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cién del Dr. Gonzalo C. de Elia del Instituto de Astrofisica de La Plata y la codirecciéon del Dr.
Juan José Downes, de la Universidad de la Republica, Uruguay, entre los afios 2017 y 2022.
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ORIGINALIDAD

Las ideas, desarrollos, programas de computacion y resultados obtenidos son exclusivos del
autor y de los directores de la Tesis, salvo que se haga expresa mencion al respecto.

Los resultados de este trabajo fueron obtenidos mediante el desarrollo de nuevos modelos
numéricos y programas computacionales escritos en distintos lenguaje de programacién para
un estudio pormenorizado de la formacion, evolucion y deteccion de planetas de tipo terrestre
orbitando un objeto cercano al limite subestelar. Los mismos fueron presentados en tres publi-
caciones: una en una revista nacional y dos en una revista internacional, las cuales se citan a
continuacion:

» Tidal effects in potentially habitable planets at the sub-stellar mass limit
Sanchez M., de Elia G., y Downes ] Boletin de la Asociacién Argentina de Astronomia,
61C, 72 (2020)

» Tidal and general relativistic effects in rocky planet formation at the substellar mass limit
using N-body simulations
Sanchez M., de Elia G., y Downes ]J. J., Astronomy & Astrophysics, 637, A78 (2020)

» Gas disk interactions, tides and general relativistic effects in rocky planet formation at the

sub-stellar mass limit
Sanchez M., de Elia G., y Downes ]J. J., Astronomy & Astrophysics, 663, A20 (2022)
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Resumen

En esta Tesis Doctoral estudiamos la formacion, evolucion y probabilidad de deteccion de
planetas de tipo terrestre orbitando objetos de masa 0,08 M, cercana al limite subestelar. Para
estudiar el proceso de formacion y evolucion planetaria en tales sistemas, desarrollamos expe-
rimentos numéricos haciendo uso de un cédigo de N-cuerpos preexistente, al cual modificamos
incluyendo de manera secuencial efectos relevantes a los escenarios de trabajo.

En una primera instancia, analizamos los procesos de formacion y evoluciéon planetaria
posteriores a la disipacion del gas en el disco. Para ello, se incluyo en el cédigo de N-cuerpos
los efectos de marea con la contraccion y evolucion del periodo de rotacién del objeto central, y
efectos de relatividad general. El resultado més importante es que ambos efectos juegan un rol
primario en la evolucion de los sistemas ya que permiten la supervivencia de planetas de tipo
terrestre en Orbitas compactas cercanas al objeto central e incluso dentro de la zona habitable.

En una segunda instancia, analizamos la formacion y evolucion planetaria incluyendo eta-
pas tempranas en las que esta presente un disco de gas y etapas posteriores a la disipacion
del disco. Para la interaccién entre los embriones planetarios y el gas del disco adoptamos
dos prescripciones diferentes e independientes de la literatura que fueron incluidas en el c6di-
go de N-cuerpos que previamente modificamos incluyendo los efectos de marea y relatividad
general. La estructura del disco de gas es descripta a partir de perfiles radiales de densidad
superficial, temperatura y altura. Los resultados indican que las propiedades fisicas y orbitales
de los planetas dependen fuertemente de la prescripcion utilizada para modelar la interaccion
entre los embriones y el gas. S6lo una prescripcién permite la supervivencia de planetas en
la zona habitable y, ademaés, da lugar a una distribucioén de cociente de periodos orbitales de
planetas adyacentes que es consistente con la derivada a partir de exoplanetas de tipo terrestre
observados alrededor de estrellas con masas M, < 0,14 Mg,

