de esta Tesis Doctoral, estamos interesados en el
item concerniente a Mecénica celeste. En este caso, un cuerpo s6lo domina el campo
gravitacional y los otros demds cuerpos se mueven sujetos a perturbaciones reciprocas.
En este marco de trabajo es necesario contar con alta precision en los calculos para no
tener errores ya sea por la discretizacion del tiempo, de redondeo o directamente ruido
numérico.

En la préxima seccién expondremos varias técnicas que se encuentran en la literatura
para resolver problemas de mecédnica newtoniana.

Simulaciones de N-cuerpos: Métodos nimericos

La historia de las simulaciones de N-cuerpos empieza con Holmberg (1941), quien
siguid la evolucién de un sistema de 37 particulas donde la fuerza fue calculada usando
lamparas de luz y galvanémetros (justamente tomando ventaja de la dependencia 2 de la
fuerza electromagnética al igual que la gravitacional). Las simulaciones por computadora
empezaron a surgir a principios de la década del 60 usando hasta 100 particulas (por
ejemplo von Hoerner, 1960; Aarseth, 1963) y a principios de los 80 con el desarrollo de
algoritmos mads eficientes basados en cédigos de particula-malla (Hockney y Eastwood,
1988, y referencias dentro) y el método de arbol jerarquico (Barnes y Hut, 1986). Por
otra parte, se desarrollaron técnicas de regularizacion para resolver encuentros cercanos
y dindmica de sistemas binarios en el caso de métodos directos en sistemas colisionales.
Surgieron una serie de cddigos llamados NBODY-X donde la X indica las diferentes
versiones del codigo (Aarseth, 2003, y referencias dentro). La mejora en los métodos fue
de la mano con los avances en el hardware de las computadoras lo que increment6 de
manera significativa el nimero de cuerpos a simular llegando incluso al uso de N = 10'°
particulas (ver Millennium Run Springel, 2005).

En la préxima seccién enumeraremos diferentes métodos numéricos con sus ventajas
y desventajas. Dichos métodos son ampliamente usados para realizar simulaciones de
N-cuerpos afrontando distintos problemas que existen en mecdnica celeste.

Cédigos de Arbol (Tree Codes)

El método del codigo de drbol (Barnes y Hut, 1986) proporciona un integrador general
y rapido para sistemas donde no haya colisiones, en donde los encuentros cercanos no
sean importantes y cuando no es necesario calcular las contribuciones de particulas lejanas
con muy alta precision. Este algoritmo explota el hecho de que el potencial gravitatorio
decae como 1/r, con lo cual las particulas interactian fuertemente con sus vecinos mas
proximos, pero menos informacion resulta necesaria para describir sus interacciones con
particulas mds distantes. Asimismo la interaccidén de una particula con otras lejanas puede
considerarse como la interaccion entre la particula y dicho conjunto representado como una
sola particula cuya masa es la total del grupo colocada en el centro de masa del mismo. Esto
conduce a una pérdida de informacion acerca de la distribucién espacial de masa dentro
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del grupo local, lo cual, a su vez, introduce un error en el cémputo de la interaccién. Sin
embargo, si se incluyen los momentos multipolares del grupo lejano, se puede recuperar
en parte esta informacion. El resultado neto del método es reducir efectivamente el niimero
total de operaciones en el computo de las interacciones con una complejidad de orden
O(Nlog(N)).

Métodos Multipolares Rapidos (Fast Multipole Methods)

Una implementacién de cédigo de arbol estdndar no aprovecha el hecho de que parti-
culas proximas entre si estaran sujetas a una aceleracion similar debido a grupos distantes
de particulas. El método Fast Multipole (Greengard y Rokhlin, 1987) explota esta idea y
utiliza una expansion multipolar para calcular la fuerza en las celdas. Esta aproximacion
adicional afirma que la interaccion reduce la complejidad de O(Nlog(N)) a O(N), aunque
en la literatura hay ciertos debates de esto dependiendo de su implementacion (por ejemplo
Dehnen, 2000, y referencias dentro). Implementaciones exitosas de este tipo de métodos
pueden encontrarse en el cédigo GyrfalcON (Dehnen, 2000) y el conocido PKDGRAV
(Stadel, 2001).

Cddigos de Particula-Malla (Particle-Mesh Codes)

El método de particula-malla representa otra ruta para acelerar el computo de la
evaluacion de la fuerza en forma directa para sistemas sin colision. Este método determina
el potencial gravitatorio, generado por la distribucién de N particulas, sobre los nodos de
una malla regular que cubre la region a considerar. El computo es efectuado resolviendo
numéricamente, sobre tal malla, la ecuacion de Poisson. La fuerza sobre una determinada
particula es entonces computada interpolando el potencial en la malla a la posicion de la
misma. Utilizando los procedimientos apropiados, el nimero total de operaciones para
el computo total con este método es del orden O(N + MlogM ) donde M es el nimero de
nodos en la malla. Puesto que en la préctica, debido a limitaciones de memoria en las
computadoras disponibles, M << N, el costo computacional del método resulta entonces
proporcional a N.

Método Refinado de Malla Adaptativa (Adaptative Mesh Refinement Met-
hod)

El rango dindmico de los cédigos de particula-malla se puede aumentar utilizando
una cuadricula adaptativa en lugar de una estitica para resolver la ecuacion de Poisson.
En el método refinado de malla adaptativa (AMR), los elementos de la cuadricula se
concentran donde se necesita una mayor resolucion, por ejemplo, alrededor de las regiones
de mayor densidad de particulas. Una posibilidad de obtener una resolucion adaptativa es
construir primero una solucién de la ecuacién de Poisson de baja resolucién y luego se
refina progresivamente las regiones donde el error de truncamiento local es mayor haciendo
uso de la extrapolacion de Richardson (ver el codigo ENZO de Bryan y Norman, 1998).

Cédigos Particula-Malla-Arbol (PM-tree Codes)

El uso de una malla con un nimero de nodos pequeifio respecto al nimero de particulas
provee una limitada resolucidén de la distribucién de masa en la determinacién del potencial
gravitatorio, y, por consiguiente un error en el computo de las interacciones. Para aumen-
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tar la precision, el algoritmo particula-particula-particula-malla también llamado P3M
(Hockney y Eastwood, 1988), corrige el valor obtenido con la malla incluyendo el calculo
directo de la interaccidn que ejercen sobre una dada particula los vecinos mds préximos. La
distincidn entre interacciones cercanas y lejanas y la biisqueda de vecinos mas proximos
constituyen dos aspectos fundamentales en la implementacion de este algoritmo. Finalmen-
te, podemos agregar que se recurre a un codigo de arbol para la evaluacion de fuerza de
corto alcance que conduce a un esquema hibrido PM-Arbol. Estos métodos generalmente
son muy adecuados para simulaciones cosmolégicas (ver por ejemplo Gadget-2, Springel,
2005). Los métodos de malla han probado ser satisfactorios en tanto las particulas se
encuentren distribuidas en forma aproximadamente uniforme sobre una regién rectangular
del espacio, pero resultan imprecisos cuando la distribucién de particulas es altamente no
uniforme y la geometria del sistema es compleja sin un borde impuesto.

Métodos Directos (Direct Methods)

Los métodos directos consisten simplemente en computar en forma directa todas las
interacciones entre las particulas. Si la interaccion de cada par de particulas es tomada
en cuenta, el cémputo directo requiere un total de O(N?) operaciones, dado que para N
particulas hay N(N — 1) interacciones. Este tipo de computo es razonable para sistemas que
involucran unos pocos cientos de particulas, pero como el tiempo de cémputo se incrementa
tan rapidamente con el nimero de particulas, las simulaciones numéricas con miles de
particulas resultan computacionalmente muy costosas. Si bien esto presenta una desventaja,
no hay que dejar de lado que este tipo de métodos no introducen aproximaciones en la
solucion de las ecuaciones de movimiento y por lo tanto ofrecen la mayor precision al
precio de mds largo tiempo de célculo.

Codigos de N-cuerpos: Integradores clasicos

Los integradores de N-cuerpos son conocidos por estudiar las diferentes etapas de la
formacion planetaria. En particular, existe una gran variedad de este tipo de integradores
en la comunidad cientifica para resolver diversos problemas fisicos.

Diferentes algoritmos fueron presentados para abordar una amplia variedad de proble-
mas en dindmica del Sistema Solar, acrecion planetaria y satelital, y sistemas planetarios
extrasolares (por ejemplo Wisdom y Holman, 1991; Kinoshita et al., 1991; Levison y
Duncan, 1994; Chambers y Wetherill, 1998; Canup et al., 1999; Rivera y Lissauer, 2000).
En particular, Wisdom y Holman (1991) usaron coordenadas de Jacobi para poder separar
el término kepleriano de las interacciones entre las particulas. Levison y Duncan (1994)
tomaron el método de Wisdom-Holman y lo modificaron para tratar los encuentros cer-
canos entre los cuerpos. Este programa fue distribuido y recibi6 el nombre de RMVS3,
el cual estd incluido en el paquete SWIFT, cuenta con mds de 600 citas en el ADS y
es ampliamente usado por la comunidad cientifica. Por otro lado, Duncan et al. (1998)
usaron variables heliocéntricas candnicas con una division diferente. Ellos introdujeron el
nombre método democrdtico heliocéntrico. Los autores manejaban los encuentros cercanos
subdividiendo recursivamente el paso de tiempo. El programa fue distribuido y cuenta con
mads de 300 citas en el ADS. El mismo se conoce como SYMBA.

Siguiendo la misma linea, Chambers (1999) introdujo otro método basado en coor-
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denadas heliocéntricas democraticas con una transicidén suave a un integrador numérico
ordinario como el método Bulirsch-Stoér para tratar los encuentros cercanos. Este progra-
ma es de acceso libre y cuenta con mas de 1000 citas en el ADS. El mismo es conocido
como MERCURY. Este codigo fue utilizado por varios autores que realizaron simulacio-
nes de N-cuerpos para analizar la etapa tardia de acrecion del Sistema Solar (Chambers,
2001; O’Brien et al., 2006; Raymond et al., 2009) y para sistemas exo-planetarios con
diferentes tipos estelares, y con o sin gigantes gaseosos (de Elia et al., 2013; Dugaro
et al., 2016; Moriarty y Ballard, 2016; Darriba et al., 2017; Izidoro et al., 2017; Zain et al.,
2018; Sanchez et al., 2018). En estos estudios, aunque la evolucién dindmica estuvo bien
representada, el tratamiento de las posibles colisiones estd simplificado. Una de las razones
de esta simplificacion es que el tiempo de computo en este tipo de simulaciones se escala
con N2, donde N es el niimero de particulas en el sistema. De esta manera, los embriones
planetarios cuando colisionan se mezclan perfectamente en un nuevo cuerpo conservando
de esta forma la masa y el contenido de agua. Es imperativo establecer un compromiso
entre la cantidad de cuerpos a representar y el rendimiento computacional. Sin permitir
la fragmentacién entre embriones planetarios, la cantidad de cuerpos en el sistema no
aumentard. A medida que se producen las colisiones, el nimero de cuerpos disminuye, lo
cual conduce a un decrecimiento continuo en el tiempo de computo requerido.

Leinhardt y Stewart (2012) (L.S12) presentaron un modelo analitico completo para
las colisiones entre cuerpos planetarios bajo el régimen gravitatorio. El rango de posibles
resultados que propone LS12 incluye mezclas perfectas, acreciones parciales, erosiones
parciales, colisiones catastréficas y encuentros hit & run (razantes). Estos resultados para
cada colision van a depender del tamafio del blanco, el tamafio del proyectil, la velocidad
de colision y el dngulo de impacto. En particular, LS12 describen la transicién entre los
regimenes de colision y la distribucion de velocidades y tamafios de los cuerpos después
de la colision. El modelo analitico desarrollado por LS12 es una poderosa herramienta
que tiene dos ventajas principales: mejora de forma significativa la fisica de las colisiones
en simulaciones numéricas de formacion planetaria, y es facil de adaptar a un cédigo de
N-cuerpos.

Por otro lado, Genda et al. (2012) estudiaron los criterios de acrecion para colisio-
nes entre embriones rocosos. LLos autores utilizaron simulaciones hidrodindmicas (SPH
simulations: smoothed particles hydrodynamics simulations) para los impactos gigantes e
investigaron la velocidad de colision critica (v.r), para la cual tiene lugar la transicion entre
un encuentro hit & run y acrecion perfecta. Los autores derivaron una simple férmula para
la velocidad de colisi6n critica normalizada a la velocidad de escape de dos cuerpos Vi, la
cual depende de la relacion de masa de los protoplanetas y del dngulo de impacto. Dicho
esto, una colisién hit & run con una velocidad de impacto inferior al valor critico puede

resultar en una segunda colisién que conduce a una acrecion perfecta.

Esta mejora fue adoptada por varios autores para estudiar nuestro Sistema Solar y
sistemas extrasolares. Chambers (2013) estudio la etapa final de la formacién de planetas
terrestres con simulaciones de N-cuerpos, concluyendo que los encuentros hit & run son
un resultado comun entre las colisiones de dos cuerpos. El autor llegé a esta conclusion
comparando la evolucién dindmica de dos conjuntos idénticos de condiciones iniciales,
con y sin fragmentacidn, encontrando dos diferencias importantes entre estos modelos. Por
un lado, las masas finales de los planetas formados son méds bajas cuando se incluye la
fragmentacion que aquellas resultantes en corridas sin fragmentacion. Por otro lado, la
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excitacion de la excentricidad de los planetas resultantes en simulaciones con un tratamiento
colisional realista también es menor que aquella obtenida con el modelo que considera
sOlo acreciones perfectas.

Quintana et al. (2016) realizaron simulaciones de N-cuerpos para estudiar la formacion
de los planetas terrestres alrededor de una estrella de tipo solar. Los autores compararon el
modelo de acrecién estandar (Chambers, 1999) con la version modificada de MERCURY
(Chambers, 2013), que permite la fragmentacidn en las colisiones entre cuerpos masivos.
Los autores encontraron que los sistemas formados con ambos modelos poseen caracte-
risticas similares en lo que respecta a la distribucion y nimero de planetas resultantes.
Sin embargo, ellos evidenciaron diferencias significativas en la historia colisional de los
planetas que sobreviven al final de la integracidn entre aquellas simulaciones que asumen
mezclas perfectas y aquellos experimentos de N-cuerpos que incluyen fragmentacion.

Por otra parte, Wallace et al. (2017) estudiaron la formacién de planetas terrestres
utilizando simulaciones de N-cuerpos con fragmentacion a distancias cercanas de la estrella
central. Los autores concluyeron que la fragmentacion planetaria no representa una barrera
para la formacion de dicha poblacién de planetas calientes. Mas recientemente, Mustill et al.
(2018) implementaron un algoritmo colisional en el software libre MERCURY (Chambers,
1999) basado en el trabajo desarrollado por LS12. En particular, estos autores estudiaron
cOmo esta mejora en el tratamiento de las colisiones afecta a los resultados concernientes
a la formacion de planetas en sistemas compactos con y sin planetas externos capaces
de desestabilizarlos. Vale la pena sefialar que, a diferencia de los trabajos realizados por
Chambers (2013), Quintana et al. (2016) y Wallace et al. (2017), Mustill et al. (2018)
introdujeron un factor de remocién de masa en el algoritmo de colisién para representar el
material que se pulveriza y luego es eliminado del sistema por las fuerzas de radiacion.
Mustill et al. (2018) concluyeron que la multiplicidad de los sistemas no difiere en forma
significativa cuando se usa un modelo mas refinado para los colisiones en comparacién
con el modelo clésico de acrecion.

Con esto en mente, es evidente la necesidad de tener una herramienta numérica
propia que nos permita estudiar de manera mas detallada la historia colisional de
los cuerpos que conforman un sistema planetario, asi como su evolucién dindmica.
Los avances en la fisica de las colisiones nos condujo entonces a alejarnos del
modelo clasico de acrecion perfecta y a construir nuestro propio cédigo de N-
cuerpos con el objetivo de incluir un tratamiento refinado aplicado a los eventos
de impacto. Este c6digo de N-cuerpos fue construido desde cero y representa
el eje central de esta Tesis Doctoral. Dicho algoritmo esta basado en el codigo
MERCURY presentado en Chambers (1999), Ademas incluimos las prescripciones
del algoritmo colisional dado por Leinhardt y Stewart (2012), Stewart y Leinhardt
(2012), y Genda et al. (2012). El modelado de este algoritmo estd basado en
Chambers (2013) con modificaciones en el mecanismo de integracion brindadas
por Mustill et al. (2018). Este codigo fue bautizado bajo la denominacién de D3, y
fue formalmente presentado en el trabajo titulado Physical properties of terrestrial
planets and water delivery in the habitable zone using N-body simulations with
fragmentation en la revista Astronomy & Astrophysics en 2019.
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3.1

Este capitulo tiene como principal objetivo presentar los pasos necesarios para la
construccion de nuestro cédigo de N-cuerpos D3 desarrollado en el marco de la Tesis
Doctoral. La construccion de dicha herramienta numérica representa el eje central de
este trabajo de investigacion. A lo largo del capitulo vamos a desarrollar la formulacion
analitica necesaria que representard las bases para la construccion de nuestro integrador.
Ademas presentaremos el esquema de integracion y detallaremos el algoritmo colisional
implementado. Finalmente mostraremos diferentes aplicaciones concernientes a testeos
para analizar la eficiencia de dicho cédigo.

Problema de N-cuerpos: Formulacion Hamiltoniana

El objetivo de esta seccion es plantear la formulacién hamiltoniana, la cual va a
representar la base de la construccién de nuestro integrador en el cédigo de N-cuerpos D3.

Ecuaciones de movimiento de Hamilton

Las ecuaciones de movimiento de un sistema fisico de n grados de libertad, pueden
describirse por un conjunto de 2n ecuaciones diferenciales de primer orden para un
conjunto de 2n variables independientes. Esto es, n coordenadas generalizadas g; y los
impulsos candnicos conjugados p;, estdn relacionadas a través de una funcién de las
coordenadas e impulsos llamada el hamiltoniano del sistema,

H=H(q,p) (3.1)

A partir de esto definimos un conjunto de ecuaciones diferenciales que son llamadas
ecuaciones canénicas de Hamilton y estan dadas por:
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o _dai_oH
ql_ dt - apl7
(3.2)
., _dpi _ OoH
pi= dt  dq;

El conjunto de 2n variables independientes que constituyen los g; y p; nos permite
definir un espacio cartesiano 2n-dimensional, denominado espacio de las fases asociando
a cada coordenada generalizada ¢; e impulso p; un eje cartesiano. Cuando para un dado
instante se conocen las coordenadas generalizadas e impulsos del sistema, éste queda
representado por un punto en el espacio de las fases, y su evolucién futura, dada por las
ecuaciones de movimiento, traza una curva en dicho espacio.

Transformaciones candnicas

Para los objetivos de este trabajo es importante entender que vamos a trabajar con
sistemas conservativos, en este caso, el hamiltoniano del sistema no depende explicitamente
del tiempo y puede relacionarse con la energia total del sistema. En el mismo, podemos
considerar una transformacion simultdnea de las coordenadas e impulsos ¢; y p;, a un
nuevo sistema Q; y P; a partir de ciertas ecuaciones (invertibles)

Qi = Qi(q-p), (3.3)

Estas ecuaciones definen una transformacién de espacio de las fases del sistema y se
dice que es una transformacién candnica si para todo hamiltoniano H (g, p) se preserva la
estructura de movimiento. Esto es si existe otra funcién K(Q, P) tal que

o0 _ K

dt oP; (3.4)
p_dB_ 0K :
dr 00;

Vale la pena destacar que las transformaciones candnicas tienen las cuatro propiedades
siguientes:

La transformacion identidad es candnica.

La inversa de una transformacion candnica es también candnica.

La aplicacion sucesiva de dos transformaciones candnicas es una transfor-
macion candnica.

La operacién producto es asociativa.

La resolucion de las ecuaciones (3.2) determina los valores de g y p en un instante
de tiempo cualquiera a partir de sus valores en un instante inicial #yp = 0. Debe existir,
por lo tanto una transformacién canénica que lleve los valores iniciales constantes de las
coordenadas e impulsos a sus respectivos valores en un instante de tiempo posterior ¢ dado:
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(¢(0),p(0)) — (q(2), p(t)) (3.5)

Obtener la transformacion es equivalente a resolver las ecuaciones de movimiento.
La transformacion candénica mueve el punto figurativo del sistema de una posicién de
coordenadas (¢(0), p(0)) a otro punto (Q,P) = (¢(t), p(t)) del espacio de las fases.

Consideremos la evolucion en el espacio de las fases de una cierta funcién de las
variables candnicas u = u(q, p). Usando las ecuaciones 3.2, su derivada total respecto al
tiempo puede ser expresada como

a4 (o a”‘)
i=1 a ql Pi

i JudH JdudH
ach apl apl a%

=1

~.

que es lo mismo decir

du

= = w.H), (3.6)

donde el corchete indica el corchete de Poisson entre u# y el hamiltoniano H. La ecuacion
(3.6) puede considerarse como la ecuacion de movimiento generalizada para una funcién
arbitraria u de la configuracion del sistema y, en particular, contiene las propias ecuaciones
de Hamilton cuando tomamos por u una de las variables candnicas. Si esta ecuacion
puede ser integrada para obtener u(t) obtendremos la accién de la transformacién candnica
buscada.

Una solucion formal se puede obtener desarrollando () en serie de Taylor en torno al
valor inicial u(fy = 0):

du|  ?d*u| 1 du
t)=u(0)+r— —— —— 3.7
u(r) =u(0) +r— Faraz|, tavas|,t (3.7)
Por la ecuacién (3.6) tenemos
du
—| =|u,H 3.8

donde el subindice cero significa que hay que tomar el valor del corchete de Poisson en el
instante inicial.

La aplicacion reiterada de la ecuacién (3.6), tomando al propio [u, H] como funcién de
la configuracion del sistema, da
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d2
a’TZ = ([, H], H] (3.9)

Este proceso se puede volver a realizar y obtener la tercera derivada y asi sucesivamente.
Entonces la serie de Taylor para u(¢) podra representarse de la siguiente forma:

12

2!

3

u(t) = u(0) +t[u,Hlo + 31

([, H],Ho + = [[[u,H],H],H]o+....  (3.10)

A partir de esto podemos definir el operador diferencia lineal H como:

A

H=[ ,H|

Jd JH 0 8H>
(3.11)

n
X (% 5~ 9%
De esta forma la ecuacién (3.10) adopta la forma

u(t) = eMu(0) (3.12)

donde la exponencial a partir del desarrollo en serie define, el operador evolucién temporal
¢'H. Esta ecuacién nos dice que la dependencia temporal de u viene dada por la aplicacién
del operador evolucién temporal sobre su valor inicial.

El desarrollo descripto (y simplificado) que fue presentado nos va a permitir construir
el integrador en el cual basamos esta Tesis Doctoral. La formulacién anteriormente mencio-
nada nos va a permitir construir una clase de algoritmos llamados integradores numéricos
simplécticos y van a ser descriptos en la proxima seccion.

Integradores numéricos simplécticos

En esta seccion, describiremos los operadores numéricos adecuados para poder afrontar
el problema que nosotros queremos resolver.

El conjunto de ecuaciones de movimiento de Hamilton (3.2) para un sistema fisico
dado, constituye un sistema de ecuaciones diferenciales de primer orden

n=1£(n,t), (3.13)

el cual, sujeto a las condiciones iniciales

n(to) = no, (3.14)

define un problema de valor inicial para un sistema de ecuaciones diferenciales. Usualmente
la solucién nimerica a este tipo de problema no se obtiene como una aproximacion continua
de la solucién exacta, sino como un conjunto de aproximaciones de los valores exactos
sobre ciertos valores de la variable independiente, en este caso el tiempo, ?.
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Existen numerosos métodos numéricos para resolver un problema de valor inicial. Por
ejemplo el método de Taylor, los métodos de Runge-Kutta, el método de extrapolacién de
Bulirsch-Stoer, métodos multipaso como los de Adams-Bashforth o Adams-Moulton, entre
otros. Estos métodos preservan la precision y son apropiados en muchas circunstancias.
La desventaja de ellos es que no respetan la naturaleza fisica del sistema que origind
el conjunto de ecuaciones diferenciales. Esto significa que introducen una componente
espuria al momento de computar la energia del sistema, de manera que la misma no se
conserva si no que por el contrario su magnitud aumenta con el tiempo. Si queremos
estudiar entonces el comportamiento dindmico de un sistema fisico sobre un amplio rango
temporal, es necesario que los integradores numéricos respeten la fisica del problema.

Un método de integracion de las ecuaciones de movimiento de Hamilton (3.2) de un
sistema dado se dice que es simpléctico si las aproximaciones obtenidas de las variables
canénicas en un instante de tiempo y las correspondientes a un instante posterior estan
relacionadas por una transformacion canénica. De este modo, la transformacién canénica
que es solucidn exacta del problema es aproximada por otra transformacion candnica.

La teoria basica de los integradores simplécticos puede ser desarrollada en términos
de la formulacién hamiltoniana de la mecdnica clasica en términos de los corchetes de
Poisson. Segtn la ecuacién (3.12), la evolucion temporal en el espacio de las fases de una
funcién u = u(q, p) de las variables candnicas, sobre un intervalo temporal T a partir de su
valor inicial est4d dado por:

u(t) = e™Mu(0), (3.15)

donde H estd dado por la ecuacioén (3.4).
Supongamos que dividimos el hamiltoniano H en dos partes:

H =Hy+H; (3.16)
Entonces, la evolucion temporal de u es
u(t) = " HotHy o), (3.17)
El desarrollo es de la funcién exponencial puede expresarse como
o) N T
€T(H0+Hl) =1 —|—’L'(H()—|—H]) + —(H0+H])2—|— .
2 (3.18)
- N T PN PN A
=1+ 7(fy+H))+ ?(H§+H0H1 ;8 A < SN

Si desarrollamos la composicion de los operadores evolucion temporal de Hy y Hj,
aplicados uno después del otro, la ecuacion anterior puede expresarse como:
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2 2
a a A T A A T A
Jeflo it _ (1+1'H0+?H§+...) (I—H'Hl +7Hf+...)

2
A A T A
= 1+r(HO+H1)+7(HO

(3.19)

De esta forma, para un hamiltoniano H dividido segtin la ecuacién 3.16, un integrador
simpléctico de primer orden esta dado por

u(t) = erﬁoemlu(O).

—_
(O8]

20)

Que tal integrador sea realmente simpléctico se desprende del hecho de que

i(t) = e™u(0), u(t) =e™i(1), (3.21)

son obtenidos por transformaciones candnicas y debido a que la composicion de trans-
formaciones candnicas es una transformacién candnica. Aplicar cada operador evolucién
temporal por separado es equivalente a resolver las ecuaciones de movimiento con sélo la
correspondiente parte del hamiltoniano, ignorando la otra. De esta forma, si 7 es el tamafio
del paso temporal de integracion, cada paso del integrador consiste de dos subpasos:

e avanzar el sistema sujeto bajo la influencia de H; sobre un intervalo temporal
T.

e avanzar el sistema sujeto bajo la influencia de Hy sobre un intervalo temporal
T.

Puede demostrarse que este integrador de primer orden resuelve de forma exacta las
ecuaciones de movimiento de un sistema con un hamiltoniano H = H + H,y préximo al
original, donde He; para un paso 7 suficientemente pequefio estd dado por:

T

5 [Ho, H1] +0(7%), (3.22)

Herr =

(Saha y Tremaine, 1992). H es conservado exactamente salvo errores de redondeo. Asi, si
T se mantiene pequefio y es mantenido constante durante la integracion, H diferird poco de
H, y el error en la energia estard acotado.

En forma andloga a lo anterior, un integrador simpléctico de segundo orden puede
ser construido considerando la composicion de los operadores eﬂql/ 2 eTﬁO, eTHl/ 2 en ese
orden:

(O8]
(\9)
W

M(T) — erHI/ZerHOerﬁl/Zu(0)7 ( )

Como anticipamos al principio de la seccidén que un integrador sea realmente sim-
pléctico estd basado en este esquema de resolucion, en el cual se puede observar que una
sucesion de transformaciones canénicas nos da la solucién del problema.

Cada paso del integrador consiste en tres subpasos:
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e el sistema avanza sujeto s6lo a la accién de H; sobre la mitad del paso de
integracion

e se avanza el sistema sobre el intervalo temporal completo bajo la accién de
Hy

e el sistema avanza la mitad del paso temporal bajo la accion de H

En este caso, el integrador resuelve de forma exacta un hamiltoniano H = H + Hey;
donde para 7 suficientemente pequefio

1
Herr = 75 | [H1, Hol, Ho + 5 Hi +0o(t%), (3.24)

Dos grandes caracteristicas que surgen del hecho de que las soluciones numéricas estén
relacionadas por transformaciones candnicas en los integradores simplécticos son:

¢ un integrador simpléctico preserva la estructura del espacio de fases del
sistema,

¢ la acumulacion de errores de truncamiento no introduce una componente
secular cuando se calcula la energia del sistema, sino que los errores se
mantienen acotados.

Vale la pena destacar que los errores se mantienen acotados. En particular, esto repercute en
el computo de la conservacion de la energia. Dicha propiedad de conservacion de energia
es mantenida en los integradores simplécticos mientras el paso de integracion se mantenga
constante. Si el paso de integracion es variado durante la simulacidn, no es posible asegurar
que el error en la energia se mantenga acotado. Los integradores simplécticos tienen dos
ventajas clave sobre otros integradores de N-cuerpos: no exhiben acumulacién de error
de energia a largo plazo, y son sustancialmente més rapidos para problemas en los que
la mayoria de la masa estd contenido en un solo cuerpo. Esto los hace muy adecuados
para estudiar una amplia variedad de problemas en astronomia dindmica, especialmente
aquellos que involucran sistemas planetarios o satelitales.

Todo esto nos ayudé a tener el esquema de integracion para afrontar el problema a
resolver, el cual serd presentado en la préxima seccién como también el hamiltoniano
asociado y sus ecuaciones de movimiento derivadas.

Sistema de N-cuerpos: Resoluciéon del problema

El objetivo de esta seccion es presentar una correcta formulacién hamiltoniana y el
algoritmo numérico necesario para la construccién de nuestro cédigo D3 y afrontar el
problema particular de la resolucién de un sistema de N-cuerpos, lo cual tendrd multiples
aplicaciones a sistemas planetarios.

Construccion del hamiltoniano y esquema de integracion general

La solucién al problema de N-cuerpos es obtenida a través de la resolucién de las
ecuaciones de movimiento que son derivadas del hamiltoniano del sistema. En efecto, el
hamiltoniano de un sistema de N + 1 particulas de masas m; (i =0, ..., N), sujeto solamente
a la accion de sus atracciones gravitacionales mutuas estd dado por
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N—1

N 12
H(q,p):Z|2p’;l —GY Z mm’| (3.25)
i=0

i=0 j=i+1 |ql

donde q; = (xi,¥i,zi) Y Pi = (Px;, Py;» Pz;) son los vectores posicién y el momento del
i-ésimo cuerpo de masa m; con respecto a un marco de referencia inercial, y G es la
constante de gravitacion universal.

Dependiendo de las coordenadas elegidas, el hamiltoniano puede cambiar de forma y
es posible dividirlo en diferentes partes. Wisdom y Holman (1991), por ejemplo, usaron
coordenadas jacobianas. Este sistema constituye un marco de referencia donde la posicion
y momento de cada cuerpo son considerados con respecto al centro de masa de todos
los cuerpos con indices menor a un cierto valor definido previamente. Los integradores
simplécticos basados en esta division del hamiltoniano son conocidos como integradores
simplécticos de variables mixtas (mixed variable symplectic) (Saha y Tremaine, 1992).

Un procedimiento alternativo propuesto por Duncan et al. (1998) es definir la posicion
con respecto al cuerpo principal y el impulso con respecto al baricentro del sistema. Este
conjunto de variables se define como variables democréticas heliocéntricas (democratic he-
liocentric variables). Por medio de una transformacién candnica, es posible transformar el
conjunto original de coordenadas y momentos (g, p) en un nuevo conjunto de coordenadas
heliocéntricas (()) y momentos baricéntricos (P).

Implementando esta transformacion, y adoptando este nuevo juego de variables, el
hamiltoniano de la ecuacion (3.25) se puede reescribir de la siguiente forma

N BZ Gm; W=l By intj o 2
HQ.P)-Y (o~ To) 6L ¥ g Z] |

i=1 i i=1 j=i+1

donde M = leyzom j €s la masa total del sistema.

Como en la ecuacién anterior las coordenadas Q; son heliocéntricas, las que corres-
ponden al cuerpo central desaparecen, es decir: Qo = 0. En consecuencia, el hamiltoniano
es independiente de la coordenada @, por lo tanto, el impulso P, es una constante de
movimiento, y su contribucién al hamiltoniano no se considera. Vale la pena sefialar que N
indica el nimero de particulas que excluyen la estrella y m( indica la masa de la misma,
donde mg > m;. Por lo tanto, podemos agrupar los términos de la siguiente manera:

H(Q,P) = Hgep + Hini + Ho, (3.26)

donde
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N PP Gmmg
Hgen = 3.27)
e Z’(Zm, |Qi|) e
m~mj
(= —_ (3.28)
i Z}H @ -a)
|y P
— 3.29
= ; (3.29)

Cada uno de estos términos describen lo siguiente:

% Hyep: €l movimiento kepleriano de las particulas alrededor del cuerpo
central,

» Hin: la interaccion entre cada par de particulas (excepto con el cuerpo
principal),

» Hg: el momento baricéntrico del cuerpo principal, aparece debido al juego

de variables elegido.

Los esquemas de integracion mencionados anteriormente pueden ser extendidos para
contemplar esta divisién del hamiltoniano en tres partes. Asi la solucién proporcionada
por el integrador simpléctico de segundo orden, ecuacién (3.23) toma la forma:

u(t) = eTHim/zeTH@/zeTHKEI’eTHQ/zeTHim/zu(O). (3.30)
Para poder definir un esquema de integracién tenemos que ver como actia cada

hamiltoniano por separado sobre las variables canonicas. Siguiendo el orden de aplicacion
en la (3.30), veamos primero el término (3.28)

mm
lnt G J
Ty 00

i=1 j=i+l

cuyas ecuaciones de movimiento correspondientes al cuerpo k-ésimo son:

N aI{int_
Qi = 8—Pk_0’
. OHiy N (Qx—Q)) (3.31)
P, = G
NFTON "j_zlm’m —Q,P
J#k

De esta forma, sobre un intervalo temporal 7/2, las posiciones no son alteradas,
mientras que cada particula recibe una aceleracion proveniente de las otras (pero no del
cuerpo principal) que modifica su impulso. De este modo:
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Q= Qi(0),P, =P(0) - EGmk Y m;

las ecuaciones de movimiento correspondientes al cuerpo k-ésimo son:

. OH, 1 (Y
Q= —=—(2Pi)’
8Pk mo \ ;5 (3.33)
. JH,
=9, ="

A partir de esto, sobre un intervalo temporal 7/2, el impulso baricéntrico de cada cuerpo
no es alterado, mientras que sus posiciones heliocéntricas son desplazadas en la misma
magnitud y direccién. De este modo:

: [N
Qk:Qk(0)+2—m0 (;Pi(0)> : (3.34)
P, = P,(0).

Veamos por dltimo el término (3.27)

N |P,’2 Gmimo
H‘“":Z( ~ o )

=1\ 2m;

el cual conduce a las siguientes ecuaciones de movimiento

a aHKep Pk
Q= =t

8Pk my (4 35)

VoD

Pk — _aHKep — Gmomk —Qk

Qy |Qil?’

de manera que
O, = —Gmo& (3.36)
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Esta ecuacion se corresponde al movimiento kepleriano del cuerpo k-ésimo en torno a
un centro de fuerzas de magnitud Gmy fijo en la posicion del cuerpo principal (la estrella).
Vale la pena destacar que la posicion es heliocéntrica y la velocidad baricéntrica y que
todos los cuerpos revolucionan en torno al cuerpo principal con la misma magnitud del
centro de fuerzas. El movimiento kepleriano es resuelto de forma analitica haciendo uso
de las funciones f y g de la siguiente manera.

Consideremos los vectores posicion Qg y velocidad Vj al tiempo #y de la particula dada
en torno a un centro de fuerzas de magnitud Gmy cuya ecuacién de movimiento estd dada
por (3.36). Asumiendo que los vectores Qo y Vp no son paralelos, el momento angular
es no nulo y la 6rbita de dicha particula yace en un plano. En consecuencia, si Q(t) es el
vector posicion al tiempo ¢, existen, y son Unicas dos magnitudes escalares f'y g tales que

Q) = fQo+gVo. (3.37)

Diferenciando la ecuacién (3.37) obtenemos el vector velocidad al tiempo ¢, V' (¢),
expresado de la siguiente forma:

V() = fQo+£Vo. (3.38)

Las expresiones de f, g, f y ¢ para una érbita eliptica estan dadas por:

a
= cos(E —Ep) —1|+1,

g= 1[sen(E —Ep) — esenE + esenkEy),

n 3.39)
) a a (E E) (3.2
f=—— sen(E — Ey

1Ql1Qo

a
&= —|cos(E—Ey)—1]+1,

|Q,[ ( )—1]

donde a es el semieje de la particula, e su excentricidad, n es el movimiento medio, y por
ultimo E y E( representan la anomalia excéntrica a tiempo ¢ y ty, respectivamente.

En el caso de tener una 6rbita circular (e = 0) el conjunto de expresiones para f, g, f y
g estén dadas por:

f = cos(nAt),
1
§="- nsen(nAt), (3.40)
f = —nsen(nAt)
g = cos(nAt).

donde At =1 — 1.
Podemos resumir en una serie de pasos como determinar Q(¢) y V(1) como funciones
de f, g, f y £ en una 6rbita eliptica a partir de los valores iniciales Qo y Vo
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Paso 1: Computar u = Qg - Vp.

: (2 _ (Vo)z)l
Paso 2: Computar a = (|Q0| .

Gmyy

Paso 3: Computar n = \/Gmy/a’
Paso 4: Computar CE = 1 —|Qo|/a y SE = u/na?

Paso 5: Calcular e = \/(CE)? + (SE)?
Paso 6: Si e # 0 seguir con el paso 7a de lo contrario seguir con el paso 7b.

Paso 7a: Calcular Ey = arctan(SE/CE) y M = nAt + Ey — SE.
Obtener E resolviendo numéricamente la ecuacién de Kepler M =
E —esen(E).
Computar |Q| = a(1 —ecos(E)).
Calcular f, g, f y & con las ecuaciones presentadas en (3.39).

Paso 7b: Calcular f, g, f y ¢ con las ecuaciones presentadas en (3.40).

Paso 8: Calcular Q(¢) = fQo+gVoy V(t) = fQo + Vo

Del operador definido en la ecuacién (3.30), podemos construir un esquema de integra-
cioén de cinco pasos como sigue:

i) las coordenadas se mantienen fijas y cada cuerpo recibe una aceleracion de
los otros cuerpos (pero no del cuerpo central) que modifican su momento
sobre un intervalo de tiempo 7/2;

ii) el momento permanece fijo, y cada cuerpo es desplazado de su posicién en

N
una cantidad (t/2mg) ¥ P;
i=1

iii) cada cuerpo evoluciona en una Orbita kepleriana sobre un intervalo temporal
T,
iv) como en el paso ii;
v) como en el paso i.

Suponiendo que todos los cuerpos permanecen alejados unos de otros se cumple que:

‘HKCP| > |Hint|7 |HKep| > ’H®|

Sin embargo, si dos cuerpos estdn préximos uno con otro, el término correspondiente a
Hiy se vuelve lo suficientemente grande y Hgep deja de ser el término dominante y como
vimos en la (3.24) el error aumenta considerablemente. Por esta razon, el esquema previo
de integracion falla para resolver encuentros cercanos. En la préxima seccién vamos a
describir un procedimiento para poder resolver este inconveniente y asi seguir manteniendo
el mismo nivel de precision.

3.3.2 Tratamiento de encuentros cercanos: Modificacion del esquema de inte-
gracion

A menudo los integradores convencionales, reducen el tamafio del paso de integracion

durante un encuentro cercano en orden de mantener el mismo nivel de exactitud. Sin



3.3 Sistema de N-cuerpos: Resolucion del problema 55

embargo, cada vez que el tamafio del paso T cambia en un integrador simpléctico, el hamil-
toniano también lo hace. Esto produce un desplazamiento en la energia del sistema real.
Si ocurren demasiados encuentros cercanos, estos errores se acumulan y eventualmente
destruyen la propiedad simpléctica del integrador.

Una de las soluciones propuestas para resolver este problema consiste en dividir
el término perturbador de Hj, y asignarle diferente paso de integracion, para que las
perturbaciones més fuertes tengan los pasos de integraciéon més pequeiios. El integrador
resultante es puramente simpléctico, pero complicado de llevar a cabo y ademds no retiene
la velocidad del método bésico simpléctico (Duncan et al., 1998).

Una solucion alternativa es propuesta por Chambers (1999), quien construye un algo-
ritmo hibrido que mezcla componentes tanto simplécticas como no simplécticas en orden
de mantener propiedades de las dos partes. Como mencionamos antes, tenemos que hacer
el término Hiy pequeiio de vuelta con el objetivo de que Hkep se mantenga dominante.
Una forma de hacerlo es transferir el término del encuentro cercano en Hjy, a Hgep por la
duracion del encuentro. Por ejemplo, si los cuerpos & y B tienen un encuentro cercano, los
términos de la ecuacién (3.27) y (3.28) resultan en

= _§(|P,-|2_Gm,~mo>_ Gmgmg
=&\ om Qi ) 1Qa—Qpl’

N—-1

i ; Gmam,; 2
i — MR (3.42)
1 1—21];0—1|Ql Q]’ J§+1 |QOC_Q]‘

J#B

Con este esquema, las ecuaciones diferenciales asociadas a Hgep no pueden ser mas
resueltas de forma analitica. Sin embargo, lo podemos resolver de forma nimerica usando
un integrador convencional, y los demds cuerpos que no tienen un encuentro cercano
pueden ser integrados analiticamente. Tenemos que tener en cuenta que haciendo esto
estamos modificando el hamiltoniano original y que el integrador deja de ser puramente
simpléctico. En orden de lograr que el término Hkep se mantenga dominante, tenemos
que asegurarnos de que ningln término es transferido entre las diferentes partes del
hamiltoniano. Siguiendo a Chambers (1999), nosotros podemos hacer esto dividiendo cada
término de interaccion entre Hkep y Hine para que la correspondiente parte de Hiy, siempre
se mantenga pequefia, mientras que la parte en Hgep sea evaluada s6lo durante el encuentro
cercano. Para lograr esto, introducimos una funcion de transferencia K que va a modificar
la forma de Hyep y Hin de la siguiente forma:
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=i 2m,~
N-1 N
-GY Y —L-(1-K(Qi—-Qj])), (3.43)
i=1 j=it+l1 Qi—-Qj
N-1 N
m;m
Hy=-GY Y ——LK(Qi—Qj|). (3.44)
i=1 j=i+1 |Qi_Qj|

La forma de la funcion K debe ser tal, que cuando la separacion |Q; — Q| entre los
cuerpos i y j es grande, K tiene que tender a uno, mientras que tendera a cero cuando dicha
separacion sea pequefia. En ausencia de un encuentro cercano, los términos en Hgep, se
avanzan analiticamente como antes.

Esta funcién tiene que cumplir ciertos requisitos:

e K — 1cuando |Q; — Q| es grande y K — 0 cuando |Q; — Q| es pequefio;

e K debe ser lo suficientemente suave para que el algoritmo pueda computarlo
con facilidad;

e K tiene que poder ser evaluada rdpidamente.

Esto asegura que |Hiy| < |Hkep|, atin durante un encuentro cercano. Entonces, el
integrador hibrido simpléctico se describe como sigue:

1) las coordenadas permanecen fijas y cada cuerpo recibe una aceleraciéon
proveniente de los otros cuerpos (pero no del cuerpo principal) pesada en las
situaciones de encuentros por un factor K, que modifica su impulso sobre
un intervalo temporal 7/2;

i1) los impulsos permanecen fijos, y cada cuerpo sufre un desplazamiento en
su posicién en la cantidad (t/2my) % P;

i=1
ii1) los cuerpos que no estdn en encuentro se mueven en una Orbita kepleriana en

torno al cuerpo principal sobre un intervalo temporal 7. Los mismos seran
integrados analiticamente de acuerdo a lo propuesto en la seccion 3.3.1.
Para los cuerpos que estdn en encuentro, los términos keplerianos y los
términos de encuentro, pesados por (1 - K), son integrados numéricamente
un paso 7¢;

iv) como en el paso ii;

v) como en el paso i.

“Vale la pena sefialar que los problemas de acrecién en los que nos centramos en este trabajo
tienen lugar en este paso, donde se dan las condiciones de colisién como resultado de la integracién
numérica.

Siguiendo a Chambers (1999), la funcién K toma la forma:
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Figura 3.1: Una forma de la funcién de transferencia K en funcién de la separacion r;; =
|Q; — Q| entre dos cuerpos. Figura extraida de Chambers (1999).

0 paray <0,
K={ y*/(2*—2y+1) para0<y<1, (3.45)
1 paray > 1,
donde
rij_o-lrcrit)
=\ "o /- (3.46)
g ( 0.97¢rit

y el pardmetro r. se denomina distancia critica y es un parametro libre. En la figura 3.1
podemos observar la representacion de dicha funcién.

Ciertamente la eleccion de la funcién K delineada en la ecuacion (3.45) y usada en la
construccion de nuestro cédigo es importante. Diferentes autores como Hernandez (2019)
y Rein et al. (2019) realizaron un estudio exhaustivo sobre la eleccion de dicha funcién
con las diferentes implicancias que puede tener un cambio de la misma. Una discusién
mas detallada sobre este tépico se puede encontrar en el capitulo 7.

La eleccién del valor de la distancia critica a la cual el algoritmo empieza a integrar
un encuentro cercano tiene que ser un compromiso entre dos partes. Si rqj; €s demasiado
pequefio, el encuentro no va a calcularse apropiadamente. Por el contrario, si rqij; €S
demasiado grande, va a haber una sobre-estimacion de los encuentros y el tiempo de
computo aumentard haciendo disminuir la precision de la integracion. Duncan et al. (1998)
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recomiendan un valor de 3 radios de Hill mutuos! para encuentros entre dos cuerpos
masivos. Sin embargo, cuando las masas son pequeias el niimero de radios de Hill mutuos
deja de ser importante y tiene protagonismo el nimero de pasos de tiempo que se necesita
para muestrear la funcion K. Por ejemplo, dos objetos del tamafio de la Luna pueden viajar
facilmente 3 radios de Hill mutuos en un sélo paso de tiempo. En este caso, el cambio de
la funcién desde el régimen simpléctico al régimen hibrido seria instantdneo llevando a
grandes errores de computo durante el encuentro.

En base a nuestros objetivos tenemos la necesidad de afrontar la resolucion de este
problema numerico. Para cumplir con esto seguimos los lineamientos propuestos por
Chambers (1999) y Grimm y Stadel (2015). En base a esto, para cada objeto i, 7 debe
tomar el valor més grande entre njRy y natv; de modo que rec; = max(nyRy, natvi),
donde n1 y ny son pardmetros que oscilan entre [3-10] y [0.3-2.0], respectivamente y v; es la
velocidad heliocéntrica del cuerpo i en ese paso de tiempo. Durante un encuentro, el valor
de rq¢ utilizado debe ser el mds grande de los dos cuerpos involucrados. El lector puede
referirse al capitulo 7 para una discusion sobre el cdlculo de r; y a ciertas consideraciones
que se tienen que tener en cuenta.

Siguiendo a Chambers (1999) el integrador numérico utilizado para resolver los encuen-
tros cercanos utilizado en este trabajo estd basado en el método de Bulirsch-Stoer (Bulirsch,
R.y Stoer, J., 1980). Dicho integrador hace uso de la extrapolacion de Richardson y el
método de punto medio modificado. Es un método de paso variable que nos permite tener
en detalle la evolucién de los cuerpos durante un encuentro cercano. Este integrador es
considerado un método robusto y adecuado para problemas de N-cuerpos, tanto desde el
punto de vista de su perfomance como de su precision.

Hasta acd hemos descripto en forma general los lineamientos del cédigo de N-cuerpos
D3. En la siguiente seccion, describiremos los diferentes regimenes de colision y como es
el algoritmo colisional implementado en dicho cédigo.

El modelo colisional: Esquema de integracion definitivo

En esta seccion describimos los regimenes derivados por Leinhardt y Stewart (2012)
y que fueron implementados en nuestro cédigo D3. Seguidamente de esta descripcion,
presentamos el algoritmo colisional para identificar y calcular los diferentes impactos
gigantes. Por tltimo, presentamos el esquema de integracion final, el cual constituye la
parte central de nuestro c6digo y es esencial en esta Tesis Doctoral.

Presentacion de los diferentes regimenes de colision

El resultado de una colision entre dos cuerpos masivos puede ser descripto en términos
de la energia de impacto por unidad de masa Q y un valor critico Qrp, donde QOrp es
definido como la energia especifica de impacto por unidad de masa requerida para dispersar
la mitad de la masa total involucrada en la colision. Dependiendo del impacto, los cuerpos
pueden tener diferentes destinos. Los mismos pueden fusionarse entre si, permanecer
inalterados o pueden resultar en un cuerpo remanente y multiples fragmentos alrededor. En
este caso, vamos a llamar M, a la masa del remanente mas grande posterior a la colision.

IDado dos cuerpos con masas m y my a una distancia r y r, de la estrella central, se define un radio de
Hill mutuo como Ry = 0.5(r1 +12)((m1 +m2)/(3My))'/3
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Consideremos una colision entre dos cuerpos planetarios como se muestra en la figura
3.2. Un blanco de masa M; con un radio R; y un proyectil de masa m,, con un radio r;,, donde
My > my, colisiona con una velocidad de impacto relativa de magnitud viy,p y un dngulo de
impacto 6. De acuerdo con este planteo, 8 es el angulo formado entre la linea que conecta
los centros de los dos cuerpos y el vector velocidad del proyectil relativo al blanco. La
densidad volumétrica para los cuerpos blanco y proyectil son, p; y pp, respectivamente.

Podemos describir los diferentes tipos de colisiéon como sigue:

o Acrecion perfecta Este tipo de colision es la mas usada cominmente por
los integradores cldsicos hasta el momento. No se generan fragmentos y el
cuerpo resultante contiene la masa total de los cuerpos interactuantes.

e Acrecion parcial Cuando M, es calculado y es mayor que la masa del
blanco pero menor a la masa total de los cuerpos interactuantes (i.e: M; <
My < My + my), el resultado es considerado una acrecion parcial. La masa
restante es distribuida en fragmentos.

¢ Colision erosiva En este caso, M), es menor que la masa del blanco, y el
proyectil es completamente destruido. De acuerdo con esto, parte del blanco
y todo el proyectil se reparten en fragmentos.

e Colision super-catastrofica Cuando el M), es menor al 10% de la masa
total de los cuerpos involucrados en la colision, el resultado es conside-
rado una colisién super-catastréfica, y la masa sobrante es repartida en
fragmentos.

¢ Encuentro hit & run Este resultado ocurre cuando ambos cuerpos (blanco
y proyectil) permanecen intactos. No hay generacion de fragmentos.

e Colision graze & merge Dependiendo de la velocidad de impacto, un
encuentro hit & run puede resultar en una segunda colisién llevando a cabo
una acrecion perfecta. En este caso no se generan fragmentos.

¢ Encuentro hit & run erosivo Llamado de esta forma debido a que, en
un encuentro hit & run, el proyectil puede ser parcialmente o totalmente
destruido mientras que la masa del blanco se mantiene inalterada. La masa
removida del proyectil es distribuida en fragmentos.

Como anticipamos anteriormente, en la siguiente subseccion presentaremos el algo-
ritmo colisional implementado en nuestro cddigo de N-cuerpos D3 donde se lleva a cabo
esta clasificacion.

El algoritmo colisional: Implementacion numérica

Como dijimos anteriormente, el algoritmo colisional implementado en esta Tesis
Doctoral estd basado en el trabajo de Leinhardt y Stewart (2012), Stewart y Leinhardt
(2012), y Genda et al. (2012). Es imperativo tener en este caso informacion detallada de
cada colision que suceda en la simulacién. Mds precisamente, necesitamos la posicion de
los cuerpos, la velocidad de impacto y el dngulo de impacto en el momento que ocurre la
colision.
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Figura 3.2: Representacion esquemadtica de una colision entre dos cuerpos de masa plane-
taria. El blanco, con una masa M; y un radio R; colisiona con un proyectil de masa my, y
radio rp con una velocidad de impacto relativa vjy,p. El pardmetro 6 representa el dngulo
formado entre vjy, y la linea que conecta los dos centros

Vale la pena destacar que cada vez que una colision derive en la generacion de
fragmentos, la cantidad de los mismos va a estar directamente relacionada con un
parametro que indica la masa minima permitida que los fragmentos pueden tener
M in. Por un lado, este valor tiene que ser lo suficientemente grande para que el
numero de fragmentos generados no ralentice las simulaciones de manera que
se vuelva inviable el tiempo de computo. Por otra parte, si el valor es demasiado
grande, la representacion dejard de ser realista y se sobre-estimarian las acreciones
perfectas. Por lo tanto, el valor del pardmetro M,,;, deberd ser considerado como
un compromiso entre la cantidad de fragmentos generados, rendimiento y realismo
del modelo.

El flujo del algoritmo lo podemos resumir en una serie de pasos, como se detalla a
continuacion:

1. Cuando se detecta una colision, el cddigo primero pregunta qué tipo de cuerpo es el
proyectil (necesariamente el blanco siempre en este trabajo es un embridn planetario).
Si el proyectil es un planetesimal (o un fragmento), el c6digo asume una acreciéon
perfecta, y la masa del cuerpo resultante es la suma de las masas individuales de los
cuerpo interactuantes. Luego, se procede a analizar la pr6xima colisién, comenzando
nuevamente en el paso 1. Si el proyectil es un embrién, continda con el siguiente
paso.