Finalmente calculamos la probabilidad de deteccion de los sistemas simulados y de los po-
cos planetas terrestres observados en torno a objetos cercanos al limite subestelar. Para ello
desarrollamos un cédigo que simula transitos, cambios en velocidad radial y en movimiento
propio de estrellas debido a la interaccidon con sus sistemas planetarios e incluyendo valores
realistas de errores y muestreo temporal. Empleamos un analisis de frecuencias basico para la
deteccion de planetas. Para estrellas a distancias d < 12 pc los resultados muestran que el mé-
todo de velocidad radial es el mas eficiente y permite la deteccién de 100 % de sistemas como
los observados y de hasta 85 % para los sistemas simulados. Con el método de transito se de-
tecta 2 % de los sistemas observados y 1 % de los sistemas simulados. Los resultados muestran
que el método de movimientos propios no es capaz todavia de detectar los sistemas de interés
pero calculamos que lo sera con los datos de Gaia DR5.

Entender la formacion y evolucion de planetas terrestres en el limite subestelar es funda-
mental para estimar el nimero de planetas habitables en la Galaxia. Esta tesis aporta resultados
relevantes para el tratamiento teodrico de estos sistemas y ofrece estimaciones realistas sobre la
deteccion de las contrapartes observacionales.
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INTRODUCCION

Durante las ultimas décadas, los resultados de observaciones y modelos tedricos muestran
que la formacion de planetas de tipo terrestre es un proceso comun a estrellas de distintas ma-
sas (e.g./Cumming et al.,|2008;|Mordasini et al 2009;[Howard, 2013; Ronco et al}2017) e incluso
alrededor de objetos de masa cercana al limite subestelar (e.g.[Payne y Lodato, 2007; Raymond
et al.,2007; Gillon et al),2017). Estos hallazgos son importantes ya que las estrellas de muy baja
masa son las mas abundantes de la Via Lactea y en conjunto con las enanas marrones las mas
cercanas y abundantes en el entorno solar (Padoan y Nordlund, 2004; Henry, 2004; Bastian et
al},[2010). Esto permite realizar busquedas a gran escala de planetas rocosos mediante diferen-
tes técnicas. Ademas las estrellas de muy baja masa y las enanas marrones tienen las zonas
habitables en regiones muy internas del sistema (e.g.|Selsis et al. [2007), lo que las convierte en
blancos ideales para la busqueda de vida extraterrestre. En zonas internas, cercanas al objeto
central, las interacciones de mareas y la relatividad general juegan un rol protagénico en la
evolucion dinamica de los planetas (e.g. Bolmont et all 2011). Los objetos de masa cercana al
limite subestelar tienen cambios significativos en sus radios y periodos de rotacion durante los
primeros 100 Ma por lo que debe incluirse su evoluciéon en el modelado de marea (Bolmont
et all [2011; Baraffe et al) |2015). Por lo tanto, como los efectos de marea afectan directamente
a la evolucion del semieje, excentricidad, y periodo de rotacion de los planetas, es necesario
incluirlos durante la formacion de sistemas planetarios en torno de este tipo de objetos.
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Desde un punto de vista tedrico, resulta indispensable analizar el proceso de formacion pla-
netaria a partir de simulaciones de N-cuerpos. Esta clase de c6digos numéricos nos permite
estudiar el proceso de acrecion asi como también describir los principales aspectos dinamicos
que tienen lugar durante la formacion y evolucion de un sistema planetario. Sin embargo, al
inicio de este trabajo de tesis no existia un solo codigo de N-cuerpos que incluya los distintos
aspectos dinamicos relevantes en la formacion y evolucion planetaria alrededor de objetos de
baja masa como lo son: los efectos de marea, acoplados con la evolucion del radio y del periodo
de rotacion del objeto central, los efectos de relatividad general, y las interacciones planeta-
disco. En la literatura existen trabajos que han desarrollado simulaciones de /N-cuerpos para
estudiar la formacion planetaria alrededor de enanas marrones y estrellas de muy baja masa in-
cluyendo uinicamente efectos gravitatorios (e.g.[Payne y Lodatol [2007). Otros trabajos incorpo-
ran los efectos de marea y relativistas en simulaciones de /NV-cuerpos para estudiar la evoluciéon
dinamica de sistemas planetarios (e.g. Bolmont et al.,|2015)), pero sin considerar etapas previas
de formacion. Por otro lado, existen trabajos que han utilizado simulaciones de /N-cuerpos para
estudiar la formacion de planetas de tipo terrestre en torno a un objeto de masa cercana al limi-
te subestelar en donde consideran una muestra de embriones planetarios inmersos en un disco
de gas, que crecen por acrecion por guijarros y planetesimales (e.g. |Coleman et al}, 2019). En
este trabajo se demuestra la importancia de la inclusion de las interacciones entre el disco de
gas y los embriones ya que afectan directamente a las arquitecturas planetarias. Sin embargo,
dichos autores no consideran los efectos de marea ni de relatividad general.