2. En efecto, si la colision ocurre entre dos embriones, siguiendo a Mustill et al. (2018),
se calcula la velocidad de escape mutua de la siguiente forma:

2(Mi+m
Vese = —(tR p), (3.47)
€

donde R. = 3(M,/p; +myp/pp)/(47)'/3.
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3. Se hace la comparacion entre la magnitud de la velocidad relativa de impacto vipp y
la velocidad de escape vesc. Si la vimp < Vesc, €ntonces la colision es asumida como
una acrecion perfecta, conservando la masa total y el momento, como en el paso 1.
En el caso de que vipp > Vesc, procedemos al paso siguiente.

4. Calculamos el pardmetro de impacto b = sen® y el valor critico beri = Ry/ (R +1p).
Dependiendo de la relacion entre b y b la colisién puede resultar en un impacto
grazing (razante) o non-grazing (no-razante). Si b < bt tenemos un impacto non-
grazing y procedemos al paso 5. Caso contrario, si ocurre un impacto grazing,
vamos al paso 8.

5. Impacto non-grazing (b < b): Se calcula la energia de impacto por unidad de
masa, Q, y el criterio de disrupcidn catastréfico Qrp. El valor de Q esta dado por:

1 Vimp
= U— 3.48
Q 2‘th+mp, 3 )

donde u = Mmyp /(M +myp).
Luego, Orp es calculado como sigue:

2-30/2 f *mo G
Orp = (i> (c 2 ) R (147))%, (3.49)
Ha 5
donde
(Xthp
=Y 3.50

siendo o la fraccion del proyectil que intersecta el blanco en un impacto oblicuo, i
es una medida de cdmo la energia y el momento del proyectil se acoplan al blanco,
c¢* un factor de disipacion de energia dentro del blanco, y = myp/M;, y R es el radio
de un cuerpo esférico de masa Moy = M+ my con densidad py =1 g/cm3 (Stewart
y Leinhardt, 2009). De acuerdo a este trabajo, i1 y ¢* adoptan valores de 1/3 y 1.8,
respectivamente.

6. Con los valores de Q y Orp podemos chequear, por una simple comparacién aritmé-
tica, si la colision estd en el régimen super-catastréfico. Esto sucede cuando Q > 1.8
Orp. Este resultado afecta en cémo se computa la masa del remanente mas grande.
Siguiendo a Chambers (2013), si la colision estd en tal régimen, calculamos M,
como:

0\~
M. = 0.1M, 3.51
It = 0.1Mio (1-8QRD> ; ( )

y la masa a distribuir en fragmentos es myge = Mot — M.
7. En el caso de que Q < 1.80QRrp, la colisién no estd en el régimen super-catastrofico,
entonces la masa del remanente mds grande se calcula como:
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10.

0 o
My = Moy (1 — 2QRD) 5 (3.52)

Comparando la masa del remanente més grande M), y la masa del blanco M, la
colision puede resultar en:
a) si My, < My, una erosion parcial
b) si My > M,, puede resultar en una acrecion parcial, si el nimero de fragmentos
€s mayor que cero, o en una acrecion perfecta, si mgag < My, para lo cual
no se genera ningin fragmento.

. Impacto Grazing:

La colisién es chequeada para clasificarla como un posible hit & run. Sino se clasifica
como tal, en orden de poder clasificarla como una colision super-catastréfica, erosion
parcial, acrecion parcial o acrecion perfecta, seguimos el mismo criterio usado para
impactos non-grazing, descriptos en los pasos del 5 al 7.

. En el caso que se clasifique como un encuentro hit & run, Genda et al. (2012)

investigaron la velocidad de impacto critica v, que establece los limites entre
impactos hit & run y acrecion. La velocidad que define este limite estd dada por:

Ver = Vi [€1170 + T + 37O + ¢y (3.53)

dondeI'=(1—7)/(14+7)y ®=1—sen6. Los pardmetros de ajuste son ¢; = 2.43,
¢y =-0.0408, c3 = 1.86, c4 = 1.08, y c5 = 2.5. Genda et al. (2012) encontraron que
el cociente v¢ /v, no depende de la masa del blanco M; sino que depende de ¥y
y el dngulo de impacto 6, donde V. es la velocidad de escape mutua dada por
Vie = \/G(M; +mp) /(R +rp). Aplicamos la formula derivada por Genda et al.
(2012) y clasificamos los encuentros hit & run a bajas velocidades como acreciones
perfectas. Genda et al. (2012) acuii6 el nombre graze & merge para este tipo de
impactos, ya que una colision razante a baja velocidad deriva en un segundo impacto
donde los dos cuerpos se acretan perfectamente.

Por lo tanto, si un impacto satisface que vimp < ver, clasificamos a la colision como
un graze & merge.

Si la colision grazing efectivamente deriva en un encuentro hit & run (i.e. Viyp >
ver), la masa del blanco es modificada en una cantidad insignificante, por lo cual
consideramos que Mj, = M; (Asphaug et al., 2006; Genda et al., 2012). Cuando esto
ocurre, tenemos que calcular la energia critica de disrupcién para lo que se llama
‘impacto reverso’ sobre el proyectil (Ver seccion 4.2 de Leinhardt y Stewart, 2012).
Bésicamente en este caso, los roles del blanco y el proyectil son intercambiados de
forma que :

M =m, (3.54)
m} = nM, (3.55)

donde n es la fraccion del blanco que intersecta con el proyectil.
La energia de impacto se calcula como
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+  Vrel

1
Syt (3.56)
2t Mf+mg

0" =

mientras que el criterio de disrupcion catastrofico QIT{D se calcula como

PNZOR/2 )
Q}ZD:(“_T> (C 51 )[Rcl(l‘f"}ﬁ)} , (3.57)
u

o

donde

-
M
ph=—" (3.58)

y R estd dado por

4mpi
3

M +m = R}, (3.60)

Siguiendo a Chambers (2013), la masa del remanente més grande para el proyectil

se calcula como sigue:

.
of+m (1-58-) o <180k
QRD
M= (3.61)
Ir ) ) 32 ?
0,1(M{ +m}) [ % 0" > 1,805,
1.80gp

Luego, tenemos que calcular mg,; = MtT — M]Tr, y distribuirla en fragmentos.

Cada vez que una colisién genere fragmentos, la forma de resolver dicha
colision es la siguiente. El M), se coloca en el centro de masas de los dos
cuerpos originales al momento de la colision, las posiciones de los fragmen-
tos son distribuidas de manera aleatoria sobre una esfera de Hill alrededor
del M, en conformidad con la ecuacion del centro de masas del sistema.
En lo que respecta a las velocidades, las direcciones son aleatorias con
una magnitud de un 5 % mayor que la velocidad de escape de los cuerpos
originales de modo que se conserve el momento lineal. Por dltimo hacemos
una consideracion especial, en el caso de que Mg < Mipin, consideramos
que la colisién es un hit & run, y de este modo las masas del blanco y del
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proyectil se mantienen inalteradas.

Este algoritmo descrito en los pasos anteriores se utiliza cada vez que se detecta una
colision. Sin embargo, el tiempo de computo requerido para volver a ejecutar la colision y
clasificarla es insignificante en comparacion con el tiempo de integracién general.

Esquema de integracion definitivo

En esta seccion presentaremos el esquema de integracion definitivo que se va a ejecutar
en cada paso de integracion de nuestro cédigo de N-cuerpos D3.

Para poder llevar a cabo una simulacién tenemos que integrar N cuerpos. En cada paso
de tiempo, existe la posibilidad de que varios de ellos no sufran encuentros, mientras que
otras estardn en situaciones de encuentros cercanos y algunas incluso tendran colisiones
fisicas entre si. En particular, siguiendo a Chambers (1999), las colisiones son detectadas
con un esquema basado en una interpolacion cibica de Hermite.

Cuando esto ocurre, siguiendo a Mustill et al. (2018), rehacemos la integracion
utilizando el integrador numérico a partir del método de Bulirsch-Stoer por la
duracidn de ese paso temporal dividiendo el paso original a la mitad. Esto se hace
en forma iterativa hasta que el paso sea 107 dias (~ 1 seg). Cuando se cumple
esta condicion, tenemos informacion suficientemente precisa sobre la velocidad de
colision Viyp y del pardmetro de impacto b para resolver la colision y clasificarla
con el esquema de regimenes de Leinhardt y Stewart (2012).

El esquema de integracion final se puede detallar entonces en una serie de pasos

1) las coordenadas permanecen fijas y cada cuerpo recibe una aceleracién
proveniente de los otros cuerpos (pero no del cuerpo principal) pesada en las
situaciones de encuentros por un factor K, que modifica su impulso sobre
un intervalo temporal 7/2;

2) los impulsos permanecen fijos, y cada cuerpo sufre un desplazamiento en

N
su posicién en la cantidad (t/2mg) Y, P;;
i=
3) a) Cuerpos sin encuentros
Para aquellos cuerpos que no estén en encuentro, se resuelve de forma
analitica la evolucion de cada uno en una 6rbita kepleriana sobre un
intervalo temporal 7 de acuerdo a lo visto en la seccion 3.3.1;

b) Cuerpos con encuentros

i) Cuerpos sin colisiones
Los términos keplerianos y de encuentro pesados por (1 - K), son
integrados numéricamente un paso T como vimos en la seccion
3.3.2;

i1) Cuerpos con colisiones
Clasificamos la colision y se integra numéricamente el My, y
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los eventuales fragmentos generados hasta completar el paso de
tiempo T;

4) como en el paso 2);

5) como en el paso 1).

Testeos

Con el fin de testear el desempefio de nuestro c6digo D3 realizamos una serie de
pruebas comparativas de modelos simples y contrastamos nuestros resultados con aquellos
obtenidos con el integrador cldsico MERCURY.

Testeo I: Dindmica del problema de dos cuerpos

Inicialmente tomamos el problema mds simple a estudiar. Realizamos una integracion
del problema de dos cuerpos gravitatorio con nuestro cédigo D3 y luego desarrollamos
la misma integracioén con el integrador clasico MERCURY. Para poder llevar a cabo esta
tarea integramos un cuerpo de la masa de Jupiter alrededor de una estrella tipo solar. Los
parametros fisicos y orbitales del planeta se pueden observar en la tabla 3.1.

Nombre del cuerpo JUPITER
Componente del vector posicion x (ua) 4.8414
Componente del vector posicién y (ua) -1.1603
Componente del vector posicion z (ua) -1.0362

Componente del vector velocidad u (ua/dia) | 1.66007 x 1073
Componente del vector velocidad v (ua/dia) | 7.69901 x 1073
Componente del vector velocidad w (ua/dia) | -6.90460 x 1073
Masa del cuerpo (M) 9.54791 x 10~*
Densidad del cuerpo (g/cm?) 1.33

Cuadro 3.1: Descripcidn de los parametros fisicos y orbitales del cuerpo a integrar.

La integracién fue realizada durante 10 Ma y el paso de tiempo empleado fue de 6
dias. Los principales resultados se muestran a continuacién. En el panel izquierdo de
la figura 3.3 podemos observar la evolucion de la trayectoria del planeta Jupiter en el
plano XY mientras que en el panel derecho se encuentra graficada en el plano XZ. Para
lograr una comparacion eficiente, graficamos las trayectorias obtenidas con el cédigo D3
(circulos naranjas) y con el MERCURY (puntos verdes) de manera superpuesta logrando
ver que cumplimos el objetivo de poder reproducir la érbita en ambos planos con sendas
herramientas numéricas.

En la figura 3.4 podemos observar la evolucion de la conservacion de la energia del
sistema para ambos integradores. El panel izquierdo de dicha figura muestra la evolucién
obtenida con el c6digo MERCURY mientras que en el panel derecho estd graficado el
resultado obtenido con nuestro cédigo D3. Ambos integradores conservan la energia
relativa del sistema respecto del valor inicial con un error menor a 1.1 x 10~°. Podemos
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Figura 3.3: Problema de dos cuerpos. Evolucion temporal del cuerpo integrado en el
plano XY (panel izquierdo) y en el plano XZ (panel derecho). Los circulos naranjas y

los puntos verdes representan las drbitas obtenidas con el cédigo D3 y con el MERCURY,
respectivamente.

apreciar en dicha figura que, para este caso, el cédigo D3 cumple de manera satisfactoria
los requisitos de la conservacién de la energia. En la figura 3.5 podemos observar el error
relativo tanto para el semieje (con un maximo de 1.0 x 10~?) como para la excentricidad
(con un maximo de 2.25 x 10~7) en el problema de dos cuerpos.

-
N

" MERCURY ——

-
o

©

Error relativo (x 10’10)
Error relativo (x 10_10)

0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10 0 1 2 3 4 5 6 7 8 9 10
Tiempo [Ma] Tiempo [Ma]

Figura 3.4: Error relativo en la energia para un problema de dos cuerpos durante 10 Ma de

evolucion. En el panel izquierdo podemos observar la evolucién obtenida con el cédigo

MERCURY mientras que en el panel derecho estd graficado el resultado obtenido con
nuestro cédigo D3.

3.5.2 Testeo Il: Dindmica del Sistema Solar

Con el fin de complejizar nuestros testeos, decidimos integrar los planetas que com-
ponen el Sistema Solar por un periodo de 10 Ma con un paso de tiempo de 1 dia. En la
tabla 3.2 se encuentran detallados los pardmetros fisicos y orbitales de los ocho planetas
integrados tanto con el c6digo D3 como con el c6digo MERCURY.
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Figura 3.5: Problema de dos cuerpos. En el panel derecho se observa el error relativo en
semieje mientras que en el izquierdo se encuentra el error relativo para la excentricidad.

Nombre x(ua) y (ua) z (ua) u (ua/dia) v (ua/dia) w (ua/dia) m (Mg) P

x1071  x107!  x107! x1073 x1073 x107>  x107% (g/em?)
Mercurio  -3.83  -1.76 0.207 5.96 243 -253.46 0.16 5.43
Venus 6.33 3.49 -0.317 -9.84 17.61 -80.88 2.44 5.24
Tierra 242  -9.87  0.000045 16.4 4.03 0.0011 3.04 5.52
Marte 2.51 15.2 0.25 -13.27 3.46 39.89 0.32 3.94
Jupiter 484  -11.6 -1.03 1.66 7.69 -6.9 954 1.33
Saturno 834  41.24 -4.03 276 4.99 2.3 285 0.70
Urano 1289 -151.11  -2.23 2.96 2.37 -2.96 43.6 1.3
Neptuno  153.79  -259.1 -1.79 2.68 1.62 9.51 51.5 1.76

Cuadro 3.2: Descripcion de los parametros fisicos y orbitales de los cuerpos a integrar para
representar el Sistema Solar.

De manera andloga al Testeo I, graficamos de forma superpuesta las trayectorias de los
planetas con ambos cédigos. Por razones de escala, los hemos separado en dos graficos. Por
un lado, el panel izquierdo de la figura 3.6 muestra las trayectorias de los planetas internos
del Sistema Solar mientras que el panel derecho de la misma figura muestra los planetas
externos. Como podemos apreciar en ambos paneles, el codigo D3 (circulos naranjas)
reproduce en forma satisfactoria la evolucién temporal de las 6rbitas en el plano XY de
todos los planetas que componen el Sistema Solar, derivando resultados equivalentes a
aquellos obtenidos con el MERCURY (puntos verdes). En la figura 3.7 estdn graficadas las
evolucion del error en la energia del sistema en funcion del tiempo para ambos codigos.
El panel izquierdo de dicha figura, ilustra la evolucion obtenida con el c6digo MERCURY
mientras que en el panel derecho esté graficado el resultado obtenido con nuestro cédigo
D3. Ambos integradores conservan la energia relativa del sistema respecto del valor inicial
con un error menor a 1.0 x 1077, Podemos apreciar en dicha figura que, para este caso, el
c6digo D3 cumple de manera satisfactoria los requisitos de la conservacién de la energia.
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Figura 3.6: Evolucion temporal en el plano XY de los planetas que componen el Sistema
Solar. En el panel izquierdo podemos observar las orbitas de los planetas internos mientras
que en el panel derecho se pueden apreciar las 6rbitas de los planetas externos. Los circulos
naranjas y puntos verdes representan las Orbitas obtenidas con el cédigo D3 y con el
MERCURY, respectivamente.
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Figura 3.7: Error relativo en la energia para 10 Ma de evolucion del sistema solar. En el
panel izquierdo podemos observar la evolucion obtenida con el c6digo MERCURY mientras
que en el panel derecho esta graficada el resultado obtenido con nuestro cédigo D3.

3.6 Comentario final

La construccién del cédigo D3 representa el eje central de esta Tesis Doctoral.
La inclusiéon de un modelo colisional realista en dicha herramienta numérica
nos conducird a realizar estudios detallados sobre la formacién y evolucion de
sistemas planetarios. En particular, este cdigo serd clave en pos de comprender
la estructura interna y composicion de los planetas de tipo terrestre en escenarios
diversos.
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4.1

Una vez construido y testeado el cddigo de N-cuerpos D3, decidimos centrar nuestra
investigacion en el desarrollo de diversas aplicaciones destinadas a analizar los procesos de
formacién y evolucion de planetas de tipo terrestre en una amplia diversidad de escenarios.
En particular, dichas aplicaciones requirieron la realizaciéon de un enorme conjunto de
experimentos de N-cuerpos, los cuales estuvieron destinados a cumplir con dos objetivos.
En primer lugar, testear la sensibilidad de nuestros resultados concernientes al modelo
colisional adoptado para el desarrollo de las simulaciones. En segundo lugar, describir
las propiedades fisicas y orbitales de los planetas de tipo terrestre formados en diferentes
escenarios haciendo uso de un modelo colisional realista.

Para el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos, resulta necesario definir el escena-
rio de trabajo y especificar las condiciones iniciales fisicas y orbitales de los protoplanetas
que componen el sistema bajo estudio. En este capitulo, definimos el modelo de disco
protoplanetario utilizado para el desarrollo de los experimentos de N-cuerpos. Luego,
describimos el procedimiento adoptado para la generacion de las condiciones iniciales
requeridas. Finalmente, especificamos los diferentes escenarios de trabajo estudiados en la
presente Tesis Doctoral.

Modelo de disco protoplanetario

Un pardmetro clave que determina la distribucién de masa en un disco protoplanetario es
la densidad superficial de material. Siguiendo a Lynden-Bell y Pringle (1974) y Hartmann
(1998), adoptamos un modelo de disco protoplanetario basado en la evolucién viscosa de
un disco fino kepleriano sujeto a la influencia gravitacional de la estrella central. El perfil
de densidad superficial de gas Xq(R) estd dado por
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R\ R\*77
zg(R)zz(;(E) exp _(ITC) : (4.1)

donde R es la coordenada radial en el plano medio del disco, y el exponente que representa
el gradiente de densidad superficial, R. el radio caracteristico, y Z(g) una constante de
normalizacion. Si integramos la ecuacion (4.1) sobre el drea total del disco y asumiendo
simetria axial, Zg puede ser escrita como una funcién de R, 7, y la masa del disco My
como:

My
2 =02—1)503 42
donde
My = / 2755 (R)dR. 4.3)
0

De la misma forma, se define el perfil de densidad superficial de s6lidos Xs(R) dado

por
ZS(R) = Zgrlhielo (E) exp [— <R—C) ] , (4.4)

donde Z(S) es una constante de normalizacién, y Mpielo Un pardmetro que representa un
incremento en la cantidad de material s6lido debido a la condensacion del agua més alla
de la linea de hielo.

La linea de hielo en un disco protoplanetario estd ubicada a una distancia particular
medida desde la estrella central donde la temperatura es tal que los compuestos volatiles
como el agua, el amoniaco, el metano, el monéxido de carbono, y el diéxido de carbono,
entre otros, se condensan en granos de hielo sélidos. Estas especies voldtiles tienen diferen-
tes temperaturas de condensacion a distintas presiones parciales, por lo que sus respectivas
lineas de hielo no se ubican a iguales distancias en el disco. En particular, nosotros estamos
interesados en la condensacion del agua, para lo cual conocer la temperatura y la distancia
de dicha linea depende de los modelos fisicos utilizados para describir la estructura de un
disco. En efecto, el agua condensa en el disco protoplanetario cuando su presion parcial
excede la presion de saturacion (Ciesla et al., 2015), es decir cuando

P > B (4.5)

Ya que la temperatura exacta donde esto ocurre depende de la estructura fisica del disco y la
abundancia relativa de los elementos, las temperaturas esperadas oscilan entre 140 K - 170
K para condiciones de disco tipicas como las usadas en este trabajo (Ciesla et al., 2015). En
particular, nosotros asumimos un valor de la temperatura de condensacion 7¢ong = 170K
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como aquel que determinaré la posicion de la linea de hielo en los sistemas de trabajo de
la presente Tesis Doctoral (Ida y Lin, 2004; Ciesla et al., 2015).

En la préctica, la temperatura dentro el disco protoplanetario y por ende la ubicacién de
la linea de hielo es determinada por el calor de la irradiacion de la estrella central, el campo
de radiacion y la disipacién viscosa dentro del disco conjuntamente con la energia perdida
sobre la superficie del mismo. En particular, en este trabajo no asumimos la evolucion
estelar, por lo que la posicion de la linea de hielo adoptada va a depender solamente del
perfil de temperatura. Siguiendo a Ida y Lin (2004), la relacién entre la temperatura 7 de
la estrella con su luminosidad L, puede ser expresada por

—-1/2 1/4
T =280 (£> (5) K. (4.6)
1ua L@

Para estrellas de tipo solar, la luminosidad L, es proporcional a M? (ver por ejemplo;
Demircan y Kahraman, 1991; Malkov, 2007; Eker et al., 2015). De acuerdo con esto, la
ecuacion (4.6) se escribe como

R\"'2/m,
T =280 — — | K. 4.7
(lua) <M®> o
Despejando R de la ecuacion (4.7), obtenemos:
280K\ * [ M, \*
R= <T) (M*) ua. (4.8)
®

De acuerdo con esto, si asumimos una estrella central con una masa M, = 1 Mg y
consideramos un valor para la temperatura de condensacion del agua de T;ong = 170K, la
posicion de la linea de hielo se ubica a una distancia Rpjejo = 2.71 ua.

Pasamos a determinar ahora los pardmetros Z(S) y Zg. Por un lado, Z(g) es calculado a
partir de la ecuacion (4.2), la cual esta dada por

My
27RZ

Te=02-7)

Por otro lado, E(S) se relaciona con Zg de la siguiente forma

0 = zoxd10FH) (4.9)
donde [Fe/H] es la metalicidad estelar y zq la abundancia primordial de elementos pesados
en el Sol y tiene un valor de 0.0153 (Lodders et al., 2009). En particular, nosotros asumimos
una estrella de masa M, = 1M, y metalicidad solar, por lo cual [Fe/H] = 0.

Por otra parte, es necesario especificar los valores adoptados para la masa del disco
protoplanetario My, el exponente ¥ que define los perfiles de densidad superficial de
material, y el radio caracteristico R.. Los valores para My, ¥ y R. adoptados son de
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0.01 M, 0.9, 25 ua, respectivamente, los cuales son consistentes con diversos estudios
observacionales de discos protoplanetarios en diferentes regiones de formacion estelar (por
ejemplo, Andrews et al., 2010; Tazzari et al., 2017; Cieza et al., 2019) y con anadlisis de
discos basados en modelos de sintesis poblacional (Bate, 2018).

Por dltimo definimos el pardmetro Mpielo de acuerdo a los trabajos de Lodders (2003) y
Lodders et al. (2009). Dicho pardmetro adopta valores de 1 y 2 dentro y fuera de la linea
de hielo, respectivamente. Los valores propuestos para el pardmetro Npielo €n la ecuacion
(4.4) estdn asociados a un gradiente composicional radial en el disco protoplanetario
debido a la condensacion de voldtiles mas alla de la linea de hielo. En particular, nosotros
consideramos que el contenido de agua en masa varia con la coordenada radial, R, en
el plano medio del disco. De este modo, asignamos diferentes fracciones de agua a los
cuerpos dependiendo de su posicidn inicial respecto a la ubicacion de la linea de hielo de
la siguiente manera:

104 R < 2.7ua,

Fraccién de agua =
050 R > 2.7ua.

Vale la pena destacar que esta distribucion considera que la region interna del sistema
fue poblada con material rico en agua proveniente de la regién exterior durante la etapa
gaseosa asociada a la evolucion del disco, lo cual es consistente con lo propuesto por
Raymond e Izidoro (2017).

Finalmente, es necesario definir la zona habitable (ZH) del sistema en la cual centrare-
mos nuestra investigacion a lo largo de la presente Tesis Doctoral. La ZH es definida como
la region circumestelar dentro de la cual las condiciones de presion y temperatura de un
planeta que orbita dentro de la misma podrian permitir la presencia de agua liquida en su
superficie (Kasting et al., 1993). Siguiendo a Kopparapu et al. (2013a,b, 2014) podemos
definir cuantitativamente los limites internos y externos de la ZH. Los autores usaron un
modelo 1-D radiativo-convectivo sin nubes donde estimaron los limites de la ZH alrededor
de estrellas tipo solar. Los autores hicieron uso de los coeficientes de absorcion tanto del
agua como del diéxido de carbono. En los modelos propuestos, supusieron que dentro del
limite interior de la ZH las atmdsferas de los planetas estin dominadas por agua, mien-
tras que en la parte exterior de la ZH estdn dominadas por diéxido de carbono. Ademas,
considerando este tipo de atmdsferas y el radio del planeta, los autores encontraron una
dependencia entre la masa del planeta y el ancho de la ZH. Ademds los autores encontraron
una dependencia entre el flujo estelar en la ZH (Se¢r) y la temperatura estelar efectiva (7¢¢r)
de la siguiente forma:

Sett = Sefte +aTy +bT? + T2 +dT? (4.10)

donde T, = Tefr - 5780 K, Sefre, es el flujo estelar actual a la distancia de la Tierra y
los coeficientes ajustan diferentes limites de habitabilidad. En particular, Kopparapu
et al. (2013a) y Kopparapu et al. (2013b) proponen dos tipos de limites para la ZH,
conservadores y optimistas. El limite interno optimista llamado como recent Venus esta
basado en evidencia empirica relacionada a la pérdida de agua en el planeta Venus y a
que no existe evidencia de la presencia de agua desde hace 1000 Ma. Andlogamente,
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el limite externo optimista llamado early Mars esta basado en la observacion de que
el planeta Marte tuvo agua liquida en su superficie hace 3800 Ma. Ademés, el planeta
Marte fue lo suficientemente calido como para mantener agua liquida en su superficie
(Pollack et al., 1987; Hayworth et al., 2020). Asimismo, los limites conservadores estan
fundamentados en diferentes modelos climaticos basados en la pérdida de agua de un
planeta y cdmo afectan las diferentes composiciones de agua y diéxido de carbono al efecto
invernadero. En este caso los limites internos y externos son conocidos como Runaway
Greenhouse y Maximum Greenhouse, respectivamente. El lector puede referirse al trabajo
de investigacion de Kopparapu et al. (2013a,b) para ver con maés detalle los pardmetros
utilizados y los diferentes modelos empleados para realizar dichas estimaciones. Con esto
en mente, los limites internos y externos de la ZH pueden ser calculados con la siguiente
expresion:

1

L/L 2

d= (ﬂ> ua. (4.11)
Seff

donde L/L, es la luminosidad de la estrella relativa al Sol y Se¢s el cual debe ser computado
a partir de la ecuacion 4.10 y haciendo uso los coeficientes de la tabla 4.1. En particular,
reemplazando los coeficientes correspondientes a los limites optimistas expuestos en dicha
tabla en la ecuacion (4.10), obtendremos los valores de los flujos estelares necesarios para
poder calcular con la ecuacién (4.11) los limites interno y externo de laZH en 0.75 ua 'y
1.7 ua, respectivamente. Estos serdn los limites de la ZH adoptados de aqui en maés en la
presente Tesis Doctoral.

Limites
Optimista Conservador
Cte Interno Externo Interno Externo
Recent Venus Early Mars Run. Greenhouse Max. Greenhouse
Seffo 1.7763 0.3207 1.0385 0.3507
a 1.4335 x10™%  5.4471 x107° 1.2456 x10~4 5.9578 x107>

b 3.3540 x107°  1.5275 x1073 1.4612 x10~8 1.6707 x107?
c 76364 x10712 -2.1709 x10~12  -7.6345 x10~'2  -3.0058 x10~!2
d -1.1950 x10~15  -3.8282 x10716 17511 x10~15  -5.1925 x10~16

Cuadro 4.1: Coeficientes para ser usados en la ecuacién (4.10) para calcular los flujos
estelares y su correspondiente ZH de la ecuacion (4.11) Kopparapu et al. (2013a,b). El
valor de Sefr estd normalizado al flujo solar actual a la distancia de la Tierra.

Hasta acd hemos modelado el disco protoplanetario con el que vamos a trabajar. Como
mencionamos anteriormente, nuestra herramienta de trabajo va a ser nuestro cdédigo D3
con el que vamos a realizar simulaciones de N-cuerpos. En la préxima seccién veremos
de qué manera podemos representar los parametros que nuestro cddigo requiere para la
realizacion de dichos experimentos numéricos.
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Simulaciones de N-cuerpos: pardmetros fisicos y orbitales

En un disco tipico podemos encontrar embriones planetarios y un remanente de plane-
tesimales que auin no han sido acretados. Sin embargo, en la investigacion actual, nuestra
idea no es obtener sistemas reales sino analizar la formacién y evolucién de un sistema
planetario con el fin de testear la sensibilidad de un tratamiento mas realista de los procesos
colisionales en los resultados finales. De este modo, nuestro disco va a estar constituido
solamente por embriones planetarios. Con esto, buscamos reducir el tiempo de CPU reque-
rido por los experimentos numéricos y a partir de esto obtener una mejor estadistica en lo
que respecta al nimero de simulaciones realizadas.

El punto de partida para poder realizar nuestras simulaciones serd entonces especifi-
car parametros fisicos y orbitales de los embriones planetarios. Para ello, comenzamos
calculando la distribucién inicial de masa de los mismos.

A partir de la ecuacion (4.4), podemos determinar la distribucién de masa una vez que
el gas se ha disipado completamente. La extension de la region de estudio estd ubicada entre
0.5 ua < R < 5.0 ua. Con esto nos garantizamos que nuestra region de interés contenga la
ZH, la linea de hielo y un disco externo de material rico en agua.

Siguiendo a Kokubo e Ida (2000), podemos determinar la masa de un embrién que
crece en el régimen oligdrquico ubicado a una distancia R de la estrella central como:

M = 27pRSRyE(R), 4.12)

donde el factor p representa el cociente de la masa de los embriones sobre la masa total
del sistema, ORy es la separacién orbital de dos embriones planetarios consecutivos de
masa M en términos de sus radios de Hill mutuos dado por:

Ru=R( M : (4.13)
H— 3M, ) T LS

y O es un parametro tomado (cada vez que posicionamos un cuerpo) aleatoriamente entre
5y 10 en consistencia con trabajos previos acordes a esta temdtica (por ejemplo, O’Brien
et al., 2006; Raymond et al., 2009; Morishima et al., 2010).

Combinando las ecuaciones (4.4) y (4.13) en la ecuacion (4.12), podemos derivar una
funcién que relaciona la masa de cada embrién con la distancia R como sigue:

3
R\ 77 R\*1\*
— —(= . (414
(RC) P (RC) ( )

Nuestros escenarios de trabajo sélo consideran embriones planetarios, por lo tanto fijamos
el valor del pardmetro p = 1.0.

La ecuacion (4.14) nos permite calcular la masa de un embrién planetario a una distan-
cia R de la estrella central en el plano medio del disco. Los embriones que van a componer
nuestro sistemas de trabajo tendrdn inicialmente 6rbitas cuasi-circulares y coplanares por
lo que la variable R podra ser adoptada como una estimacion del semieje inicial de los

| —

2
M = 275R2522nhielop <3_]\/I*)
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mismos. De acuerdo con esto, la ecuacién (4.14) permite elaborar un procedimiento a
partir del cual se define la masa y el semieje inicial para cada embrién planetario que
participa de nuestros experimentos de N-cuerpos. Para lograr esto, nosotros asignamos al
primer embridn un semieje inicial de a; = 0.5 ua y una masa de M; = 0,036 M, de acuerdo
a la ecuacion (4.14). Luego, calculamos los semiejes mayores a y las masas M para los
embriones planetarios restantes de acuerdo al siguiente esquema:

1

2M; \3

ai+1:ai+5ai(3Ml> ; (4.15)
*

| 3

3 <ai+l)yex B (aiH)zy i
3M, R. P R, ’
para i = 1,2,3,..... Este procedimiento se repite hasta que el limite exterior de la regién
(5.0 va) sea alcanzado. A partir de esto, ~ 50 embriones planetarios son distribuidos en la
region de estudio con una masa total de ~ 12.8 Mg,. La figura 4.1 ilustra la distribucion
inicial de masa de los embriones en funcién del semieje mayor inicial (a). El resto de
los pardmetros orbitales iniciales son definidos de manera muy simple. Por un lado, la
excentricidad e inclinacién inicial de los embriones son generados de forma aleatoria
siguiendo una distribucién uniforme con valores maximos de 0.02 y 0.5 °, respectivamente.
Por otro lado, los valores iniciales para el argumento del pericentro ®, y la longitud del
nodo ascendente €, y la anomalia media M, son tomados de forma aleatoria entre 0° y 360°.
Para terminar con la descripcion fisica de los embriones adoptamos valores de densidad de
3 g/em® y 1.5 g/em? para aquellos que empiecen la simulacién dentro o fuera de la linea
de hielo, respectivamente. Estas distribuciones iniciales asociadas a los pardmetros fisicos
y orbitales de la poblacién de embriones planetarios serdn las utilizadas en los diferentes
calculos realizados en la presente Tesis Doctoral.

2
Miy = 27ta,'2+1522nhielop (_>

Como mencionamos al principio de este trabajo, nuestro objetivo principal es analizar
como la incorporacién de un algoritmo colisional realista altera los resultados frente
a modelos que sélo consideran acreciones perfectas. Ahora bien, como mencionamos
en la seccion 3.4, nuestro codigo de N-cuerpos D3 permite la fragmentacion planetaria
utilizando un algoritmo refinado para las colisiones. Vimos también que una colision entre
dos cuerpos puede derivar en la produccién de multiples fragmentos y para generarlos
tenemos que especificar el valor de la masa minima M,;, permitida para los mismos.
Con esto en mente y con el objetivo de testear la sensibilidad al pardmetro M,;,, en las
simulaciones de N-cuerpos que incluyen fragmentacion, variamos el mismo adoptando los
valores de 0.0018 Mg y 0.018 Mg, los cuales representan el 25 % y 50 % de la masa inicial
del embrién mds pequefio de la distribucién observada en la figura 4.1, respectivamente.
Por otro lado, la amplia diversidad de sistemas planetarios encontrados en el Universo
nos motiva a probar esta aplicacion en diferentes escenarios dindmicos. En particular,
proponemos dos escenarios a estudiar.
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Figura 4.1: Distribucion de la masa de los embriones planetarios en funcion del semieje
mayor inicial al final de la etapa gaseosa. El tamaiio de los puntos estdn escalados con la
masa de cada embrién. Ademas, los diferentes colores ilustran la fraccion inicial de agua
para los embriones. En efecto, el color naranja (azul) indica una fraccién de 1074 (0.5) de
agua en masa. La region sombreada de color celeste representa la zona habitable para una
estrella de tipo solar, mientras que la linea punteada de color azul muestra la posicion de la
linea de hielo asumida en nuestro trabajo.

Escenario I: Por un lado, sistemas que alberguen gigantes gaseosos externos ya
que ellos son andlogos al Sistema Solar y presentan naturalezas dindmicas com-
plejas. Por este motivo, este escenario va a estar compuesto por la distribucion de
embriones descripta anteriormente con la incorporacion de dos planetas gigantes
externos con las masas y las densidades fisicas andlogas a las de Jupiter y Saturno.
Estos planetas gigantes estardn ubicados en sus Orbitas actuales, esto es, con
semiejes mayores de 5.2 uay 9.5 ua, y excentricidades de 0.0489 y 0.0565 para
Jupiter y Saturno, respectivamente.

Para que la lectura sea mds ordenada y con el objetivo de organizar nuestros resultados
numericos decidimos adoptar una convencion de nombres. Para el Escenario I, llamaremos
conjunto G1 a aquellas simulaciones que incluyan fragmentacién y utilicen un valor de
Mpin = 0.018 Mg,. Llevaré la etiqueta G2 el conjunto de simulaciones numéricas que
incluyan fragmentacion y adopten el valor de M, = 0.0018 Mg,. Finalmente, las corridas
sin fragmentacion llevaran el nombre NoF. Vale la pena destacar que para el escenario bajo
estudio se han realizado 72 simulaciones numéricas, 24 por cada conjunto. En la tabla 4.2
se puede encontrar un resumen de la convencion de nombres utilizada para este escenario
y el nimero de simulaciones realizadas.
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Prefijo Descripcién N° de simulaciones
G1 Andlogo al Sistema Solar - My, =0.018 Mg 24
G2 Anélogo al Sistema Solar - My, =0.0018 Mg 24
NoF Andlogo al sistema solar -  Sin fragmentacién 24

Cuadro 4.2: Convencion de nombres utilizada para el Escenario 1.

Escenario II: En este caso, proponemos un escenario que albergue s6lamente
embriones planetarios. Estos sistemas son por demds interesantes ya que trabajos
tedricos (Mordasini et al., 2009; Ida et al., 2013; Ronco et al., 2017) y estudios
observacionales (Cumming et al., 2008; Howard, 2013) sugieren una elevada tasa
de ocurrencia de los mismo en el entorno solar.

Andlogamente que para el caso anterior, para el Escenario II, también se realizaron 72
simulaciones nimericas. En este caso, llamaremos conjunto F1 a aquellas simulaciones
que incluyan fragmentacion y utilicen un valor de My,;, = 0.018 Mg. El conjunto de
simulaciones numéricas que incluyan fragmentacién y adopten el valor de My,;, = 0.0018
Mg llevard la etiqueta F2. Finalmente, las corridas sin fragmentacién llevaran el nombre
NoF. Un resumen de la convencion de nombres utilizada para este escenario se encuentra
en la tabla 4.3.

Prefijo Descripcion N° de simulaciones
F1 Embriones planetarios - My, =0.018 Mg 24
F2 Embriones planetarios - My, = 0.0018 Mg 24
NoF Embriones planetarios - Sin fragmentacion 24

Cuadro 4.3: Convencion de nombres utilizada en para el Escenario II.

Por ultimo, especificamos los parametros que necesitan ser ingresados en nuestro
codigo de N-cuerpos D3. El paso de integracion utilizado en este trabajo es de 2 dias,
que es menor que 1/40 del periodo orbital del embrién planetario mds interno en nuestras
simulaciones el cual se ubica en (0.5 ua. Por otra parte, para evitar la integracion de érbitas
de bajo pericentro asumimos un radio no realista para la estrella central de 0.1 ua. En efecto,
embriones planetarios que alcancen distancias menores a dicho valor serdn removidos de la
simulacién asumiendo una colision con el objeto central. Ademads, un cuerpo se considera
expulsado del sistema si la distancia heliocéntrica es mayor que 1000 ua. Finalmente, el
tiempo de integracién para las simulaciones correspondientes al Escenario I es de 200
Ma mientras que para el Escenario II es de 400 Ma. Como se menciond anteriormente,
realizamos un total de 144 simulaciones de N-cuerpos cada una de las cuales requiri6 entre
1 y 2 meses de tiempo de CPU.

Para poder realizar una simulacién usando el c6digo de N-cuerpos D3 es necesario
elaborar dos archivos de entrada, uno de los cuales contiene los parametros de integracion
y el otro los pardmetros fisicos y orbitales de los cuerpos involucrados.
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En la figura 4.2 podemos observar un ejemplo del archivo de pardmetros de entrada
necesario para realizar una simulacion con el cédigo D3. Las unidades temporales donde se
incluyen el tiempo inicial, tiempo final, paso de integracién y paso de escritura de los datos
estdn expresadas en dias. El valor del pardmetro My, estd expresado en masas solares al
igual que la masa de la estrella central. Por otro lado, el radio de la estrella central y la
distancia de eyeccion tienen que estar expresadas en unidades astronémicas. Por dltimo,
el archivo de pardmetros necesita los nombres de los archivos donde se encuentran las
propiedades fisicas y orbitales iniciales de los cuerpos que van a a formar parte de la
simulacion.

# TIEMPOS

Tiempo inicial de la simulacion [Dias]

0.0

Tiempo final de la simulacion [Dias]

1461E8

Paso de integracion [Dias]

2.0

Tiempo inicial para la escritura de datos [Dias]
0.0

Paso de tiempo para la escritura [Dias]

365.25E4

Masa de la estrella central [Msol]
1.8

Radio de la estrella central [UA]

0.1

Distancia maxima de eyeccion [UA]
006 .0

Nombre archivo de condiciones iniciales
"big d3.in"
Nombre archivo de condiciones iniciales

Figura 4.2: Ejemplo de un archivo de parametros necesarios para realizar integraciones
con el cédigo D3. Las unidades temporales estdn en dias, las unidades concerniente a la
masa se encuentran en masas solares y las unidades que representen distancia, en unidades
astronémicas.
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En la figura 4.3 podemos observar un ejemplo de un archivo de condiciones iniciales de
los pardmetros orbitales y fisicos necesarios para cada embrién planetario. La informacién
sobre cada pardmetro y su unidad correspondiente se encuentra resumida en la tabla 4.4.
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Figura 4.3: Ejemplo de un archivo de pardmetros fisicos y orbitales de todos los cuerpos
planetarios que van a ser integrados por nuestro cédigo D3. El resumen de las unidades se
encuentra detallado en la tabla 4.4.

Columna Descripcién

Nombre del cuerpo

Componente del vector posicion heliocéntrica x (ua)

Componente del vector posicion heliocéntrica y (ua)

Componente del vector posicion heliocéntrica z (ua)
Componente del vector velocidad heliocéntrica u (ua/dia)
Componente del vector velocidad heliocéntrica v (ua/dia)
Componente del vector velocidad heliocéntrica w (ua/dia)

Masa del cuerpo (M)
Densidad del cuerpo (g/cm?)

LU A W=

\o

Cuadro 4.4: Descripcion del archivo de entrada del c6digo D3 concerniente a los pardmetros
orbitales y fisicos de cada cuerpo.

En la parte III de esta Tesis Doctoral se encuentran los principales resultados
de las simulaciones de N-cuerpos para los Escenarios I y II utilizando el c4di-
go numérico D3. Ademads de los resultados, el lector encontrard una discusiéon
sobre las limitaciones del modelo numérico asi como también de las principales
conclusiones obtenidas en la presente investigacion.
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5.1

En este capitulo, mostraremos un estudio detallado sobre los resultados generales
obtenidos de las simulaciones numéricas que modelan la evolucién dindmica de sistemas
andlogos al Sistema Solar. En particular, realizaremos un andlisis comparativo entre las si-
mulaciones de N-cuerpos que incorporan fragmentacién y colisiones hit & run con aquellas
que suponen que todos los impactos conducen a acreciones perfectas. Centramos nuestro
estudio en las propiedades fisicas y dindmicas de los planetas similares a los terrestres
producidos en la ZH de los sistemas de estudio, analizando el rol de los fragmentos en
sus historias evolutivas. Para facilitar la lectura, en la tabla 5.1 se deja un resumen de las
etiquetas usadas para identificar los diferentes tipos de simulaciones cuyos resultados son
presentados a continuacion.

Prefijo Descripcién

Gl1 Andlogo al Sistema Solar - My, = 0.018 Mg
G2 Andlogo al Sistema Solar -  Mp;, = 0.0018 Mg,
NoF Andlogo al Sistema Solar - Sin fragmentacion

Cuadro 5.1: Convencion de nombres utilizada en las simulaciones del Escenario 1.

Andlisis general

Este escenario fue construido con el objetivo de estudiar la evolucién dindmica de
un sistema planetario en formacion, sujeto a las perturbaciones de dos planetas gigantes
externos andlogos a Jupiter y Saturno. Como mencionamos en el capitulo 3, este estudio
fue llevado a cabo por medio de la utilizacién del cédigo D3, el cual nos permite optar por
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un modelo clésico de acrecién basado en mezclas perfectas y un modelo colisional mas
realista que tiene en cuenta diferentes regimenes y generacion de fragmentos.
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Figura 5.1: Histograma que muestra el porcentaje de colisiones para diferentes regimenes
implementados en el c6digo de N-cuerpos D3 obtenido del conjunto de simulaciones G1
(azul) y G2 (verde).

En primera instancia nos centramos en analizar aquellos conjuntos de simulaciones que
incluyen el tratamiento realista de los procesos colisionales. En la figura 5.1, mostramos el
porcentaje de ocurrencia de cada régimen de colision para los conjuntos de simulaciones G1
y G2, los cuales estin representados por barras azules y verdes, respectivamente. En dicha
figura, sélo se tuvieron en cuenta las colisiones entre embriones planetarios, ignorando
las colisiones con fragmentos, ya que éstas se consideran siempre acreciones perfectas.
Esta figura muestra dos resultados por demas interesantes. Por un lado, la frecuencia de
ocurrencia de los diferentes tipos de colisién parece no depender del valor de la masa
minima permitida para los fragmentos ya que los distintos porcentajes en los dos conjuntos
de simulaciones son similares. Por otro lado, podemos observar que la mayoria de las
colisiones estdn agrupadas en dos grandes conjuntos: acreciones perfectas (~ 25%) y
encuentros hit & run (~ 46 %). Vale la pena aclarar que en el cédlculo del porcentaje
asociado a colisiones hit & run también se tiene en cuenta aquellos impactos definidos
como hit & run erosivos. Este resultado es consistente con los trabajos de Kokubo y Genda
(2010) y Chambers (2013) quienes encontraron que 42 % - 49 % de las colisiones entre
embriones planetarios en un escenario dindmico similar son encuentros hit & run. Ademads
de esto, obtuvimos un porcentaje considerable de colisiones que no pertenecen a ninguno
de estos dos grupos. Mds especificamente, un ~ 30 % de los eventos de impacto producidos
en los conjuntos de simulaciones G1 y G2, resultan ser acreciones y erosiones parciales
asi como también colisiones super-catastroficas. Estos diferentes regimenes conducen a
la generacion de fragmentos, que pueden derivar en aumentos substanciales del nimero
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de cuerpos en una dada simulaciéon numérica. Debido a esto, consideramos que es muy
interesante estudiar la evolucion temporal del nimero de cuerpos de un sistema para los
diferentes conjuntos de experimentos numéricos propuestos en el presente escenario.
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Figura 5.2: Panel superior: Evolucién temporal del nimero de cuerpos (embriones y
fragmentos) en el sistema para el conjunto de simulaciones G1 (curvas azules), G2 (curvas
verdes) y NoF (curvas rojas). Panel inferior: Al igual que en el panel superior pero sélo
considerando la evolucion temporal de los embriones en el sistema.

En este sentido, la figura 5.2 muestra la evolucion en el tiempo del nimero de cuerpos
derivados a partir de los conjuntos de simulaciones G1 (azul), G2 (verde) y NoF (rojo).
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En particular, el panel superior ilustra la evolucion temporal del niimero total de cuerpos,
la cual incluye los fragmentos generados en aquellos experimentos que incorporan un
tratamiento colisional realista. Como era de esperarse, el conjunto de simulaciones NoF
muestra un decaimiento monotdnico del nimero de cuerpos ya que, como cada colision
es considerada una acrecion perfecta, el nimero de objetos en este conjunto no puede
aumentar. En términos generales, el nimero de objetos en simulaciones NoF decae a la
mitad de su nimero inicial en 5 Ma, lo cual es consistente con los resultados obtenidos por
Chambers (2013), en lo que respecta al decaimiento del nimero de cuerpos en corridas sin
fragmentacion en sistemas que incluyen gigantes externos. La situacidon es mds compleja
para los escenarios G1 y G2. Por un lado, las curvas azules asociadas con el conjunto
G1 también muestran una tendencia decreciente, que se interrumpe cuando se producen
colisiones generadoras de fragmentos. Estos eventos producen ‘saltos’ abruptos e instanté-
neos en la evolucion temporal del niimero de cuerpos de dicho conjunto de simulaciones
numéricas. Estos incrementos instantdneos en la evolucion en el tiempo del nimero de
cuerpos resultan ser mds significativos en las simulaciones G2. En efecto, cuanto menor
sea el valor de M,;,, mayor serd el nimero de fragmentos generados en los diferentes
eventos de impacto.

Por otra parte, el panel inferior de la figura 5.2 muestra solamente la evolucion temporal
del nimero de embriones para los mismos conjuntos de simulaciones. Podemos apreciar
que el nimero de embriones en simulaciones con fragmentacién evoluciona de manera
algo mds lenta que en simulaciones numéricas sin fragmentacion. Esto es una consecuencia
directa de la existencia de encuentros hit & run que hace que los embriones tomen mas
tiempo para colisionar en comparacion con el modelo cldsico donde este tipo de eventos
no son posibles.

La figura 5.3 representa los sistemas planetarios resultantes de las simulaciones G1
(panel izquierdo), G2 (panel central) y NoF (panel derecho) después de 200 Ma de evolu-
cion. Los planetas formados en los diferentes conjuntos de simulaciones son ilustrados
mediante circulos negros cuyos tamafios se escalan con su masa. En términos generales, las
simulaciones que incluyen un tratamiento realista de los procesos colisionales dieron lugar
a planetas menos masivos que los obtenidos en experimentos numéricos sin fragmentacion.
En particular, las masas planetarias mas pequefias parecen estar asociadas con el conjunto
G2, lo cual se observa fundamentalmente en la regién mas interna de los sistemas de trabajo.
De acuerdo con esto, la distribucion de arquitecturas planetarias observadas en los distintos
paneles de la figura 5.3 nos conducen a analizar las propiedades fisicas y orbitales de los
planetas formados en los diferentes conjuntos de simulaciones de N-cuerpos, buscando
posibles correlaciones con el modelo colisional adoptado.

Los paneles izquierdo, medio y derecho de la figura 5.5 ilustran la distribucién acumu-
lada del semieje mayor, la excentricidad y la masa de todos los planetas que sobreviven al
final de la simulacién para los conjuntos G1 (azul), G2 (verde) y NoF (rojo), respectiva-
mente. En particular, existen ciertas diferencias claras entre las distintas curvas, las cuales
deben ser mencionadas y discutidas.

Por un lado, en lo que respecta a la distribucion de excentricidad, el panel central
de la figura 5.5 muestra que la fraccién de planetas con excentricidades orbitales bajas
producidas en simulaciones de N-cuerpos que usaron un tratamiento realista para las
colisiones es mayor que aquellas asociadas con simulaciones sin fragmentacion. En efecto,
el 55% (12%) de los planetas que sobrevivieron en cada uno de los conjuntos G1 y
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Figura 5.3: Sistemas planetarios producidos en el conjunto de simulaciones de N-cuerpos
G1 (panel izquierdo), G2 (panel medio), y NoF (panel derecho) después de 200 Ma
de evolucion. Los circulos negros representan los planetas formados en las diferentes
simulaciones numéricas. El tamafio de los puntos se escala con la masa del planeta de
acuerdo a lo indicado en el margen superior de la figura. La zona sombreada celeste ilustra
en los diferentes paneles la regién de la ZH derivada por Kopparapu et al. (2013b).

G2 (NoF) muestran una excentricidad orbital menor que 0.1. La existencia de un mayor
numero de planetas sobre Orbitas de baja excentricidad en simulaciones que incluyen
un tratamiento colisional realista es una clara consecuencia de los efectos de la friccion
dindmica generada por los fragmentos producidos en los diferentes eventos de impacto.

Por otro lado, la distribucién de masa de los planetas finales observada en el panel
derecho de la figura 5.5 nos indica que, en términos generales, las simulaciones con
fragmentacion formaron planetas con masas inferiores a las obtenidas en corridas sin
fragmentacion. De hecho, el 55 % (22 %) de los planetas en cada uno de los conjuntos G1
y G2 (NoF) presentan masas menores a 1 Mg,. En particular, este panel pone en evidencia
que el mayor porcentaje de planetas menos masivos que ~ 0.5 Mg es formado en las
simulaciones numéricas del conjunto G2. Este resultado se puede observar en la figura 5.4
donde las alturas de las diferentes barras indican los porcentajes de planetas finales como
funcion de la masa de los mismos. Siguiendo el misma esquema de colores propuesto, las
barras azules, verdes y rojas corresponden a los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF.

Por ultimo, el panel izquierdo de la figura 5.5 muestra la distribucién acumulada de
semiejes de los planetas resultantes en los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF.
Dichas curvas no muestran diferencias tan relevantes como aquellas observadas en las
distribuciones de excentricidad y masa planetaria. Sin embargo, los resultados obtenidos
a partir del conjunto de simulaciones G1 sugieren que los planetas formados en corridas
con fragmentacion parecen distribuirse en regiones mds internas del sistema aunque esta
tendencia no es claramente visible para el conjunto G2. Nosotros consideramos que se
requiere de una mejor estadistica para obtener resultados mas confiables y concluyentes en
lo que respecta a la distribucion de semiejes de los planetas formados.
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Figura 5.4: Porcentaje de planetas finales como funcién de sus masas finales. Las barras
azules, verdes y rojas corresponden a los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF.

Estos resultados son consistentes con aquellos derivados por Chambers (2013), quién
muestra que los planetas finales tienen masas y excentricidades orbitales algo mds pequefias
cuando se incluye un tratamiento mds realista de los procesos colisionales en sistemas que
evolucionan bajo los efectos de gigantes gaseosos externos.

La figura 5.6 muestra la velocidad de impacto relativa escalada a la velocidad de escape
mutua Vimp /Vesc en funcién del cociente de masas entre el proyectil y blanco 1, /M, para
el conjunto de simulaciones G1 (circulos azules) y G2 (circulos verdes). Este cociente
corresponde a impactos gigantes en planetas andlogos a la Tierra, los cuales se definen como
aquellos que tienen una masa final mayor a 0.5 Mg y un semieje mayor final entre 0.75 ua
y 1.5 ua (Quintana et al., 2016). Nuestro estudio muestra que la mayoria de las colisiones
se producen a velocidades de impacto Vimp < 2.5vesc para valores de m, /M; entre 0.01 y 1.
En relacién a esto, dos caracteristicas importantes merecen ser mencionadas. Por un lado,
las colisiones a tales velocidades para valores de m,/M; entre 0.01 y 1 son consistentes con
las obtenidas por Quintana et al. (2016), quienes demostraron que los eventos de impacto
que involucran cuerpos de masa comparable tienen velocidades de impacto viyp que son
1-2 veces la velocidad de escape mutua vege. Por otro lado, las colisiones con vimp S 2.0vese
para valores de m, /M, entre 0.0005 y 0.01 no se observaron en las simulaciones numéricas
realizadas por Quintana et al. (2016). De hecho, tales autores sugirieron que los impactores
mas pequefios en embriones mas masivos alcanzan velocidades de impacto iy, entre
2-5 veces la velocidad de escape mutua ves.. En efecto, a diferencia de Quintana et al.
(2016), nosotros encontramos acreciones perfectas para todo el rango de cocientes m,, /M,
representados en la figura 5.6. Creemos que esta discrepancia entre nuestro estudio y aquel
presentado por Quintana et al. (2016) puede deberse a diferencias en la distribucién de
masa inicial asociada con los embriones planetarios. En efecto, la region interna de los
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Figura 5.5: Distribucién acumulada del semieje mayor (panel izquierdo), excentricidad
(panel medio), y masa (panel derecho) para todos los planetas que sobreviven en el conjunto
de simulaciones G1 (azul), G2 (verde) y NoF (rojo).

sistemas simulados en la presente Tesis Doctoral contiene cuerpos con masas iniciales que
son hasta un 36 % menores que aquellas utilizadas por Quintana et al. (2016) para modelar
la distribucion inicial de embriones en sus experimentos de N-cuerpos. Consideramos
que un grafico de esta clase sera fuertemente dependiente no s6lo del escenario dindmico
propuesto si no también del modelo adoptado para representar las propiedades fisicas y
orbitales iniciales de los cuerpos que participan de la simulaciones numéricas. Finalmente,
remarcamos que la figura 5.6 muestra que no hay una clara distincién entre los conjuntos
de simulaciones G1 y G2 en lo que respecta al cociente vimp/Vesc para todo el rango de
valores asociados con la razén de masas mp/M;.

Por ultimo, analizamos las propiedades de los planetas producidos en los diferentes
conjuntos de simulaciones de N-cuerpos de nuestro escenario. De acuerdo con esto, la
figura 5.7 muestra la masa final de los planetas formados en funcién del semieje mayor
final después de 200 Ma de evolucién para los conjuntos de simulaciones G1 (circulos
azules), G2 (circulos verdes) y NoF (circulos rojos). Como mencionamos previamente en
el analisis de la figura 5.5, en términos generales, las simulaciones NoF producen planetas
mas masivos que aquellos derivados a partir de los conjuntos G1 y G2.

En este sentido, podemos distinguir diferentes resultados a lo largo de la regién de
estudio. Por un lado, las diferencias entre los valores méximos de las masas de los planetas
formados en el conjunto NoF y aquellos producidos en los conjuntos G1 y G2 son mas
notorias entre 0.5 ua y el borde interno de la ZH. En regiones mas externas, los valores
maximos de las masas planetarias derivadas a partir de los diferentes modelos resultan ser
mds comparables entre si. Finalmente, destacamos que los valores minimos de las masas de
los planetas formados en simulaciones con fragmentacién son significativamente menores
que aquellos obtenidos en corridas sin fragmentacion en toda la region de estudio. Estos
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Figura 5.6: Velocidad de impacto escalada a la velocidad de escape mutua en funcién
de la relacién entre masas proyectil-blanco en simulaciones con fragmentacién. Sélo se
consideran impactos en objetos andlogos a la Tierra.

resultados son consistentes con los obtenidos por Chambers (2013) en lo concerniente a la
distribucién de masa planetaria como funcién del modelo colisional en diferentes regiones
del disco.

Finalmente, la figura 5.7 muestra que los tres conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF
producen una gran cantidad de planetas que sobreviven en la ZH, la cual esté representada
por la regién sombreada celeste y que se corresponde a la estimacién optimista derivada por
Kopparapu et al. (2013b). Vale la pena destacar que dichos planetas poseen un gran interés
debido a su potencial habitabilidad. En la siguiente seccion se realiza un andlisis detallado
sobre sus propiedades fisicas y orbitales con el fin de derivar resultados especificos sobre
sus masas, contenidos de agua y estructura interna.

Planetas de la zona habitable

En la presente seccion, estudiamos la formacién, evolucién y propiedades fisicas de
los planetas que sobrevivieron en la ZH del sistema en los conjuntos de simulaciones de
N-cuerpos, G1, G2 y NoF.

Andlisis general

Antes de empezar a analizar estos resultados tenemos que remarcar que nuestras
simulaciones producen dos clases de planetas en la ZH dependiendo de la posicion inicial
de su semilla de acrecion. En simulaciones sin fragmentacion, la semilla de acrecién de un
dado planeta se define como el cuerpo mds grande involucrado en toda su historia colisional
(Raymond et al., 2009). En simulaciones con fragmentacion la semilla de acrecion se
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Figura 5.7: Masa final en funcién del semieje mayor de los planetas formados en simula-
ciones con fragmentacién G1 (circulos azules) y G2 (circulos verdes) y sin fragmentacién
(circulos rojos) después de 200 Ma de evolucion. La region sombreada celeste representa
la estimacion optimista de la ZH derivada por Kopparapu et al. (2013b).
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Figura 5.8: Masa final como funcién del semieje mayor de los planetas clase A (panel
izquierdo) y clase B (panel derecho) para los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF,
representados con puntos azules, verdes, y rojos, respectivamente.

define como el cuerpo mds grande en cada colisiéon donde s6lo un embrién sobrevive. En
el caso de que dos embriones sobrevivan (hit & run), ambos mantienen su semilla original.
De acuerdo con esto, nos referiremos como planetas de la ZH clase A (clase B) a aquellos
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cuya semilla de acrecion empieza la simulacidén dentro (fuera) de la linea de hielo.

La figura 5.8 muestra la masa final en funcién del semieje mayor de todos los planetas
que sobreviven en la ZH del sistema bajo estudio, para los conjuntos de simulaciones G1
(azul), G2 (verde) y NoF (rojo). En particular, el panel izquierdo ilustra los planetas clase
A mientras que el panel derecho representa los planetas resultantes clase B. Por un lado, el
ndmero total de planetas clase A formados en simulaciones G1, G2 y NoFesde 6, 11y 11,
respectivamente. Por otro lado, 17, 16 y 14 planetas clase B resultan de los conjuntos G1,
G2 y NoF, respectivamente, luego de 200 Ma de evolucién.

Podemos observar una gran diferencia entre la distribucién de masa de los planetas
clase A y clase B para todos los conjuntos de simulaciones. En efecto, los planetas clase A
cubren un mayor rango de masas que los planetas clase B. En particular, las masas de los
planetas clase A formados en las simulaciones G1, G2 y NoF toman valores entre 0.4 Mg, -
1.9 Mg, 0.09 Mg - 1.0 Mg y 0.4 Mg - 2.3 Mg, respectivamente. Resultados de esta clase
ofrecen una importante contribucién en pos de resolver una problematica ampliamente
aceptada en los modelos actuales concerniente a la formacién de nuestro sistema planetario.
Finalmente y a diferencia de los clase A, las masas de los planetas clase B ilustrados en el
panel derecho de la figura 5.8 se distribuyen en un rango comparable independiente del
modelo colisional adoptado.
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Figura 5.9: Evolucion en el tiempo de la masa de todos los planetas que sobreviven en la
ZH después de 200 Ma de evolucion. Las curvas, azules, verdes y rojas representan los
planetas de los conjuntos de simulaciones G1, G2, y NoF, respectivamente.

La figura 5.9 ilustra la evolucién en el tiempo de la masa de los planetas clase A y
clase B formados en los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF. Por un lado, el panel
inferior, que estd asociado con las corridas NoF, muestra curvas estrictamente crecientes
con el tiempo ya que todas las colisiones de este conjunto se trataron como acreciones
perfectas. Por otro lado, los paneles superior y medio representan nuestros resultados con
respecto a la evolucion temporal de 1a masa de los planetas formados en simulaciones G1 y
G2, respectivamente, las cuales incluyeron colisiones con fragmentacion. Si bien no todos
los eventos de impacto experimentados por los planetas resultantes de estas simulaciones
fueron acreciones perfectas, vale la pena notar que las curvas ilustradas en el panel superior
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y medio de la figura 5.9 se ven como funciones crecientes a lo largo del tiempo. Esto
es producto de que los planetas sobrevivientes en las simulaciones sufrieron muy pocos
impactos erosivos y los mismos no son apreciables debido a la escala de la figura.
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Figura 5.10: Fraccién de masa acretada durante el dltimo impacto gigante para planetas
clase A (panel superior) y planetas clase B (panel inferior). Los puntos azules, verdes y
rojos corresponden a los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF, respectivamente.

Los paneles superior e inferior de la figura 5.10 muestran la fraccién de masa acretada
en el dltimo impacto gigante en funcioén del tiempo para los planetas clase A y clase B,
respectivamente. Los circulos azules, verdes y rojos representan los planetas producidos
en los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF, respectivamente.

Analizando el panel inferior asociado con planetas clase B, es posible mencionar
algunas cuestiones importantes. En primer lugar, en términos generales, el valor maximo
asociado con el tiempo del dltimo impacto gigante es ligeramente mayor en las simula-
ciones numéricas que incluyen fragmentacion que en aquellas que solo incluyen mezclas
perfectas. Este resultado es consistente con el panel inferior de la figura 5.2 que muestra
que la evolucién temporal del nimero de embriones es algo mds lenta en las simulaciones
que incluyen fragmentacion. Por otro lado, el rango de valores asociado con las fracciones
de masa acretada en el Ultimo impacto gigante en los tres conjuntos de simulaciones es
comparable, aunque existen diferencias en los valores maximos y minimos alcanzados. En
efecto, tales fracciones de masa acretadas en el dltimo gran impacto por los planetas clase
B de las simulaciones G1, G2 y NoF toman valores entre 0.004 y 0.38, 0.025y 0.24, y
0.03 y 0.36, respectivamente.

El panel superior asociado con los planetas clase A muestra una tendencia similar a
aquella descripta para el panel inferior. Sin embargo, el caricter estocastico inherente al
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tiempo y a la fraccion de masa acretada en el Gltimo gran impacto requiere la incorporacion
de una mejor estadistica en lo que respecta al nimero de planetas formados en pos de
derivar resultados mds concluyentes.

Un resultado importante ya mencionado en la figura 5.8 indica que las principales
discrepancias observadas entre las masas planetarias derivadas en los conjuntos G1, G2
y NoF se ponen en evidencia en los denominados planetas clase A. Para entender tales
diferencias, realizamos un analisis de las colisiones involucradas en la historia evolutiva de
dichos planetas formados en los distintos experimentos de N-cuerpos. En simulaciones
sin fragmentacion, los 11 planetas clase A sufrieron un total de 70 acreciones perfectas.
Mientras que uno de ellos no experimentd ninguna colisiéon durante 200 Ma, y otros 2
de tales planetas experimentaron entre 1 y 2 acreciones perfectas, los otros 8 planetas
clase A sufrieron mas de 7 colisiones perfectamente ineldsticas, lo que conduce a valores
significativos en el crecimiento relativo de sus masas respecto de sus valores iniciales.

En corridas con fragmentacion, los resultados son diferentes. En el conjunto de simula-
ciones G1, los 6 planetas clase A producidos experimentan un total de 57 colisiones, de
las cuales 9 son acreciones perfectas con embriones planetarios, 27 acreciones perfectas
con fragmentos, 6 acreciones parciales, 2 impactos erosivos, 9 hit & run, y 4 hit & run
erosivos. De acuerdo con esto, el nimero de acreciones parciales y acreciones perfectas con
embriones planetarios es relativamente bajo en la historia evolutiva de los planetas clase
A en comparacion con el nimero de acreciones perfectas con los fragmentos generados.
De hecho, las acreciones parciales y las acreciones perfectas con embriones (fragmentos)
representan aproximadamente el 10% y el 16 % (47 %) del nimero total de colisiones
experimentadas por esos planetas, respectivamente. En el conjunto de simulaciones G2,
los 11 planetas clase A sufren un total de 142 colisiones, de las cuales 123 son acreciones
perfectas con fragmentos, 6 acreciones perfectas con embriones, 4 acreciones parciales, 1
colision erosiva, 2 hit & run y 6 hit & run erosivos. En este caso, el nimero de acreciones
perfectas y parciales es mucho més bajo que las acreciones con fragmentos para dicho
escenario. Del nimero total de colisiones, el 87 % de las mismas son acreciones con
fragmentos mientras que el 4 % representa acreciones perfectas con embriones y el 3 %
son acreciones parciales.

Las diferentes historias evolutivas experimentadas por los planetas clase A en los
distintos conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF nos invitan a estudiar la manera en
la que los mismos alcanzaron sus masas finales. Los paneles izquierdos de la figura 5.11
ilustran la contribucién de la masa inicial y la masa acretada debido a colisiones con
embriones y fragmentos a la masa final de los planetas clase A formados en los conjuntos
de simulaciones G1 (superior), G2 (medio) y NoF (inferior). En efecto, las barras de color
violeta representan la fraccién de masa inicial de los planetas, mientras que las barras
de color verde y celeste representan la fraccion de masa contribuida por acreciones con
embriones y fragmentos, respectivamente.

En simulaciones sin fragmentacidn ilustradas en el panel inferior izquierdo de la figura
5.11, la contribucién de la masa primordial a la masa final de los planetas clase A es
importante sélo en aquellos 3 menos masivos que 1 Mg. A diferencia de esto, los 8
planetas clase A con masas mayores a 1 Mg alcanzan mds del 90 % de sus masas finales a
partir de colisiones perfectamente ineldsticas con embriones planetarios.

En lo que respecta a simulaciones con fragmentacion y tal como se puede observar en
el panel superior izquierdo y panel medio izquierdo de la figura 5.11, las contribuciones a
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la masa final de los planetas clase A son mds variadas. Por un lado, en términos generales,
la masa inicial de los planetas clase A representa hasta un 90 % de la masa final de los
mismos, jugando un rol clave en sus historias evolutivas. Por otra parte, la fraccion de
masa aportada por los fragmentos a la masa final representa menos del 30 % para el caso
del conjunto G1 y menos del 25 % para el conjunto G2. Uno esperaria que la contribucién
a la masa final de los planetas resultantes debido a las colisiones con fragmentos sea mayor
para el conjunto G2 que en el caso del conjunto G1 ya que dichas colisiones representan
el 87 % del total. No tenemos que dejar de lado el hecho de que los fragmentos para el
conjunto G2 son un orden de magnitud menos masivos que para el conjunto G1, logrando
asi que sus contribuciones individuales sean mucho menores. Finalmente, la contribucién
debida a colisiones con embriones planetarios parece jugar un rol importante sélo en
unos pocos planetas clase A, marcando una diferencia relevante con aquello obtenido en
simulaciones sin fragmentacion.

De acuerdo con el andlisis desarrollado en los parrafos previos, los planetas clase A
formados en simulaciones sin fragmentacion estdn caracterizados por grandes crecimientos
relativos de sus masas, mientras que aquellos producidos en corridas con fragmentacion
muestran crecimientos significativamente menores.

El mismo anélisis lo podemos hacer para los planetas clase B formados en los conjuntos
de simulaciones G1, G2 y NOF, los cuales son ilustrados en los paneles superior, medio
e inferior de la figura 5.11, respectivamente. El rango de masas finales para los planetas
clase B que resultan de las corridas G1, G2 y NoF van desde 0.97 Mg a 2.31 Mg, 1.23
Mg a 3.00 Mg y de 1.17 Mg a 2.68 Mg, respectivamente. En este caso, los valores
minimos y maximos de las masas finales de los planetas clase B producidos a partir de las
simulaciones de N-cuerpos G1 (G2) son aproximadamente 15 % (10 %) menores (mayores)
en comparacion con el conjunto NoF. Para poder entender esto, vamos a llevar a cabo
nuevamente un andlisis de las colisiones sufridas por los planetas clase B de nuestros
experimentos numericos.

En corridas sin fragmentacion, los 14 planetas clase B experimentaron un total de 27
acreciones perfectas entre embriones. Mientras que 2 de ellos no tuvieron ninguna colisién
en 200 Ma de evolucidn, los otros 12 planetas experimentaron entre 1 y 4 colisiones
perfectamente ineldsticas. De acuerdo con lo observado en el panel inferior derecho de la
figura 5.11 correspondiente al conjunto NOF, las fracciones de masa inicial de los planetas
clase B representan mas del 50 % de sus masas finales. A partir de esto, el crecimiento
relativo de tales planetas es menos significativo que los experimentados por los planetas
clase A formados en dicho conjunto de simulaciones.

En las simulaciones con fragmentacion, en particular aquellas asociadas al conjunto
G1, 16 planetas clase B experimentan un total de 93 colisiones, de las cuales 33 son
acreciones perfectas con embriones planetarios, 34 acreciones perfectas con fragmentos, 9
acreciones parciales, 1 impacto erosivo, 6 hit & run, y 10 hit & run erosivos. En este caso,
las acreciones parciales y las acreciones perfectas con embriones (fragmentos) representan
aproximadamente el 10% y el 35 % (37 %) del nimero total de colisiones, respectivamente.
Destacamos que un unico planeta no sufre colisiones a lo largo de 200 Ma de evolucion.
Para el conjunto G2, los 16 planetas clase B sufrieron un total de 275 colisiones, de las
cuales 17 fueron acreciones perfectas con embriones, 229 acreciones con fragmentos, 13
acreciones parciales, 5 hit & run, y 11 hit & run erosivo. En este caso, las acreciones
perfectas con embriones y acreciones parciales representan el 11 % del total, mientras que
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Figura 5.11: Distribucion de la masa final de los planetas clase A y clase B. Las barras
color violeta representan la fraccion de masa correspondiente a la masa inicial de cada
cuerpo. Las barras verdes y celestes representan la fraccion de la masa final debido a
acreciones parciales (o totales) de embriones y fragmentos, respectivamente. Los paneles
izquierdos superior, medio e inferior muestran los resultados para los planetas clase A para
los conjuntos G1, G2 y NoF, respectivamente. Los paneles derechos son andlogos a los
paneles izquierdos pero para los planetas clase B. La altura de cada barra estd normalizada
a la masa final de cada planeta resultante.

las colisiones con fragmentos representan el 83 %. Al igual que en las simulaciones sin
fragmentacion, la masa primordial representa una fraccion significativa de la masa final de
los planetas clase B, lo cual puede ser observado en los paneles superior y medio derecho
de la figura 5.11. En estos casos, las acreciones de embriones terminan moldeando la masa
final ya que la contribucién de los fragmentos no resulta ser relevante para la gran mayoria
de los planetas formados.
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Contenido final de agua de los planetas de la ZH

El contenido final de agua de los planetas clase A y clase B desempefia un papel
fundamental para comprender el posible interés astrobioldgico que éstos pueden presentar.
Para cuantificar la fraccion final de agua en masa de tales planetas, seguimos sus historias
colisionales a lo largo de toda la evolucion. Para simulaciones de N-cuerpos sin fragmenta-
cion, el tratamiento es muy simple, ya que como se supone que todas las colisiones dan
como resultado acreciones perfectas, la masa y el contenido de agua de los cuerpos que
interactian se conservan.

Para el caso de las simulaciones que incluyen un tratamiento realista de las colisiones,
esta tarea es mds compleja ya que debemos especificar la cantidad de agua adquirida
por el remanente mds grande y los fragmentos generados en cada evento de impacto. En
este sentido, Marcus et al. (2010) describieron dos modelos empiricos para la pérdida
de material del manto en embriones planetarios diferenciados después de una colision.
Los autores utilizaron una estructura diferenciada simple para los embriones terrestres,
asumiendo un nucleo de hierro y un manto de hielo/silicato, y realizaron una serie de
simulaciones SPH con el c6digo GADGET (Springel, 2005). En particular, Marcus et al.
(2010) estudiaron la relacién entre el cociente de masas proyectil/blanco, el dangulo de
impacto y el nimero de particulas de cada cuerpo para investigar como los impactos
gigantes afectan la abundancia final de agua en dichos cuerpos. En base a esto y con el
objetivo de tener un estudio detallado sobre la pérdida y evolucién del contenido de agua
de los planetas resultantes, decidimos incorporar a nuestro estudio los modelos propuestos
por Marcus et al. (2010).

Dichos modelos se enuncian a continuacion:

e Modelo 1: Asumimos que toda la masa que se escapa inicialmente corresponde

al material mds liviano (en este caso, el agua) del proyectil y luego del blanco.
Finalmente, el material rocoso de tales cuerpos escapa en el mismo orden.

e Modelo 2: Asumimos que la masa que escapa inicialmente corresponde al proyectil.
En efecto, consideramos que el agua es lo primero en escapar seguido del material
rocoso. Finalmente el agua y la roca del blanco se escapan en el mismo orden.

Los modelos propuestos por Marcus et al. (2010) de alguna manera representan casos
extremos en lo que respecta a la retencion de agua de un planeta dependiendo del tipo de
colisién que éste pueda sufrir. Los modelos 1 y 2 representan una sobre- y sub-estimacion
de la pérdida de agua respectivamente, la que en realidad yacerd entre estos dos modelos.
Una discusion sobre este tema se encuentra en el capitulo 7.

Es importante remarcar que como el Modelo 1 conduce a un remanente mas grande
con una menor fraccién de agua en masa que el derivado del Modelo 2, el Modelo 1
produce una distribucion de fragmentos con una mayor cantidad de agua. De este modo,
si bien el planeta bajo estudio pierde agua, esta se conserva en el sistema, repartiéndose
en los fragmentos generados. Vale la pena recordar que nosotros no usamos ningun factor
de remocion de masa luego de una colisién, por lo tanto, luego de la misma, la masa es
repartida en un remanente mds grande y fragmentos de acuerdo lo visto en la seccién 3.4.2
del capitulo 3. Por lo tanto, el contenido final de agua de los planetas de la ZH dependera
en gran medida de la clase de impactos que sufran a lo largo de toda la evolucion.

El panel izquierdo de la figura 5.12 ilustra la fraccidn final de agua en masa en funcién
de la masa final de los planetas clase A formados en el conjunto de simulaciones de
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Figura 5.12: Fraccion final de agua en masa en funcién de la masa final para los planetas
clase A y clase B. Los circulos rojos llenos ilustran los valores asociados con aquellos
planetas formados en simulaciones sin fragmentacién, mientras que los circulos azules
(verdes) llenos y abiertos representan los valores obtenidos a partir de los Modelos 1y 2
en el conjunto de simulaciones G1 (G2), respectivamente.

N-cuerpos G1, G2 y NOF, representados con circulos, azules, verdes y rojos, respectiva-
mente. En particular, para los conjuntos de simulaciones G1 y G2, los circulos abiertos y
llenos muestran los resultados obtenidos utilizando los Modelos 1 y 2 para determinar la
transferencia de agua.

Como se puede observar en el panel izquierdo de tal figura, todos los planetas clase
A producidos en las simulaciones de N-cuerpos sin fragmentacién conservan el valor
inicial de la fraccién de agua en masa de 10~* después de 200 Ma de evolucién, ya que
se supone que todas las colisiones dan como resultado acreciones perfectas y sus zonas
de alimentacidn solo estdn asociadas con la region del sistema dentro de la linea de hielo.
Ademads, es importante sefialar que el contenido de agua primordial de 8 de los 11 planetas
clase A formados en el conjunto NoF representa menos del 10 % de su contenido de agua
final. Esto se puede inferir desde el panel inferior izquierdo de la figura 5.11. De hecho,
como las zonas de alimentacién de dichos planetas estan restringidas a la region interna a
la linea de hielo, las contribuciones a la fraccion de masa normalizada a la masa final son
equivalentes a las contribuciones a la fracciéon de agua normalizada al contenido final de
agua. Por lo tanto, en términos generales, los embriones planetarios son la principal fuente
de agua de los planetas clase A del conjunto NoF.

El anélisis es mas complejo para los planetas clase A que resultan de simulaciones con
fragmentacion. En tal caso, las fracciones finales de agua de dichos planetas dependen en
gran medida del modelo adoptado para la pérdida de agua. De hecho, es importante sefialar
que las acreciones perfectas con fragmentos generados representan aproximadamente
el 47 % (87 %) del nimero total de colisiones experimentadas por los planetas clase
A para el conjunto G1 (G2). Por lo tanto, si bien los fragmentos desempefian un papel
secundario en las masas finales de dichos planetas, pueden ser importantes para determinar
la fraccion final del agua de los mismos. Como ya hemos mencionado anteriormente, el
panel izquierdo de la figura 5.12 ilustra la fraccion final de agua en masa en funcién de
la masa final de los planetas clase A formados en simulaciones con fragmentacién. De
acuerdo con esto, las fracciones finales de agua en masa derivadas del Modelo 1 (circulos
abiertos) muestran diferencias significativas con respecto a las obtenidas usando el Modelo
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Figura 5.13: Los paneles representan la contribucion al contenido final de agua de los
planetas clase A para los conjuntos de simulaciones G1 (paneles superiores) y G2 (paneles
inferiores) usando los Modelos 1 y 2 propuestos por Marcus et al. (2010). El Modelo
1 estd representado en los paneles izquierdos mientras que el los resultados obtenidos
con el Modelo 2 se muestra en los paneles derechos. Las barras de color violeta, verde y
celeste representan las contribuciones al contenido final de agua debido al agua primordial,
acreciones con embriones y colisiones con fragmentos, respectivamente.

2 (circulos llenos). De hecho, en ambos conjuntos de simulaciones G1 y G2, el Modelo 1
ofrece un amplio espectro de resultados. De hecho, este tipo de modelo puede provocar
aumentos leves de ~ 2.4 x 10~* y disminuciones significativas de ~ 4.5 x 107® en la
fraccion final de agua en masa de los planetas clase A respecto a su fraccion inicial de
agua de 10~*. Ademds, el Modelo 1 también puede mantener la fraccién final de agua
en masa de algunos de estos planetas cerca del valor inicial de 10~*. Por el contrario, el
Modelo 2 muestra resultados mds conservadores con respecto a la fraccion final de agua.
De tal modelo, 4 de 6 planetas clase A del conjunto G1 muestran una fraccion final de
agua en masa muy cercana al valor inicial de 10~. Los otros 2 planetas experimentan una
ligera disminucidn de la fraccion de agua en masa con respecto a la fraccion inicial. Los
mismos llegan a alcanzar un valor final de ~ 5 x 1073, que es asociado con el planeta
clase A menos masivo. Por otro lado, 5 de 8 planetas clase A del conjunto G2 muestran
una fraccién final de agua en masa muy cercana al valor inicial de 10~# mientras que los 3
restantes experimentan disminuciones llegando a un valor minimo de ~ 4.5 x 107

De acuerdo con esto, en términos generales, la distribucion de agua entre el remanente
mads grande y los fragmentos generados en una colisiéon dada propuesta por el Modelo
2 ofrece resultados comparables a los obtenidos en simulaciones sin fragmentacién con
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respecto a la fraccidn final de agua en masa de los planetas clase A. En este sentido, el
Modelo 1 muestra resultados més diversos sobre la fraccion final de agua en masa de
dichos planetas, lo que lleva a aumentos ligeros, disminuciones significativas e incluso
fracciones similares con respecto a las derivadas en corridas sin fragmentacion. Es muy
interesante determinar la fuente principal del contenido de agua de los planetas clase A
formados en simulaciones con fragmentacién para cada uno de los dos modelos propuestos
para rastrear la evolucién del agua.

Para analizar esto, podemos observar los paneles de la figura 5.13 que ilustran la
contribucién del contenido de agua primordial (violeta), y la proporcionada por colisiones
con embriones planetarios (verde) y fragmentos generados (celeste) a la fraccién final de
agua en masa de los planetas clase A para ambos conjuntos de simulaciones G1 (paneles
superiores) y G2 (paneles inferiores). Los paneles izquierdos corresponden al Modelo
1 mientras que los paneles derechos corresponden al Modelo 2. A partir de esto, es
posible observar que, en términos generales, el papel de los fragmentos generados es muy
importante en la fraccién final de agua en masa de los planetas clase A cuando se usa el
Modelo 1. De hecho, los fragmentos representan la principal fuente de agua en 3 de 6
planetas para el conjunto G1 y en 3 de 11 planetas para el conjunto G2, proporcionando
la totalidad de su contenido final. En 2 de 6 planetas del conjunto G1, aproximadamente
el 40% de su contenido final de agua se adquiere mediante acreciones perfectas con
fragmentos. Estos ejemplos son muy importantes, ya que amplian la importancia de los
fragmentos en los casos en que los planetas reciben una contribucién relevante de agua
a partir de colisiones con embriones planetarios. Finalmente, vale la pena sefialar que
los fragmentos simplemente desempefian un papel secundario en el contenido final de
agua del planeta clase A mds masivo del conjunto G1, en cual el contenido primordial
de agua representa aproximadamente el 70 % de su contenido final. Por el contrario, la
contribucién al contenido final de agua del planeta mas masivo clase A del conjunto
G2 es principalmente lograda por fragmentos, logrando que en este caso jueguen un
rol protagénico. Es necesario sefialar que, en términos generales, el contenido de agua
primordial juega un rol primario o secundario en el contenido final de agua dependiendo del
conjunto de simulaciones elegido. Por un lado, la contribucién primordial no desempefia
un papel relevante en el contenido de agua final de los planetas clase A formados en el
conjunto G1, mientras que juega un rol significativo en 5 de 11 planetas del conjunto
G2, llegando incluso a representar hasta el 90 % de sus contenidos de agua finales. Estos
resultados muestran que, cuando se aplica el Modelo 1 al conjunto G1, los fragmentos
juegan un rol primario en el contenido final de agua de los planetas clase A, mientras que
el agua primordial da una contribucién menor llegando incluso a ser nula en muchos casos.
En el caso del conjunto G2, encontramos mas diversidad en este sentido, ya que tanto los
fragmentos como el agua primordial puede llegar a ser relevantes en el contenido de agua
final de los planetas.

La conclusién concerniente sobre las contribuciones del agua primordial, los embriones
planetarios y los fragmentos generados al contenido final de agua de los planetas clase
A producidos en los conjuntos G1 y G2 es muy diferente cuando se usa el Modelo
2. En este caso particular, el resultado general muestra que los fragmentos generados
desempeiian un papel menor en la fraccion final de agua en masa de dichos planetas en
comparacion con el descripto con el Modelo 1. De hecho, esto se observa claramente
si nos enfocamos en el andlisis de los 3 planetas clase A que adquieren la totalidad de
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su contenido final de agua mediante acreciones con fragmentos utilizando el Modelo
1 para el conjunto de simulaciones G1. Si se adopta el Modelo 2, los fragmentos sé6lo
proporcionan aproximadamente el 10% (30%) del contenido final de agua de 2 (1) de
esos 3 planetas. En términos generales, es importante remarcar que el contenido de agua
primordial tiene una contribucidn relevante al contenido de agua final en 4 de 6 planetas,
lo que representa otra diferencia importante con la derivada del Modelo 1. En el caso
del conjunto de simulaciones G2, de los 3 planetas que usando el Modelo 1 adquieren la
totalidad de su contenido final de agua por acreciones con fragmentos, usando el Modelo 2
s6lo uno se mantiene, mientras que en los otros 2 planetas sus contenidos primordiales
representan el ~ 50 % de sus porcentajes finales de agua.

Nuestros resultados muestran que la fuente principal de agua y la fraccién final de agua
en masa de los planetas clase A producidos en simulaciones con fragmentacién son muy
sensibles al modelo adoptado para determinar la distribucién de agua entre el remanente
maés grande y los fragmentos generados en una colisién. De acuerdo con esto, es muy
necesario especificar un modelo realista de transporte de voléatiles para determinar en
detalle la abundancia de agua de los planetas terrestres formados a partir de simulaciones
de N-cuerpos.

La situacion es muy diferente cuando se analiza el contenido final de agua de los
planetas clase B. En el panel derecho de la figura 5.12, se ilustran las fracciones finales
de agua en masa para los planetas clase B para los conjuntos de simulaciones G1, G2
y NoF, representados por los colores azules, verdes, y rojos, respectivamente. Al igual
que para los planetas clase A de los conjuntos de simulaciones G1 y G2, los circulos
abiertos (llenos) representan la fracciéon de agua final usando el Modelo 1 (2). Un resultado
relevante es que las fracciones finales de agua en masa de los planetas clase B formados en
corridas con y sin fragmentacién muestran valores similares. Por un lado las fracciones
finales de agua de los planetas clase B asociadas al conjunto NoF varian entre 0.28 y 0.5.
Por otra parte las fracciones finales de agua en masa de los planetas clase B producidos
en el conjunto de simulaciones G1 van desde 0.15 (0.25) a 0.50 (0.5) cuando se usa el
Modelo 1 (2). Finalmente, para el conjunto de simulaciones G2 las fracciones finales
de agua van desde 0.14 a 0.46 usando el Modelo 1 y de 0.27 a 0.475 cuando se usa el
Modelo 2. De acuerdo con esto, derivamos dos conclusiones importantes. Por un lado, en
términos generales, la fraccion final de agua en masa de los planetas clase B no depende en
gran medida del modelo adoptado para determinar la distribucién de agua en una colisién
determinada. De hecho, 12 de los 17 planetas de este tipo para el conjunto de simulaciones
G1 alcanzan casi la misma fraccion final de agua en masa con ambos modelos. De forma
andloga 8 de 11 planetas clase B del conjunto G2 terminan con la misma fraccién de
agua independientemente del modelo usado. Por otro lado, nuestros resultados muestran
que la fragmentacion colisional no es una barrera para la formacién y la supervivencia
de los mundos de agua en la ZH en sistemas que poseen gigantes externos. Finalmente,
mencionamos que las elevadas fracciones finales de agua de los planetas clase B estan
asociadas principalmente al gran contenido primordial de los mismos asi como también al
aporte de los embriones ricos en agua provenientes de regiones externas a la linea de hielo.

Estructura y composicion de los planetas de la ZH

Gracias a la incorporacién de un modelo refinado de las colisiones podemos hacer un
estudio detallado sobre la composion y estructura final de los planetas formados en la ZH
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a partir de simulaciones de N-cuerpos.

En este trabajo de investigacion, asumimos que los cuerpos comienzan las simula-
ciones diferenciados ya que durante los tltimos estadios de la formacién planetaria, los
protoplanetas son probables a estar diferenciados debido al calor liberado por los sucesivos
impactos (Tonks y Melosh, 1992). Con esto en mente, utilizamos un modelado simple de
dos estructuras: un manto (silicatos/agua) y un nicleo (metélico). Todos los cuerpos que
componen un sistema en una dada simulacién de N-cuerpos tendran asignada una fraccién
inicial de manto (nidcleo) de 0.7 (0.3). A su vez, el manto va a estar modelado por dos
capas de diferente material, una parte de roca y otra de agua. Las fracciones iniciales de
estos dos dltimos reservorios dependeran de la posicion inicial de los cuerpos respecto
de la linea de hielo. De acuerdo con esto, podemos asumir que cada embridn planetario
comienza la simulacién compuesto de tres diferentes capas, cuyas fracciones iniciales son
detalladas a continuacion:

Agua 0.01%
Embriones internos a la linea de hielo = { Roca 69.99 %

Nucleo 30%

Agua  50%
Embriones externos a la linea de hielo = { Roca 20 %

Niucleo 30%

En la figura 6.11 podemos observar una representacion esquematica sobre las dife-
rentes estructuras iniciales propuestas para los embriones planetarios que comienzan la
simulacion dentro y fuera de la linea de hielo.

Emb. Interno Emb. Externo

®o001%
® 69.99%
®30%

Figura 5.14: Modelos de estructuras para los embriones internos (izquierda) y externos
(derecha) a la linea de hielo. Los diferentes colores marrén, naranja, y azul indican la
fraccion inicial de nicleo, roca y agua en masa, respectivamente.

®50%
®20%
®30%

Dichas estructuras internas podran verse modificadas en cada evento de impacto que un
cuerpo pueda recibir a lo largo de su evolucién. Recordemos que, uno de los objetivos de
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esta Tesis Doctoral es estudiar de forma comparativa dos modelos colisionales diferentes.
En efecto, un modelo que sélo asume mezclas perfectas y otro que utiliza un tratamiento
colisional realista. Independientemente del modelo colisional usado, y luego de cada
colision, debemos ensamblar el cuerpo resultante a partir de los reservorios individuales
de cada objeto involucrado en dicho evento de impacto siguiendo un cierto orden hasta
alcanzar su masa final.

En aquellas simulaciones que asumen s6lo mezclas perfectas, el procedimiento es
bastante simple: las masas de agua, roca y nucleo de cada cuerpo se suman entre si y
forman, de este modo, el objeto resultante. En las simulaciones con fragmentacion, el
tratamiento es mas complejo ya que debemos definir un modelo de ensamblado. Para el
desarrollo de esta Tesis Doctoral, el procedimiento adoptado para llevar a cabo esta tarea
estd basado en una version modificada del Modelo 1 propuesto por Marcus et al. (2010), el
cual fue adaptado para el caso de tres estructuras. Ya que lo que se busca es maximizar
la pérdida de material liviano en una colisién y ver realmente detalles en la evolucion
colisional con el nuevo tratamiento realista para las colisiones, no se analizé el Modelo
2, el cual representa una sub-estimacion de la pérdida del material volatil. El orden del
esquema de ensamblado se detalla a continuacidn:

I Nucleo del blanco
IT Nucleo del proyectil
IIT Manto de roca del blanco
IV Manto de roca del proyectil
V Manto de agua del blanco
VI Manto de agua del proyectil

Es importante destacar que en aquellas colisiones donde exista la generacion de fragmentos,
la masa sobrante de cada reservorio que no sea acretada por el remanente mds grande es
repartida en forma equitativa entre los fragmentos generados.

Como mencionamos anteriormente en secciones anteriores, en aquellas simulacio-
nes sin fragmentacién donde todas las colisiones conducen a acreciones perfectas no
se registran pérdidas de material, lo que implica que el cuerpo final resultante de una
colision conserva la masa total de los cuerpos interactuantes. De este modo, para el caso
de cuerpos diferenciados, las estructuras se suman pudiendo modificarse las fracciones
asociadas a cada una debido a colisiones existentes entre embriones dentro y fuera de la
linea de hielo. Sin embargo, destacamos que los valores asociados con las fracciones de
manto y nucleo iniciales se mantienen constantes durante toda la historia evolutiva de
cada planeta resultante modificindose en cada colision las fracciones de los reservorios
correspondientes al agua y roca de dicho objeto. En efecto, cuando un par de embriones
que comienzan la simulacién fuera de la linea de hielo sufren una colisién entre si, las
fracciones asociadas de agua, roca y ndcleo no se verdn modificadas. Lo mismo ocurre
si dos embriones localizados inicialmente dentro de la linea de hielo sufren entre ellos
un evento de impacto. Sin embargo, si el evento de impacto ocurre entre un embrion que
comienza la simulacién fuera de la linea de hielo con otro localizado inicialmente dentro
de la misma, las fracciones originales asociadas a las estructuras de agua y roca se veran
modificadas.

En aquellas simulaciones con fragmentacion, la situacién es mas compleja. En efecto,
los diferentes regimenes de colision y la generacion de fragmentos nos conducirdn a posi-
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bles modificaciones significativas en las fracciones asociadas a los diferentes reservorios
que componen los cuerpos que participan en la simulacién.

La figura 5.15 muestra la evolucién temporal de la fraccion de agua (paneles superiores),
roca (paneles medios) y nucleo (paneles inferiores) para cada planeta clase A para los
conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF.
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Figura 5.15: Evolucién temporal de las diferentes fracciones de los reservorios propuestos
para cada planeta clase A utilizando una adaptacién del Modelo 1 propuesto por Marcus
et al. (2010) para los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF. La evolucién de la fraccion
de agua, roca y nucleo se pueden observar en los paneles, superiores, medios e inferiores,
respectivamente.

Como era de esperar, en términos generales, la evolucion de la fraccion de agua en el
tiempo no muestra cambios significativos. Esto se debe a que las zonas de alimentacién
de los planetas clase A para los tres conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF estan
restringidas a la zona interna de la linea de hielo y, como se presenté anteriormente, los
porcentajes de agua de los planetas en dicha zona son mucho menores que en otras partes
del disco. Destacamos que, en este caso, al usar el c6digo D3 con un tratamiento realista
para las colisiones nos permite tener el detalle de la evolucidn de la fraccion de agua en el
tiempo para los planetas de los conjuntos G1 y G2 mientras que esto no es posible para los
planetas que resultan en corridas sin fragmentacion donde sus fracciones iniciales y finales
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de agua son iguales.

Como mencionamos anteriormente, los paneles medios de la figura 5.15 muestran la
evolucion temporal de la fraccion de roca para los planetas clase A de los conjuntos G1, G2
y NoF. En este caso, para los planetas resultantes en corridas con fragmentaciéon podemos
observar que el rango de la fraccion final de roca es similar para ambos conjuntos G1 y G2,
tomando valores entre 0.4 y 0.69, en contraste con los planetas del conjunto NoF donde el
valor de la fraccion inicial de roca para cada planeta se mantiene inalterado durante 200
Ma de evolucioén.

Finalmente analizamos la evolucién en el tiempo de la fraccidén de nidcleo para los
planetas clase A de los conjuntos G1, G2 y NoF, ilustrados en los paneles inferiores de
la figura 5.15. Los rangos finales para ambos conjuntos de simulaciones que incluyen
fragmentacion oscilan entre 0.3 y 0.6, mientras que para los planetas finales del conjnto
NoF no se presentaron cambios luego de 200 Ma de evolucion. Con el objetivo de entender
las altas fracciones de nicleo alcanzadas de los planetas resultantes, observamos con mas
detalle la historia colisional de dichos planetas. Esto arrojé dos conclusiones importantes.
Por un lado, el planeta que finaliza la simulacién con una fraccién de nicleo de ~0.6
en el conjunto G1 tuvo dos colisiones erosivas con un alto pardmetro de impacto lo que
provocd una disminucion significativa de su manto logrando que dicho objeto alcance una
fraccién de nucleo de ~0.9. Luego de esto, dicho objeto tuvo una acrecién parcial, una
acrecion perfecta y varias colisiones con fragmentos, contribuyendo material al manto del
mismo disminuyendo la fraccién de nticleo hasta llegar al valor 0.6. Destacamos que para
este planeta las colisiones erosivas jugaron un rol importante en la remocién del manto
primordial. Por otro lado, los dos planetas clase A del conjunto G2 que terminaron con
una fraccion final de nucleo de ~ 0.6, no presentaron colisiones erosivas. Ambos planetas
tuvieron acreciones parciales y perfectas tanto con embriones como con fragmentos. Estas
fracciones finales de nucleo tan elevadas dan lugar a una clase de planetas de interés.
Estudios detallados sobre la formacion y evolucion de esta clase de objetos podrian ser
utiles en pos de comprender un poco mejor las propiedades fisicas de Mercurio en nuestro
Sistema Solar, el cual tiene una fraccion de nicleo metalico de ~ 0.7 (Dwyer et al., 2015).

En orden de lograr un mejor anélisis comparativo de los resultados descriptos, la figura
5.16 muestra las fracciones finales para los diferentes reservorios de agua, roca y nicleo
en funcién de la masa final de los planetas clase A para los conjuntos de simulaciones G1
(panel izquierdo), G2 (panel medio) y NoF (panel derecho). En dicha figura obtenemos
una mejor representacion sobre dos aspectos caracteristicos de estos planetas. Por un lado,
observamos una gran cantidad de planetas menos masivos obtenidos en los conjuntos
con fragmentacion en comparacion con los resultantes del conjunto NoF. Por otra parte,
observamos con mejor detalle la dispersion de puntos asociados a las fracciones de agua
para ambos conjuntos de simulaciones G1 y G2, aunque dichos valores finales no se
aparten de forma significativa de su valor inicial. Vale la pena notar como los planetas
resultantes del conjunto NoF no cambian su composicién para todo el rango de masas
finales obtenidas, luego de 200 Ma de evolucion.

Vale la pena destacar que, usando un cédigo de N-cuerpos con un tratamiento realista
para las colisiones, nos permite obtener en este caso, fracciones finales de los distintos
reservorios cuantitativamente similares a partir de historias colisionales muy distintas. Esto
plantea la cuestion de si este resultado es una consecuencia del modelo adoptado o de la
eleccion del escenario dinamico.
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Figura 5.16: Fracciones finales de los reservorios nicleo, roca y agua en funcién de la masa
final para los planetas clase A de los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF utilizando
una adaptacion del Modelo 1 propuesto por Marcus et al. (2010). Las lineas punteadas
de color celeste, marrén y naranja indican las fracciones iniciales de cada reservorio en
dichos planetas.

Los resultados son muy distintos cuando hacemos el mismo andlisis para los planetas
clase B. En efecto, la figura 5.17 muestra la evolucion en el tiempo de la fraccién de
agua (paneles superiores), fraccion de roca (paneles medios) y fraccidn de nicleo (paneles
inferiores) de cada planeta clase B para los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF. en
dicha figura podemos observar que los rangos finales de las fracciones de agua de los
planetas resultantes obtenidos en simulaciones con fragmentacon son levemente diferentes
que aquellos obtenidos en corridas sin fragmentacion. Por un lado, para los conjuntos de
experimentos de N-cuerpos G1 y G2 este rango se encuentra entre 0.15 y 0.5. Por otro
lado, las fracciones de agua finales obtenidas en el conjunto NoF oscilan entre 0.27 y 0.5.

En lo que respecta a las fracciones de manto, los paneles medios de la figura 5.17
ilustran la evolucién en el tiempo de estas cantidades para los conjuntos de simulaciones
G1, G2 y NoF. En este caso, no observamos diferencias apreciables en los rangos finales
de roca ya que para los tres conjuntos dicho rango oscila entre 0.2 y 0.48. Por el contrario,
cuando analizamos los paneles inferiores de la misma figura observamos comportamientos
substancialmente distintos en las fracciones finales de nicleo para todos los planetas
resultantes entre los conjuntos G1, G2 y NoF. Esta diferencia se hace més evidente cuando
comparamos los conjuntos de simulaciones que incluyen fragmentacién con aquellas donde
usamos el modelo clasico de acrecidn.

Como anticipamos al principio de la seccidn, las fracciones de nicleo de los planetas
del conjunto NoF no pueden modificarse, perdiéndose completamente el detalle de la
evolucion individual de este reservorio para cada planeta, el cual mantendra su fraccién
inicial de 0.3 durante el tiempo de integracion. Contrariamente, al usar un tratamiento
realista para las colisiones, accedemos a tener la historia evolutiva de los planetas de
forma mads detallada. En efecto, nuestras simulaciones que incluyen fragmentacion arrojan
valores para la fraccion final de nicleo que oscilan entre 0.27 y 0.45 para el conjunto G1 y
valores con el rango entre 0.3 y 0.47 para el conjunto G2.
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Figura 5.17: Evolucién temporal de las diferentes fracciones de los reservorios propuestos
para cada planeta clase B para los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF. La evolucién
de la fraccién de agua, roca y nucleo se pueden observar en los paneles, superiores, medios
e inferiores, respectivamente.

A la luz de estos resultados, concluimos que es imperativo contar con una herramienta
numérica que trate de manera realista las colisiones planetarias. En efecto, para ambas
clases de planetas formados, cuando se utiliza el modelo clasico de acrecién se pierde
el detalle de la historia evolutiva de los diferentes reservorios propuestos. Esto se vid
acentuado en los planetas clase A donde las fracciones finales de los diferentes materiales
presentaron discrepancias significativas entre ambos modelos colisionales. Esta diferencia
sOlo se vio evidenciada en la evolucién del reservorio asociado al nicleo de los planetas
clase B, sin mostrar variaciones substanciales en las fracciones finales de roca y agua.

Las figuras 5.18, 5.19 y 5.20 resumen las diferentes estructuras finales de los planetas
clase B formados en los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF, respectivamente. Por un
lado, en la parte superior de cada una de estas figuras se muestran los planetas ordenados
seglin sus masas y sus respectivas fracciones finales de niucleo, roca y agua. Por otro
lado, en la parte inferior de las figuras mencionadas representamos las fracciones finales
correspondientes a los diferentes reservorios de los planetas resultantes como una funcién
de su masas.
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Figura 5.18: Planetas clase B para el conjunto de simulaciones G1. En la parte superior
de la figura podemos encontrar los distintos planetas formados ordenados de acuerdo al
valor de su masa final. El c6digo de colores indican las diferentes fracciones de agua,
roca y nucleo. En la parte inferior, para cada planeta, graficamos las fracciones de los
reservorios previamente mencionadas en funcion de la masa final. Las lineas punteadas
de color celeste, naranja y marrén indican las fracciones iniciales de agua, roca y nucleo,
respectivamente.

La figura 5.21 nos permite llevar a cabo un andlisis comparativo entre los planetas clase
B de los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF dado que retne la informacion obtenida
en los paneles inferiores de las figuras 5.20, 5.18 y 5.19.

En términos generales las fracciones finales de agua y roca para los planetas maés
masivos que 2 Mg formados en simulaciones G1 y NoF muestran grandes apartamientos
respecto de sus valores iniciales. Esta tendencia no es observada en el conjunto de simu-
laciones G2 donde las fracciones finales de agua y roca para los planetas mds masivos
adquieren leves apartamientos de sus valores primordiales.

Resultados de esta clase dejan en evidencia que el pardmetro My,;, asociado a la masa
minima de los fragmentos puede jugar un rol clave en pos de determinar las propiedades
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fisicas de los planetas resultantes. Un mayor ndmero de simulaciones de N-cuerpos y una
amplia exploracién del rango de valores asociados a Myyi, nos permitird obtener resultados
mds concluyentes en lo que respecta a la naturaleza fisica de los planetas.

Roca mssm

1.27 Mg

G2 Nlcleo

1.23 Mg 1.25 Mg

Agua me—

1.40 Mg,

‘1.44 ) .1.54 ) ‘1-70 M@ ‘
‘.78 ) ‘.89 ) ‘-90 ) ‘
.2-36 ) ‘2-83 ) ‘2.98 ) ‘
1 .
Agua e
Nides -
08 | Ucleo e |
c 0.6 |
pel
QL
g ‘e ° .o ‘ ° :
[y 04 ° . . ° ° ]
>4 ®e [ ] o o
7777777777 .,",.,;.,..,,,,:,,,,,,.,,,
o2 L T T T —— %
L[]
0 1 1 1 1 1
0.5 1 1.5 2 25 3
Masa (Mg)

Figura 5.19: Al igual que en la figura anterior. Representamos los planetas clase B para
el conjunto de simulaciones G2. En la parte superior de la figura se encuentran las masas
finales ordenadas en orden creciente donde el cddigo de colores indica las fracciones finales
de los diferentes reservorios agua, roca y nucleo. En la parte inferior, para cada planeta
graficamos las fracciones de los reservorios previamente mencionadas en funcién de la
masa final. Las lineas punteadas de color celeste, naranja y marrén indican las fracciones
iniciales de agua, roca y nucleo, respectivamente.

Los resultados obtenidos en este capitulo exponen fuertemente la necesidad de contar
con un modelo colisional realista para el desarrollo de simulaciones numéricas destinadas
a describir los procesos de formacién y evolucion de planetas de tipo terrestre en sistemas
con gigantes gaseosos externos.

La sensibilidad de las propiedades fisicas de los planetas formados al modelo colisional
adoptado en el presente escenario nos deja un claro mensaje sobre la importancia de
utilizar prescripciones realistas para el tratamiento de las colisiones si buscamos construir
un modelo detallado para entender la formacion y evolucion de los planetas terrestres de
nuestro Sistema Solar.
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Figura 5.20: Planetas clase B para el conjunto de simulaciones NoF. En la parte superior
de la figura podemos encontrar los distintos planetas formados ordenados por el valor de su
masa final. El cédigo de colores indican las diferentes fracciones de agua, roca y nticleo. En
la parte inferior, para cada planeta graficamos las fracciones de los reservorios previamente
mencionadas en funcién de la masa final. Las lineas punteadas de color celeste, naranja y
marrén indican las fracciones iniciales de agua, roca y nicleo, respectivamente.



5.2 Planetas de la zona habitable 111

CLASE B Agua  m— Roca NUCleQ =
G1 G2 NoF
0.5 . ...... """ .. """""""""""" [ .';"';‘”.. """" L R o I o .. """" @ oo
° ° ° e © oo ® °
\S ° ;‘ .é e o ° o 4
= 03} .,,Qo,.,.,,:,,., rrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrrr o 0.0 Vgl .. P LI oo o 00 8 0 g
8 ° °® °
© ® o oo o
w 02 T —-eeeeee e .——;o———’——-o ———————  STRTO L [ SR [ RS @
°
| | | | | | | | | | | |
10 15 20 25 10 15 20 25 10 15 20 25

Masa final (Mg)

Figura 5.21: Fracciones finales de los reservorios nicleo, roca y agua en funcién de la masa
final para los planetas clase B de los conjuntos de simulaciones G1, G2 y NoF. Las lineas
punteadas de color celeste, marrén y naranja indican las fracciones iniciales de dichos

planetas.






6.1

Andlogamente al Escenario I, en este capitulo, mostraremos un estudio detallado sobre
los resultados generales obtenidos de las simulaciones numéricas para el Escenario II
que modelan la evolucidn dindmica de sistemas compuestos solamente por embriones
terrestres en ausencia de gigantes gaseosos tal como fueron presentados en la seccion 4.2
del capitulo 4. En particular, realizaremos un andlisis comparativo entre las simulaciones de
N-cuerpos que incorporan fragmentacion y colisiones hit & run con aquellas que suponen
que todos los impactos conducen a acreciones perfectas. Centramos nuestro estudio en
las propiedades fisicas y dindmicas de los planetas similares a los terrestres producidos
en la ZH de los sistemas de estudio, analizando el rol de los fragmentos en sus historias
evolutivas. Para facilitar la lectura, en la tabla 6.1 se deja un resumen de las etiquetas usadas
para identificar los diferentes tipos de simulaciones cuyos resultados son presentados a
continuacion.

Prefijo Descripcion N° de simulaciones
F1 Embriones planetarios - My, =0.018 Mg 24
F2 Embriones planetarios - My, =0.0018 Mg 24
NoF Embriones planetarios - Sin fragmentacion 24

Cuadro 6.1: Convencion de nombres utilizada en para el Escenario II.

Andilisis general

Como punto de partida, y andlogamente al capitulo 5, empezamos analizando la
frecuencia de ocurrencia de los diferentes tipos de colision presentados en el capitulo 3
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en todas las simulaciones de N-cuerpos que incluyen fragmentacién. En efecto, la figura
6.1 muestra los porcentajes de los diferentes tipos de colisiéon que experimentaron los
embriones planetarios en los conjuntos F1 y F2, los cuales son ilustrados con barras azules
y verdes, respectivamente. Tal figura nos permite observar dos importantes resultados. Por
un lado, la frecuencia de colision no parece ser sensible a la masa minima individual de los
fragmentos My, ya que no existen diferencias substanciales con respecto al porcentaje de
tipos de colision entre los conjuntos de simulaciones F1 y F2. Por otro lado, las colisiones
muestran una distribucion bimodal en ambos escenarios, donde la mayoria de ellas se
agrupan en acrecion perfecta (~48 %) y hit & run (~30%). Vale la pena aclarar que este
porcentaje también tiene en cuenta las colisiones hit & run erosivas.
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Figura 6.1: Histograma comparativo para los diferentes regimenes de colision y sus respec-
tivos porcentajes de ocurrencia para los escenarios F1 (barras azules) y F2 (barras verdes).
Es importante sefialar que las colisiones consideradas para construir estos histogramas
incluyen s6lo impactos gigantes entre los embriones planetarios, es decir, las colisiones
entre embriones y fragmentos no se tuvieron en cuenta. Por otra parte, destacamos que el
porcentaje asociado a las colisiones hit & run incluye los denominados hit & run erosivos.

Los porcentajes de encuentros hit & run derivados de los conjuntos F1 y F2 son sig-
nificativamente mas bajos que los presentados en el capitulo anterior y en los trabajos
desarrollados por Genda et al. (2012) y Chambers (2013), quienes obtuvieron un valor de
~45 %. Consideramos que esta diferencia podria atribuirse a que en estos tres diferentes
estudios se cuentan con la presencia de planetas gigantes externos andlogos a Jupiter y
Saturno, lo que favorece la excitacién dindmica de los embriones planetarios, aumentando
el angulo de impacto.

Finalmente, el ~20 % restante de las colisiones experimentadas por los embriones en
los conjuntos F1 y F2 resultan en acreciones parciales, impactos erosivos y colisiones super
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catastréficas. Una consecuencia l6gica de estos dltimos tipo de colisiones es la generacion
de fragmentos, que pueden conducir a aumentos substanciales en el nimero de cuerpos
en una dada simulaciéon numérica. Debido a esto, consideramos que es muy interesante
estudiar la evolucion temporal del nimero de cuerpos de un sistema en funcién de la masa
minima individual de los fragmentos M.
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Figura 6.2: Panel superior: Evolucién temporal del nimero de cuerpos (embriones y
fragmentos) en el sistema para el conjunto de simulaciones F1 (curvas azules), F2 (curvas
verdes) y NoF (curvas rojas). Panel inferior: Al igual que en el panel superior pero s6lo
considerando la evolucion temporal de los embriones en el sistema.

En este sentido, el panel superior de la figura 6.2 muestra la evolucion temporal del
ntimero total de cuerpos de las simulaciones numéricas para los conjuntos de simulaciones
F1, F2 y NoF, que se ilustran como curvas de color azul, verde y roja, respectivamente.
Como era de esperarse las curvas asociadas con las simulaciones NoF exhiben una ten-
dencia estrictamente descendente ya que todas las colisiones se trataron como acreciones
perfectas. En términos generales, el nimero total de cuerpos en las simulaciones numéricas
de dicho conjunto alcanz6 la mitad de su valor inicial en aproximadamente 10 Ma. La
situacion es mds compleja para los escenarios F1 y F2. Por un lado, las curvas azules
asociadas con el conjunto F1 también muestran una tendencia decreciente, que se inte-
rrumpe cuando se producen colisiones generadoras de fragmentos. Estos eventos producen
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‘saltos’ instantdneos en la evolucidn temporal del nimero de cuerpos de las simulaciones
numéricas. Tales incrementos resultan ser mds significativos en las simulaciones F2 ya que
cuanto menor es el valor de My,j,, mayor es el nimero de fragmentos generados en los
diferentes eventos de impacto.
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Figura 6.3: Sistemas planetarios producidos en el conjuntos de simulaciones de N-cuerpos
F1 (panel izquierdo), F2 (panel medio), y NoF (panel derecho) después de 400 Ma
de evolucion. Los circulos negros representan los planetas formados en las diferentes
simulaciones numéricas. El tamafio de los puntos se escala con la masa del planeta de
acuerdo a lo indicado en el margen superior de la figura. La zona sombreada celeste ilustra
en los diferentes paneles la region de la ZH derivada por Kopparapu et al. (2013b).

El nimero de fragmentos por simulacidén generados en las corridas F1 oscila entre
15-77. Del nimero total de fragmentos generados, las erosiones y las acreciones parciales
producen entre 1-77 fragmentos, mientras que las colisiones super catastréficas producen
entre 1-50 fragmentos. Para el conjunto de simulaciones F2, el nimero de fragmentos
generados oscila entre 148-791. En este caso, las erosiones y las acreciones parciales
producen entre 1-242 fragmentos, mientras que las colisiones stper catastréficas producen
entre 30-231 fragmentos. Es importante sefialar que la cantidad de fragmentos generados
en una colision depende en gran medida de la masa total involucrada en la misma. Por lo
tanto, es posible tener més fragmentos generados a partir de una acrecion parcial que a
partir de una colisiOn stper catastrofica. Varias colisiones que involucran cuerpos de gran
masa terminan en colisiones de tipo acrecion parcial que conducen a una generacion de
fragmentos considerablemente més numerosa.

El panel inferior de la figura 6.2 muestra que la evolucién temporal del niimero de
embriones en simulaciones con fragmentacion es algo mds lenta que la obtenida en
simulaciones numéricas sin fragmentacion. Sin embargo, en términos generales, el proceso
de fragmentacion no parece jugar un rol importante en la evolucién en el tiempo del
nimero de embriones en el sistema.

La figura 6.3 ilustra los sistemas planetarios resultantes de las simulaciones F1 (panel
izquierdo), F2 (panel central) y NoF (panel derecho) después de 400 Ma de evolucion.
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Figura 6.4: Distribucién acumulada del semieje mayor (panel izquierdo), excentricidad
(panel medio), y masa (panel derecho) para todos los planetas que sobreviven en el conjunto
de simulaciones F1 (azul), F2 (verde) y NoF (rojo).

Los planetas formados en los diferentes conjuntos de simulaciones se muestran mediante
circulos negros cuyos tamafios se escalan con su masa. En términos generales, las simula-
ciones numéricas de los conjuntos F1 y F2 produjeron planetas menos masivos que los
obtenidos en simulaciones sin fragmentacion. Este resultado es mds evidente sobre la
ZH del sistema. Estas diferencias observadas en los planetas formados en las diferentes
regiones del sistema nos invitan a estudiar en detalle sus propiedades fisicas y orbitales en
los tres diferentes conjuntos de simulaciones numéricas.

Los paneles izquierdo, medio y derecho de la figura 6.4 ilustran la distribucién acumu-
lada del semieje mayor, la excentricidad y la masa de todos los planetas que sobreviven
en las simulaciones asociadas con los conjuntos de simulaciones F1 (azul), F2 (verde) y
NOoF (rojo), respectivamente. En términos generales, las curvas representadas en los tres
paneles muestran tendencias similares, pero ciertas caracteristicas distintivas se pueden
observar a partir de una mirada mds detallada. Por un lado, el panel izquierdo muestra que
la fraccion de planetas que sobreviven con un semieje mayor a < 3 ua es comparable en los
conjuntos F1, F2 y NoF. Sin embargo, la fraccién de planetas con un semieje mayor a < 1
ua es ligeramente mayor en el conjunto de simulaciones sin fragmentacién. En cuanto a
la distribucién de excentricidad, el panel central de la figura 6.4 muestra que la fraccion
de planetas con excentricidades orbitales bajas producidas en simulaciones de N-cuerpos
con fragmentacion es mayor que aquellas asociadas con simulaciones que s6lo consideran
acreciones perfectas. De hecho, el 20% (10 %) de los planetas que sobrevivieron en cada
uno de los conjuntos F1 y F2 (NoF) muestran una excentricidad orbital menor que 0.1. La
distribucion de la masa de los planetas también ofrece resultados interesantes. De hecho,
el panel derecho de la figura 6.4 muestra que, en términos generales, las simulaciones
con fragmentacién formaron planetas con masas inferiores a las obtenidas en corridas sin
fragmentacion.

Estos resultados son consistentes con los obtenidos en el capitulo anterior y con aquellos
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derivados por Chambers (2013), los cuales muestran que los planetas finales tienen masas
y excentricidades algo mds pequefias cuando se incluye un tratamiento mads realista en los
procesos de colision. Sin embargo, es importante mencionar que el estudio presentado por
nosotros en el Escenario I asi como también las investigaciones realizadas por Chambers
(2013) tuvieron en cuenta los efectos de planetas gigantes externos en la evolucion de un
sistema. De acuerdo con esto, los resultados concernientes a las distribuciones de masa y
excentricidad de los planetas formados en simulaciones con y sin fragmentacién pueden
extenderse a sistemas con diferentes escenarios dindmicos.

La figura 6.5 muestra la velocidad de impacto relativa escalada a la velocidad de escape
mutua vigp /Vesc en funcién del cociente de masas entre el proyectil y blanco m, /M, para
el conjunto de simulaciones F1 (circulos azules) y F2 (circulos verdes). Este cociente
corresponde a impactos gigantes en planetas andlogos a la Tierra. Vale la pena recordar que
los planetas andlogos a la Tierra se definen como aquellos cuerpos que tienen una masa
final mayor de 0.5 Mg y un semieje mayor final entre 0.75 ua y 1.5 uva (Quintana et al.,
2016). Nuestro estudio muestra que la mayoria de las colisiones se producen a velocidades
de impacto viyp < 2.0vese para valores de my /M, entre 0.009 y 1. De acuerdo con esto,
observamos dos consideraciones importantes. Por un lado, las colisiones a tales velocidades
para valores de mjp/M; entre 0.05 y 1 son consistentes con las obtenidas por Quintana
et al. (2016), quienes demostraron que los eventos de impacto que involucran cuerpos de
masa comparable tienen velocidades de impacto vimp que son 1-2 veces la velocidad de
escape mutua vesc. Por otro lado, las colisiones con vy < 2.0vese para valores de my, /M,
entre 0.009 y 0.05 no se observaron en las simulaciones numéricas realizadas por Quintana
et al. (2016). De hecho, tales autores sugirieron que los impactores mas pequefios sobre
embriones mas masivos alcanzan velocidades de impacto vip, entre 2-5 veces la velocidad
de escape mutua veg.. Nosotros atribuimos esta discrepancia a las diferencias entre el
escenario de estudio propuesto en nuestra investigacion y el asociado con el trabajo de
Quintana et al. (2016). De hecho, mientras nosotros analizamos la formacién y evoluciéon
de planetas terrestres en ausencia de planetas gigantes alrededor de estrellas similares al
Sol, los sistemas estudiados por Quintana et al. (2016) incluyeron los efectos de planetas
exteriores andlogos a Jupiter y Saturno. Finalmente, la figura 6.5 muestra que no hay una
clara distincion entre los conjuntos de simulaciones F1 y F2 en lo que respecta al cociente
Vimp /Vese para todo el rango de valores asociados con la razén de masas my /M.

Finalmente, analizamos las propiedades fisicas de los planetas producidos en los
diferentes conjuntos de simulaciones de N-cuerpos de nuestro escenario de trabajo. En este
sentido, la figura 6.6 muestra la masas finales de los planetas formados en las simulaciones
F1 (circulos azules), F2 (circulos verdes) y NoF (circulos rojos) en funcion del semieje
mayor final después de 400 Ma de evolucion. Como ya hemos mencionado en nuestro
andlisis de la figura 6.4, 1a masa de los planetas resultantes de las simulaciones NoF es algo
mayor que la obtenida para los conjuntos de simulaciones F1 y F2. Este es un resultado
natural ya que no hay pérdida de masa en las colisiones de las simulaciones NoF, todas
las cuales fueron tratadas como acreciones perfectas. De hecho, por un lado, el planeta
mas masivo resultante de nuestros experimentos numéricos tiene 6.6 Mg, y se produce a
partir de una simulacién NoF. Por otro lado, los planetas menos masivos de nuestro estudio
se forman a partir de experimentos de N-cuerpos que incluyen fragmentacion. De hecho,
el conjunto de simulaciones F1 (F2) produce un planeta con una masa final de 0.18 Mg,
(0.4 Mg). Una caracteristica distintiva observada en la figura 6.6 estd relacionada con la
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existencia de una gran cantidad de planetas con masas superiores a 1 Mg en todos nuestras
simulaciones de N-cuerpos, independientemente del tratamiento colisional. En este sentido,
es importante sefalar que tales planetas, que se produjeron en ausencia de gigantes, son
significativamente mds masivos que los obtenidos en el Escenario I presentado en el
capitulo anterior donde se incluy¢ la presencia de planetas gigantes externos.

La zona celeste sombreada de la figura 6.6 representa la ZH adoptada en la presente
investigacidn, que corresponde a la estimacion optimista derivada de Kopparapu et al.
(2013b). De acuerdo con esto, una gran cantidad de planetas sobrevivieron en la ZH del
sistema en las simulaciones F1, F2 y NoF después de 400 Ma de evolucion. Dichos planetas
son de gran interés debido a su potencial habitabilidad, por lo cual se realiza un anélisis
detallado sobre sus propiedades fisicas y orbitales en la siguiente seccion.
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Figura 6.5: Velocidad de impacto escalada a la velocidad de escape mutua en funcién del
cociente de masas entre proyectil y blanco en simulaciones con fragmentacion. Sélo se
consideran impactos en objetos andlogos a la Tierra.

Planetas sobrevivientes en la ZH

En la presente seccion, estudiamos la formacién, evolucién y propiedades fisicas de
los planetas que sobrevivieron en la ZH del sistema en los conjuntos de simulaciones de
N-cuerpos, F1, F2 y NoF.

Propiedas generales

En primer lugar, es imprescindible analizar la region de formacién de un planeta que
sobrevivié en la ZH para comprender sus propiedades fisicas finales. De hecho, nosotros
debemos distinguir dos tipos diferentes de planetas que sobreviven en la ZH en el conjunto
de simulaciones F1, F2 y NoF. Dicha clasificacion se basé en la ubicacion inicial de esos
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Figura 6.6: Masa final de los planetas después de 400 Ma de evolucién en funcién del
semieje mayor para los conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF. Los planetas formados en
los experimentos F1 (F2) estdn representados por circulos de color azul (verde), mientras
que los producidos en el conjunto NoF estan ilustrados por circulos de color rojo. La zona
sombreada color celeste representa la ZH para una estrella de tipo solar, la cual corresponde
con la estimacién optimista derivada por Kopparapu et al. (2013b).

planetas en el disco. Al igual que en el capitulo anterior, llamamos planetas clase A (clase
B) a aquellos cuya semilla de acrecion comenz6 la simulacion dentro (mds alld) de la
linea de hielo. Tal como se describi6 en el capitulo 4, los planetas clase A presentan muy
bajos contenidos primordiales de agua mientras que los planetas clase B poseen muy
altos porcentajes de agua en masa. Esta propiedad serd crucial en la determinacién de las
propiedades fisicas finales de la amplia diversidad de planetas que pueden formarse en la
ZH.

La figura 6.7 muestra el nimero de planetas clase A y clase B normalizados al nimero
total de planetas que sobreviven en la ZH para los conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF.
Por un lado, las fracciones de los planetas clase A y clase B formados en los tres conjuntos
diferentes de simulaciones numéricas son similares. Por otro lado, la fraccién de planetas
de clase A (B) producidos en cada conjunto de simulaciones de N-cuerpos es menor que
0.2 (mayor que 0.8). Segun esto, la mayoria de los planetas que sobrevivieron en la ZH
en todos nuestros experimentos de N-cuerpos tuvieron sus semillas de acrecion ubicadas
inicialmente mads alld de la linea de hielo desde donde migraron hacia regiones mds internas
debido a las interacciones gravitacionales con la poblacién de embriones planetarios. Por
lo tanto, decidimos centrar nuestra investigacion en las propiedades fisicas y dindmicas de
los planetas clase B formados en los tres conjuntos diferentes de simulaciones numéricas.

Los planetas clase B mostraron historias evolutivas diferentes en simulaciones con
y sin fragmentacion, por lo que es interesante analizar como crecieron dichos planetas
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Clase A mmmmClase B mmm

Fraccion

F1 F2 NoF

Figura 6.7: Fraccion de planetas que sobrevivieron en la ZH luego de 400 Ma de evolucién
en los diferentes conjuntos de experimentos de N-cuerpos. Las barras color naranja (azul)
representan los planetas de la ZH clase A (clase B).

a lo largo de 400 Ma de evolucién. La figura 6.8 ilustra la evolucién en el tiempo de
la masa de los planetas clase B formados en simulaciones F1, F2 y NoF. Por un lado,
el panel inferior, que estd asociado con el conjunto NoF, muestra curvas estrictamente
crecientes con el tiempo ya que todas las colisiones de este conjunto se trataron como
acreciones perfectas. Por otro lado, los paneles superior y medio representan nuestros
resultados con respecto a la evolucion temporal de la masa de los planetas clase B en
simulaciones F1 y F2, respectivamente, los cuales adoptaron el tratamiento colisional mas
realista. De acuerdo con esto, no todas las colisiones experimentadas por los planetas
resultantes de estas simulaciones fueron acreciones perfectas. Sin embargo, las curvas
ilustradas en el panel superior y medio de la figura 6.8 se ven como funciones crecientes
a lo largo del tiempo. En efecto, si bien la mayoria de las colisiones experimentadas por
los planetas clase B en simulaciones F1 y F2 fueron acreciones perfectas y parciales, los
mismos experimentaron muy pocos impactos erosivos a lo largo de toda la evolucién. Tales
colisiones, que conducen a una pérdida de masa, no son posibles de observarse debido a la
escala de los paneles superior y medio de la figura 6.8.

Los tres paneles diferentes de la figura 6.8 también muestran que las masas de los
planetas clase B formados en simulaciones que incluyen fragmentacion son algo mas
bajas que las asociadas con planetas clase B producidos en experimentos numéricos sin
fragmentacion. El panel superior (medio) indica que los planetas clase B que resultaron
de simulaciones F1 (F2) tienen masas que van desde 0.98 (0.93) Mg a 5.05 (4.30) Mg,
mientras que el panel inferior muestra que las masas de los planetas clase B producidos
en simulaciones NoOF oscilan entre 1.60 Mg y 6.5 Mg. Es importante remarcar que la
contribucién de los fragmentos a la masa final de los planetas clase B no es significativa.
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Figura 6.8: Evolucion en el tiempo de la masa de los planetas clase B que sobreviven en la
ZH después de 400 Ma de evolucion. Las curvas, azules, verdes y rojas representan los
planetas de los conjuntos de simulaciones F1, F2, y NoF, respectivamente.
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Figura 6.9: Fraccion de masa acretada por los planetas clase B durante el dltimo impacto
gigante como funcién del tiempo. Los puntos azules, verdes y rojos corresponden a los
conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF, respectivamente.

La figura 6.9 muestra la fraccion de masa acretada en el dltimo impacto gigante en
funcion del tiempo para los planetas clase B producidos en los conjuntos de simulaciones
F1 (circulos azules), F2 (circulos verdes) y NoF (circulos rojos). Dicha figura nos permite
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observar dos resultados importantes. Por un lado, en términos generales, el valor maximo
asociado con el tiempo del dltimo impacto gigante es ligeramente mayor en las simula-
ciones numéricas que incluyen fragmentacion. Este resultado es consistente con el panel
inferior de la figura 6.2 que muestra que la evolucién temporal del nimero de embriones es
algo més lenta en las simulaciones que incluyen fragmentacion. Por otro lado, los planetas
clase B producidos en simulaciones F1 acretaron principalmente grandes fracciones de
masa en los ultimos impactos gigantes, que van desde 0.2 a 0.46. Sin embargo, la fraccién
de masa acretada en el Gltimo impacto gigante por los planetas clase B en el conjunto de
simulaciones F2 (NoF) cubre un rango mds amplio con valores entre 0.02 y 0.41 (0.05
y 0.46). Al observar la historia colisional de estos planetas con mas detalle, observamos
que predominan las acreciones perfectas en el dltimo impacto gigante para el conjunto de
simulaciones F1, mientras que las acreciones parciales son el resultado mas comtn en el
conjunto F2 en lo que respecta al dltimo gran impacto. Este resultado pone en evidencia
que la historia colisional de los planetas clase B parece depender de la masa minima
permitida para los fragmentos Mp;,. Esto plantea el desafio de determinar de manera mas
fehaciente dicha correlacion cubriendo un rango mas amplio de condiciones iniciales y
apoyandonos en una mejor estadistica.

Contenido final de agua de los planetas clase B

Analizar el contenido de agua de los planetas que sobreviven en la ZH de un sistema
dado es un tema interesante de estudio, ya que nos permite comprender su potencial
habitabilidad.

En nuestros escenarios de trabajo, podemos calcular la fraccion de agua de un planeta
a lo largo de toda la simulacién y determinar como cambia con el tiempo debido a las
sucesivas colisiones que tal planeta pudo experimentar. En las simulaciones de N-cuerpos
que tratan todas las colisiones como acreciones perfectas, la masa total y el contenido de
agua se conservan después de cada evento de impacto, por lo cual el cdlculo del contenido
final de agua del objeto resultante es muy sencillo. Al contrario, para las simulaciones
de N-cuerpos con fragmentacion, necesitamos un tratamiento mas complejo ya que es
necesario especificar la cantidad de agua adquirida por el remanente mds grande de masa
M;; y los fragmentos generados en cada evento de impacto. Para hacer esto, adoptamos
el procedimiento presentado en el capitulo anterior, concerniente a la pérdida de agua en
cada colision. En efecto, de acuerdo a Marcus et al. (2010), los modelos adoptados para tal
fin se describen a continuacion:

e Modelo 1: Asumimos que toda la masa que se escapa inicialmente corres-
ponde al material més liviano (en este caso, el agua) del proyectil y luego
del blanco. Finalmente, el material rocoso de tales cuerpos escapa en el
mismo orden.

e Modelo 2: Asumimos que la masa que escapa inicialmente corresponde al
proyectil. En efecto, consideramos que el agua es lo primero en escapar
seguido del material rocoso. Finalmente el agua y el material rocoso del
blanco se escapa en el mismo orden.

Para cada colision, estos modelos nos permiten determinar el contenido de agua del
remanente mds grande de masa M. Luego, el agua y el material rocoso que escapan son
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distribuidos equitativamente entre los diferentes fragmentos generados en dicho evento de
impacto. Tal como mencionamos en el capitulo anterior, este estudio es desarrollado sobre
las bases de un andlisis post-proceso.

roca M agua W

F1 F2 NoF

1.0
0.9 a)l-
0.8 —
0.7 L
0.6 —

0.4 —
0.3 —
0.2 —
0.1 —

Fraccion de masa

1 2 3 4 5 6 7 1 2 3 4 5 6 7 1 2 3 4 5 6 7

Masa final (Mg)

Figura 6.10: Fraccion de roca/agua de los planetas clase B después de 400 Ma de evolucion
para los conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF. Las barras de color marrén (azul) indican
la fraccién de contenido de roca (agua) presente en cada planeta. La linea roja punteada
indica la fraccién inicial de agua de cada planeta al principio de la simulacién.

De lo observado en la figura 6.7, mas del 80 % de los planetas que sobrevivieron en la
ZH del sistema en cada uno de los conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF son aquellos
definidos como clase B. Dado que este tipo de planetas comenzaron las simulaciones
numéricas mas alld de la linea de hielo, tienen fracciones iniciales de agua en masa muy
altas, que ascienden a 0.5. Un punto muy importante de nuestra investigacion es determinar
el contenido final de agua adquirido por los planetas clase B formados en simulaciones con
y sin fragmentacién para comprender la sensibilidad de sus propiedades fisicas al modelo
colisional adoptado.

La figura 6.10 ilustra las fracciones de roca (barras de color marrén) y agua (barras de
color azul) de los planetas clase B formados en los tres conjuntos diferentes de simulaciones
numéricas F1 (panel izquierdo), F2 (panel central) y NoF (panel derecho) después de 400
Ma de evolucion. La linea discontinua roja horizontal representa la fraccion inicial de agua
de todos los planetas clase B de nuestras simulaciones.

En particular, el panel derecho de la figura 6.10 indica que los planetas clase B formados
en las simulaciones NoF son verdaderamente mundos de agua. De hecho, tales planetas
muestran fracciones finales de agua en masa que van desde 0.16 a 0.5 con un valor mediano
de 0.38. Este resultado es consistente con estudios previos basados en simulaciones de
N-cuerpos sin fragmentacion, que analizan las propiedades fisicas y orbitales de planetas
terrestres en la ZH en ausencia de gigantes gaseosos (por ejemplo de Elia et al., 2013;
Ronco y de Elia, 2014; Dugaro et al., 2016; Zain et al., 2018).

Como anticipamos anteriormente, en la presente investigacion queremos determinar si
la inclusién de un tratamiento colisional mads realista en las simulaciones de N-cuerpos
podria representar una barrera para la formacion de mundos de agua en la ZH. Para hacer
esto, inicialmente adoptamos el Modelo 1 previamente definido para describir la evolucién
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del agua en cada evento de impacto. De hecho, como detallamos en el capitulo anterior,
el Modelo 1 asigna menos agua al remanente mas grande después de una colisién que el
Modelo 2. A partir de esto, los paneles izquierdo y medio de la figura 6.10 ilustran las
fracciones finales de roca y agua de los planetas clase B formados en las simulaciones
F1 y F2, respectivamente, utilizando el Modelo 1. De acuerdo con esto, las fracciones
finales de agua en masa de los planetas clase B producidos en las simulaciones F1 (F2)
varian de 0.2 (0.21) a 0.5 (0.5) con un valor mediano de 0.44 (0.4). Una vez hecho esto,
utilizamos el Modelo 2 para analizar la evolucion del agua en cada colisién y recalculamos
la fraccién final de agua en masa de los planetas clase B formados en simulaciones F1 y
F2. Nuestros resultados muestran que el contenido final de agua de los planetas clase B no
parece ser sensible a los modelos utilizados en la presente Tesis Doctoral para describir
la transferencia de agua en cada evento de impacto. En este sentido, nuestros resultados
indican que la alta fraccion final de agua en masa de los planetas clase B producida en los
conjuntos de simulaciones F1 y F2 estd determinada fundamentalmente por el contenido
de agua primordial.

La figura 6.10 también nos permite observar un resultado interesante sobre la masa
final y el contenido de agua de los planetas clase B formados en nuestras simulaciones.
De hecho, el panel izquierdo y medio muestran que las simulaciones que incluyeron
un tratamiento colisional mds realista formaron mas planetas clase B con masas < 2.0
Mg que aquellas simulaciones que s6lo consideran acreciones perfectas, las cuales estan
representadas en el panel derecho. A partir de esto, nuestros resultados indican que la
fragmentacién desempeifié un rol clave en la formacién de planetas andlogos a la Tierra
con un muy alto contenido final de agua. Vale la pena remarcar que la inclusiéon de mejoras
en el modelo colisional permite obtener una mejor distribucion de la masa y contenido de
agua finales de los planetas que sobreviven en la ZH.

La tabla 6.2 muestra un resumen de las propiedades fisicas de los planetas clase B
formados en los conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF usando el Modelo 1.

Nombre | # Plan. | Clase B Masas Mediana | Fr.agua | Mediana
F1 17 14 0.98 -5.05 [Mg] | 2.27 [Mg] | 0.20 - 0.50 0.44
F2 23 20 0.93 -4.30 [Mg] | 2.28 [Mg] | 0.21 - 0.50 0.40

NoF 19 16 1.60 - 6.5 [Mg] | 3.63 [Mg] | 0.22-0.50 0.38

Cuadro 6.2: Numero total de planetas de la ZH (columna 2), nimero de planetas clase
B (columna 3), rango de masas de los planetas clase B (columna 4) y su valor mediano
(columna 5), rango de valores asociados con la fraccidon de agua en masa de los planetas
clase B (columna 6) y su valor mediano asociado (columna 7). Los contenidos de agua
computados en la presente tabla fueron obtenidos a partir del Modelo 1.
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Estructura y composicion de los planetas clase B

Al igual que en el capitulo anterior, en esta seccién presentamos los resultados concer-
nientes a la evolucidn de la estructura y composicion final de los planetas clase B. Como
mencionamos anteriormente, el tratamiento propuesto para el desarrollo de esta linea de
investigacion estd basado en un andlisis realizado post-proceso.

Tal como describimos en el capitulo anterior, nosotros asumimos que todos los embrio-
nes planetarios comienzan la simulacién diferenciados en dos estructuras: un manto y un
nucleo. En todos nuestros experimentos de N-cuerpos, la fraccion inicial de manto (nuicleo)
es de 0.7 (0.3) para todos los cuerpos que componen el sistema. En particular, el manto es
modelado con una capa de roca y una capa agua, cuyas fracciones iniciales individuales
dependeran de la posicion inicial del cuerpo respecto de la linea de hielo. De acuerdo con
esto, podemos asumir que cada embrién planetario comienza la simulacién compuesto de
tres diferentes reservorios, cuyas fracciones iniciales son detalladas a continuacién:

Agua 0.01 %

Embriones internos a la linea de hielo = { Roca 69.99 %

Nucleo 30%

Agua 50%

Embriones externos a la linea de hielo = { Roca 20%
Nucleo 30%

En la figura 6.11 podemos observar una representacion esquematica sobre las diferentes
estructuras propuestas para los embriones planetarios localizados inicialmente dentro y
fuera de la linea de hielo.

Emb. Interno Emb. Externo

®o001%
® 69.99%
®30%

Figura 6.11: Modelos de estructuras internas para los embriones planetarios que comien-
zan la simulacién dentro (izquierda) y fuera (derecha) de la linea de hielo. Los colores
marrén, naranja y celeste ilustran la fraccién inicial de nicleo, roca, y agua en masa,
respectivamente.

®50%
®20%
®30%

Las diferentes fracciones que componen a los planetas van a estar modificadas con
cada impacto recibido a lo largo de su historia evolutiva. Vale la pena recordar que estamos
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desarrollando una investigacion, la cual estd basada en un andlisis comparativo entre un
modelo simple que s6lo asume mezclas perfectas y otro mas complejo que incluye un
tratamiento colisional realista. En ambos casos, luego de cada colision, debemos ensamblar
el cuerpo resultante a partir de los diferentes reservorios individuales de cada objeto
participante del evento con un cierto orden hasta llegar a su masa final. En corridas sin
fragmentacion, el procedimiento es sencillo ya que las masas de agua, roca y nicleo
de cada cuerpo se suman entre si para formar el objeto resultante. En simulaciones con
fragmentacion, el tratamiento es mas complejo ya que debemos definir un modelo de
ensamblado. En particular, el procedimiento adoptado para llevar a cabo esta tarea esta
basado en una version modificada del Modelo 1 propuesto por Marcus et al. (2010), el
cual fue adaptado para el caso de tres estructuras. A continuacién resumimos el orden del
esquema de ensamblado:

I Nucleo del blanco
IT Nicleo del proyectil
IIT Manto de roca del blanco
IV Manto de roca del proyectil
V Manto de agua del blanco
VI Manto de agua del proyectil

Recordemos que en aquellas colisiones donde exista la generacién de fragmentos, la masa
sobrante de cada reservorio que no sea acretada por el remanente mas grande es repartida
en forma equitativa entre los fragmentos generados.

Como hemos mencionado en secciones anteriores, en aquellas simulaciones sin frag-
mentacién donde todas las colisiones conducen a acreciones perfectas no se registran
pérdidas de material, lo que implica que el cuerpo final resultante de una colision conserve
la masa total de los cuerpos interactuantes. De este modo, para el caso de cuerpos dife-
renciados, las estructuras se suman pudiendo modificarse las fracciones asociadas a cada
una debido a colisiones existentes entre embriones dentro y fuera de la linea de hielo. Vale
la pena destacar que las fracciones originales de manto y nicleo siempre se mantienen
constantes a lo largo de la historia evolutiva de cada planeta formado. Las modificaciones
a la que hacemos referencia tienen que ver con las fracciones de roca y de agua que
componen al manto. En efecto, si un par de embriones que comienzan la simulacién dentro
de la linea de hielo colisionan entre si, las fracciones asociadas a los reservorios de agua,
roca y nucleo no son modificadas. Lo mismo ocurre para una colisién asociada con un
par de embriones localizados mas alla de la linea de hielo al inicio de la simulacién. Sin
embargo, si el evento de impacto ocurre entre un embrion inicialmente localizado dentro
de la linea de hielo con otro que comienza la simulacién fuera de la misma, las fracciones
originales asociadas a las estructuras de agua y roca se veran modificadas.

En simulaciones con fragmentacion debemos esperar una amplia diversidad de re-
sultados ya que los diferentes regimenes de colisién y la generacion de fragmentos nos
conducirdn a posibles modificaciones substanciales en las fracciones asociadas a las dife-
rentes estructuras que componen los cuerpos que participan en la simulacion.

La figura 6.12 muestra la evolucién temporal de la fraccion de agua (paneles superiores),
roca (paneles medios) y nicleo (paneles inferiores) para cada planeta clase B para los
conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF.
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En primera instancia, la evolucién temporal de la fracciéon de agua para los tres con-
juntos de simulaciones no presenta diferencias significativas entre los mismos. Podemos
observar en los paneles superiores de la figura 6.12 que el rango maximo de variacion de
la fraccion de agua es de 0.3, dando como resultado fracciones finales de agua que van
desde 0.2 a 0.5. Vale la pena senalar que un planeta particular correspondiente al conjunto
F2 presenta un rango de variacién mucho mayor debido a que tuvo una historia colisional
peculiar. Alrededor de los ~ 25 Ma, dicho planeta recibié una colisién con un cuerpo con
un contenido de agua reducido lo que hizo que su fraccion de agua disminuya dréstica-
mente. Luego, recibi6 una serie de impactos con fragmentos ricos en agua generando una
forma suave creciente de la fraccion de agua hasta los ~ 38 Ma. Por ultimo, dicho objeto
tuvo una acrecion perfecta con un cuerpo rico en agua a los 66 Ma con lo que su fraccién
final de agua aument6 hasta posicionarse en el rango general anteriormente mencionado.

En una segunda instancia, los paneles medios de la figura 6.12 muestran la evolucién
de la fraccion de roca en funcién del tiempo y como se vé modificada con los sucesivos
impactos. El rango de variacion en este caso para los tres conjuntos de simulaciones F1,
F2 y NoF es similar. En efecto, los rangos finales de la fraccién de roca oscilan entre 0.2 y
~ 0.46.

Por dltimo, analizamos la evolucién temporal de la fraccion del reservorio correspon-
diente al nicleo para los planetas resultantes en las simulaciones F1, F2 y NoF las cuales
estan representadas en paneles inferiores en la figura 6.12. En aquellas corridas sin frag-
mentacion no observamos variaciones en funcién del tiempo para ningtin cuerpo, lo que
determina que los planetas finales mantienen su fraccién de nicleo inicial de 0.3 durante
todo el tiempo de integracion. Por el contrario, cuando la fragmentacién es incluida, la
fraccion de nucleo sufre modificaciones respecto de su valor inicial. En efecto, los valores
asociados con las fracciones finales de nicleo para el conjunto F1 oscilan entre 0.3 y
0.35 mientras que para el conjunto F2 este rango se incrementa oscilando entre 0.3 y 0.4.
Observando los tres paneles, la fraccién de nicleo presenta diferencias en lo que respecta
a los rangos de variacion entre los distintos conjuntos de simulaciones como asi también
diferencias en los valores finales alcanzados por dicha fraccion.

Estos resultados ponen en evidencia que usar un modelo mds refinado para el tratamien-
to de las colisiones nos brinda mayores detalles de las propiedades fisicas de los planetas
formados que el modelo cldsico de acrecion. De acuerdo con esto, para analizar de forma
exhaustiva la estructura interna de un planeta y su historia evolutiva composicional es
imperativo tener una herramienta numérica como la presentada en esta Tesis Doctoral.

Las figuras 6.13, 6.14, y 6.15 describen en detalle la estructura composicional final
de los planetas clase B formados en los conjuntos de simulaciones NoF, F1 y F2 res-
pectivamente. Si bien los mismos evidencias similitudes apreciables, existen diferencias
importantes que valen la pena mencionar para luego ser analizadas.

La parte superior de la figura 6.13 ilustra los planetas clase B resultantes de las
simulaciones NoF, los cuales son ordenados de forma creciente segin sus masas finales
donde el cédigo de color indica las diferentes fracciones de ntcleo, roca y agua para
cada uno de ellos. En la parte inferior de tal figura, representamos las fracciones finales
correspondientes a los reservorios de agua, roca y nicleo como una funcién de la masa
final de cada planeta. Como hemos anticipado, este modelo simple basado en mezclas
perfectas ofrece resultados que deben ser evaluados de manera cuidadosa. En efecto, una
limitacion clara de este modelo estd asociada a la imposibilidad de obtener variaciones en
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Figura 6.12: Evolucién temporal de las diferentes fracciones de los reservorios propuestos
para cada planeta clase B de los conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF. La evolucién de
la fraccién de agua, roca y nicleo se pueden observar en los paneles superiores, medios e
inferiores, respectivamente.

la fraccion final del nicleo respecto de su valor inicial. El panel inferior de la figura 6.13
pone en evidencia este resultado asi como también los rangos asociados con las fracciones
finales de agua y roca, los cuales se ubican entre 0.21 y 0.5, y 0.2 y 0.48, respectivamente.

Del mismo modo, la parte superior de la figura 6.14 muestra los planetas formados
en las simulaciones F1, los cuales son representados de forma creciente seguiin sus masas
finales siguiendo el mismo cédigo de color delineado en el parrdfo anterior para las
diferentes estructuras. En la parte inferior de tal figura, ilustramos las fracciones finales
correspondientes a los reservorios de agua, roca y nicleo como una funcién de la masa
final de cada planeta. Como podemos apreciar, por un lado, el rango de masas finales se
encuentra ente 0.98 My y 5.05 Mg,. Por otra parte, los valores para la fraccion final de
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Figura 6.13: Panel superior: Representacion esquematica de la estructura interna de los
planetas clase B formados en el conjunto de simulaciones NoF. El color azul, naranja y
marrén corresponde a los reservorios agua, roca y nucleo, respectivamente. Panel inferior:
fracciones finales de agua, roca y nicleo en funcién de la masa final de cada planeta. Las
lineas punteadas de color azul, naranja y marrén indican las fracciones iniciales de agua,
roca y nucleo, respectivamente

agua, roca y nucleo estdn en el rango 0.2-0.5, 0.2-0.45, y 0.3-0.35, respectivamente. Para
todo el rango de masas planetarias, un resultado interesante muestra que la dispersién de
las diferentes fracciones finales asociadas con los distintos reservorios no varia de forma
significativa. De acuerdo con esto, no parece existir un fuerte cambio en las fracciones
individuales de agua, roca y manto entre los planetas menos masivos y aquellos mas
masivos obtenidos en este conjunto de simulaciones.

Los planetas clase B formados en el conjunto de simulaciones F2 estan representados
en la parte superior de la figura 6.15, los cuales se encuentran nuevamente ordenados
segln su masa. Tales planetas poseen un rango de masas finales entre 0.93 Mg, y 4.32 Mg,
mientras que las fracciones finales de agua (azul), roca (naranja) y nicleo (marrén) toman
valores desde 0.2 a 0.5, 0.2 a 0.45, y 0.3 a 0.4, respectivamente. El panel inferior de dicha
figura ilustra en detalle las fracciones finales de los diferentes reservorios asociados con los
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Figura 6.14: Planetas clase B del conjunto de simulaciones F1. En la parte superior de
la figura podemos encontrar los distintos planetas formados ordenados por el valor de su
masa final. El c6digo de color indica las diferentes fracciones de agua, roca y nicleo. En la
parte inferior, para cada planeta graficamos las fracciones de los reservorios previamente
mencionadas en funcion de la masa final. Las lineas punteadas de color azul, naranja y
marrén indican las fracciones iniciales de agua, roca y nicleo, respectivamente.

distintos planetas formados en funcién de su masa final. Contrariamente a aquello obtenido
en el conjunto de simulaciones F1, los planetas mds masivos presentan mayor apartamiento
en las fracciones finales de agua y roca respecto de sus valores iniciales en comparacioén
con aquellos planetas de menor masa. Esta aparente dependencia de las fracciones finales
de dichas estructuras con la masa planetaria resulta ser una diferencia interesante respecto
a aquello obtenido en el conjunto de simulaciones F1 donde también se incluyé un modelo
colisional realista pero un valor mas elevado para la masa minima M,,;, asignada a los
fragmentos colisionales. Este resultado parece indicar que la eleccién del pardmetro Mmin
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podria tener relevancia a la hora de modelar la estructura interna y composicién de los
planetas de tipo terrestre de un sistema.
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Figura 6.15: Planetas clase B del conjunto de simulaciones F2. Panel superior: represen-
tacion esquemadtica de la estructura interna para cada planeta. Panel inferior: fracciones
finales de los reservorios agua, roca y nicleo como una funcién de la masa final individual.
Las lineas punteadas indican las fracciones iniciales de cada reservorio para cada planeta.

Un resumen de todos los resultados concernientes al rango de masas finales, fracciones
finales de agua, roca y nicleo para los planetas clase B formados en los conjuntos de
simulaciones F1, F2 y NoF se encuentra en la tabla 6.3. Del mismo modo, la figura 6.16
sintetiza en un mismo gréafico dichos resultados. Esta ilustracion resulta ser valiosa en
términos comparativos ya que redne los resultados obtenidos en los diferentes escenarios
de trabajo en lo concerniente a las estructuras internas de los planetas resultantes.

Los resultados obtenidos en el presente capitulo dejan en claro la necesidad de utilizar
modelos colisionales realistas para estudiar la formacién y evolucién de planetas tipo te-
rrestre en sistemas sin gigantes. Nuestra investigacion también pone en evidencia que debe
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Nombre | # Plan. Masas Fr.agua | Fr.roca | Fr. ndcleo
F1 14 0.98 -5.05 [Mg] | 0.20-0.50 | 0.2-0.44 | 0.3-0.36
F2 20 0.93-4.30[Mg] | 0.21-0.50 | 0.2-044 | 03-04

NoF 16 1.60 - 6.50 [Mg] | 0.22-0.50 | 0.2-0.48 0.3

Cuadro 6.3: Ndimero total de planetas (columna 2), rango de masas (columna 3), rango de
fraccion de agua (columna 4), rango de fraccion de roca (columna 5),rango de fraccion
de nicleo (columna 6). Los nimeros representan valores finales luego de 400 Ma de
evolucion.
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Figura 6.16: Resultados concernientes a los diferentes fracciones de los reservorios en
funcién de la masa final de cada planeta para los conjuntos de simulaciones F1, F2 y NoF.
Las barras de color azul, naranja y marrén representan las fracciones finales de masa de
los reservorios de agua, roca y nucleo, respectivamente.

realizarse una cuidadosa eleccion de los pardmetros claves que definen el modelo colisional,
fundamentalmente aquel que determina la masa que serd asignada a los fragmentos.






El c6digo nimerico que hemos desarrollado asi como también el modelo adoptado para
llevar a cabo las aplicaciones presentan diversas limitaciones que merecen ser discutidas.

Inicialmente pondremos nuestro foco en diversos aspectos vinculados con pardmetros
involucrados en la programacién del cédigo numérico. En particular centramos nuestra
discusion en la funcién K y en el radio critico 7 los cuales son utilizados para evaluar en
detalle situaciones de encuentro.

En relacion con la funcién de encuentro K, Rein et al. (2019) investigaron una inconsis-
tencia encontrada en Chambers (1999) entre la funcién publicada y la implementada en el
c6digo MERCURY disponible. Rein et al. (2019) investigaron varias funciones de encuentro.
En particular, los autores estudiaron dos casos extremos: una funcién infinitamente dife-
renciable y una funcién escalon. Los resultados que exponen dichos autores muestran que
una funcién de encuentro infinitamente diferenciable no es mucho mejor que la funcién
polinomial usada en el MERCURY. Rein et al. (2019) concluyeron que, al margen de la
discrepancia entre la funcién publicada y la implementada en el c6digo mencionado, el
tratamiento de los encuentros no cambia en forma significativa. Mas alld de esto, nuestra
experiencia en la construccion de la herramienta presentada en esta Tesis Doctoral sugiere
que la determinacion de la funcion K debe realizarse con especial cuidado ya que una mala
eleccion de la misma podria conducir a incrementos substanciales en los errores globales
de una simulacién

Con respecto al pardmetro rqj, Chambers (1999) lo calcula como el valor maximo
entre las cantidades n1Ry,; Y n2TVmax, donde n; y ny son dos pardmetros constantes, Ry ;
el radio de Hill del cuerpo i, vnax la maxima velocidad heliocéntrica esperada durante
la integracion, y 7 el paso de tiempo. Grimm y Stadel (2015) cambian levemente este
célculo por rei¢j = max(ny Ry, nyTv;) donde v; representa la velocidad heliocéntrica del
cuerpo i. Estos autores incorporan este procedimiento con el objetivo de reducir los ‘falsos
positivos’ en la deteccion de encuentros cercanos. Vale la pena recordar que la condicion
de la velocidad en el radio critico es necesaria para asegurarnos que un minimo nimero de
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pasos de tiempo tienen que evaluarse en la funcién de encuentro para que la transicion se
realice de forma suave.

Por otra parte, una discusion de ciertos aspectos del modelo puede conducirnos a
diversas mejoras que nos llevardn a ampliar el espectro de nuestros resultados

En este sentido, es necesario hacer una mencién en lo que respecta a la distribucién
inicial de cuerpos utilizada en esta Tesis Toctoral. A diferencia de trabajos previos como
Chambers (2013), Quintana et al. (2016), Wallace et al. (2017), y Childs et al. (2018),
nuestras simulaciones de N-cuerpos no incluyen planetesimales para estudiar la evolucién
de un sistema planetario. Nuestros discos de trabajo estdn compuestos solamente por
embriones. En efecto, el objetivo central de la presente investigacién no ha sido reproducir
sistemas reales. Inicialmente, tuvimos la idea de trabajar con un modelo simple con
el fin de comparar las propiedades fisicas de los planetas de tipo terrestres formados
usando simulaciones de N-cuerpos que incluyan o no fragmentacion planetaria, y con ello
dar cuenta de las mejoras obtenidas a partir de un refinamiento en el modelo colisional.
Nosotros consideramos que para formar sistemas reales se requiere de una herramienta
numérica adecuada y de un correcto modelado de condiciones iniciales, para lo cual es
necesario describir en detalle la evolucion de embriones y planetesimales durante la etapa
gaseosa. Tenemos la intencion de afrontar este desafio en futuros estudios.

Por otra parte, consideramos que el tratamiento de fragmentos mas pequefios es un
punto de estudio que debe verificarse en trabajos futuros. De hecho, tal como se describe
en Chambers (2013) y Wallace et al. (2017), nuestro algoritmo numérico conserva la masa
total de los cuerpos que interactdan en una colision dada, la cual se distribuye entre el
remanente mds grande y los fragmentos generados. Sin embargo, el modelo adoptado por
Mustill et al. (2018) incorpora un factor de remocién de masa, suponiendo que la mayoria
de los fragmentos son pulverizados formando una cascada colisional, donde los mas
pequeiios pueden llegar a ser eliminados por las fuerzas de radiacién antes de reacumularse
en embriones planetarios. Este punto serd de particular importancia en estudios destinados
la formacion y evolucion de planetas de tipo terrestre en las regiones mads internas de un
sistema.

Del mismo modo, los modelos adoptados de Marcus et al. (2010) para determinar el
contenido final de agua de los planetas resultantes deben analizarse cuidadosamente. En
el presente estudio, utilizamos dos modelos para la eliminacién de manto en un cuerpo
diferenciado, calculando a partir de esto la pérdida de agua en una colisién entre dos
embriones planetarios. Estos modelos son aplicados de manera mds confiables en cuerpos
ricos en agua mientras que se debe tener un particular cuidado en aquellos cuerpos con
contenidos mucho menores. En efecto, en estos ultimos el agua puede no aparecer como
una capa de hielo si no mas bien dentro del manto o incluso en la atmésfera. En tales
escenarios, deberiamos contar con modelos mas refinados para la pérdida de volatiles y
obtener con ello una més adecuada descripcion del contenido de agua de los planetas.

Finalmente, es necesario destacar que el andlisis de las propiedades sobre la caida
de agua y la estructura y diferenciacion de los planetas en la ZH producido en nuestras
simulaciones son hechas en una etapa post-proceso, es decir, una vez que las simulaciones
estdn terminadas. Los trabajos futuros deberdn analizar la evolucién del agua y de la
composicion de dichos planetas directamente en las simulaciones de N-cuerpos, definiendo
la estructura, composicién y transferencia de volatiles despues de cada colision. Prescrip-
ciones derivadas por SPH, tales como aquellas que se muestran en Dvorak et al. (2015)
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y Burger et al. (2018), deberdn ser incluidas en futuras simulaciones de N-cuerpos para
proponer modelos mads realistas asociados con la evolucién del contenido de agua y de la
composicién de los planetas durante las etapas finales de acrecién. Asimismo, la pérdida
del contenido de agua por volatilizacién en las colisiones y sublimacion de hielos debido a
la radiacion estelar son topicos a explorar. Estos temas son de gran interés que deben ser
tenidos en cuenta para tener un modelo mds completo y realista al momento de describir el
contenido final de agua de los planetas resultantes.

La incorporacion de tales consideraciones en futuras simulaciones de N-cuerpos nos
permitirdn obtener un mejor entendimiento concerniente a las propiedades fisicas de los
planetas de tipo terrestre que componen la gran diversidad de sistemas planetarios en el
Universo.
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8. Conclusiones

: Y

La principal linea de investigacion de la presente Tesis Doctoral tuvo como objetivo
central desarrollar una correcta y detallada descripcion de las propiedades fisicas y orbitales
de los planetas de tipo terrestre formados en escenarios diversos.

Para poder cumplir con dichos objetivos, llevamos a cabo la construccion integra de un
cédigo de N-cuerpos, el cual incluy6 un modelado realista de los procesos colisionales
que tienen lugar durante la formacién y evolucién de un sistema planetario. Este codigo, el
cual fue bautizado como D3, nos permiti6 desarrollar aplicaciones diversas con el fin de
estudiar la formacion y evolucion de planetas terrestres en distintos escenarios de trabajo.
Por un lado, centramos nuestro interés en sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar.
Por otra parte, focalizamos nuestro andlisis en sistemas sin gigantes gaseosos debido a su
elevado nivel de ocurrencia en el entorno solar.

Los resultados obtenidos en la presente investigacion nos permiten derivar conclusiones
generales sumamente robustas que nos conducen a acceder a una mejor comprension
sobre la naturaleza fisica de los planetas. Contar con una herramienta numérica capaz
de desarrollar un tratamiento realista de los procesos colisionales puso en evidencia las
diferencias encontradas con los modelos clédsicos de acrecidn, los cuales trabajan bajo la
simple hipétesis de que todas las colisiones derivan en mezclas perfectas.

Las principales discrepancias encontradas en la arquitectura de un sistema formado a
partir de simulaciones numéricas con y sin fragmentacion tienen que ver con las propie-
dades fisicas y orbitales de los planetas resultantes. En efecto, experimentos numéricos
que incluyen un tratamiento realista de los procesos colisionales producen planetas menos
masivos y con excentricidades orbitales menores que aquellos formados en simulaciones
que s6lo asumen mezclas perfectas.

Evaluar las diferencias encontradas en la configuracién final de un sistema planetario
en funcién del modelo colisional resulta ser particularmente interesante si nos centramos en
aquellos planetas que sobreviven en la ZH. En términos generales, sistemas que albergan
gigantes externos forman dos diferentes tipos de planetas en la ZH independientemente del
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modelo adoptado para el tratamiento de las colisiones. Por un lado, planetas cuyas zonas
de alimentacién estdn restringidas a regiones internas a la linea de hielo, los cuales son
llamados clase A. Por otra parte, planetas con zonas de alimentacion mas extendidas que
abarcan regiones mas alld de la linea de hielo, los cuales son denominados clase B. En
sistemas sin gigantes gaseosos, nuestras simulaciones forman fundamentalmente planetas
clase B, independientemente del modelo colisional adoptado.

Vale la pena remarcar que la estructura interna y composicion de las diferentes clases de
planetas de la ZH formados en la presente Tesis Doctoral muestran grandes discrepancias
dependiendo del modelo colisional. Si s6lo asumimos mezclas perfectas en el tratamiento
de los eventos de impacto, la fraccién de nicleo de todos los planetas de la ZH se mantiene
constante en el tiempo. Para los planetas clase A, las fracciones individuales de agua y
roca que componen el manto también logran conservarse en el tiempo, mientras que las
mismas pueden experimentar grandes cambios para el caso de los planetas clase B. Cuando
un modelo colisional realista es incluido en las simulaciones, la fraccion de nucleo de las
diferentes clases de planetas que sobreviven en la ZH deja de ser constante en el tiempo,
pudiendo alcanzar incluso variaciones significativas respecto del valor inicial. Como es
de esperar, las fracciones de agua y roca que componen el manto también experimentan
cambios en el tiempo respecto de sus valores iniciales tanto para los planetas clase A
como para los clase B. Para el caso particular de los clase A, es importante remarcar que
las fracciones finales de agua son fuertemente dependientes del modelo adoptado para la
transferencia de volatiles entre los fragmentos generados luego de un evento de impacto.
Para el caso de los planetas clase B, las fracciones finales de agua de los mismos son
significativamente elevadas, lo cual indica que la inclusién de un modelo realista para el
tratamiento de las colisiones no es una barrera para la supervivencia de verdaderos mundos
de agua en la ZH asociada a escenarios diversos.

El presente trabajo de Tesis Doctoral ofrece una mejora substancial en la manera de
afrontar estudios concernientes a la formacién y evolucién de planetas de tipo terrestre. Esta
investigacion representa el punto de partida de una linea de estudio sumamente necesaria
para comprender la enorme diversidad de sistemas planetarios que existen el Universo.
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