Desde un punto de vista observacional, el descubrimiento de planetas orbitando enanas
marrones y estrellas de muy baja masa es un desafio. Aunque la deteccién de planetas de tipo
terrestre es instrumentalmente posible (e.g. Dumusque et al), 2012), la sensibilidad de los ins-
trumentos actuales y las dificultades propias de la observacion de estrellas muy tardias limitan
el descubrimiento de planetas tipo terrestre alrededor de objetos de tan baja masa. Sin embargo,
el desarrollo de sondeos como Gaia (e.g. Perryman et al,|2001) revolucionaran nuestro conoci-
miento del entorno solar mediante el descubrimiento de estrellas de muy baja masa y enanas
marrones en un amplio rango de edades (e.g. [Torres et all [2008). La cercania de esos objetos
los hara susceptibles de estudios fotométricos y espectroscopicos sin precedentes. El desarro-
llo de telescopios terrestres (e.g. LSST, TMT, ELT) y espaciales (e.g. PLATO, JWST) de ultima
generacion permitiran estudios eficientes y de muy alta precision en el optico e infrarrojo (e.g.
Gilmozzi y Spyromilio, [2007; Snellen et al., 2013, 2015).

Estos resultados nos motivaron a responder diversos interrogantes relacionados con la for-
macion, evolucion y deteccion de planetas de tipo terrestre orbitando un objeto de masa cercana
al limite subestelar.

Para estudiar la formacion y evolucion planetaria alrededor de un objeto de masa cercana al
limite subestelar, modificamos el codigo MERCURY de N-cuerpos/Chambers|(1999), incorporan-



do una subrutina que contiene los efectos de marea acoplados con la contraccién y la evolucion
del periodo de rotacion del objeto central, efectos de relatividad general e interacciones del dis-
co de gas sobre una muestra de embriones planetarios. Los efectos fueron incorporados en el
codigo de manera secuencial. En primer lugar estudiamos la formacioén y evolucion dinamica
de una muestra de embriones en una etapa posterior a la disipacién del disco de gas. Para ello
incorporamos en el codigo los efectos de marea que tienen acoplados la contraccion y la evolu-
cién del periodo de rotacion del objeto central (Hut, [1981; Eggleton et al.,|1998; Bolmont et al,
2011; Barafte et al), 2015) y los efectos de relatividad general (Einstein, [1916). Posteriormente
incluimos ademas en el codigo las interacciones entre una muestra de embriones planetarios
y la componente gaseosa. La estructura del disco de gas esta dada por perfiles de densidad su-
perficial, temperatura y escala de altura, que dependen de distintos procesos de calentamiento
en el disco (Ida et al,|2016)). Para tratar las interacciones utilizamos dos prescripciones distintas
de la literatura que difieren entre si cuando las orbitas planetarias son excéntricas e inclinadas
(Cresswell y Nelson, [2008; Ida et al} 2020). Ambas prescripciones se basan en el mismo calcu-
lo de los torques cuando las 6rbitas son circulares y coplanares (Paardekooper et al.,[2010}2011).

Para estudiar la detectabilidad de sistemas planetarios, desarrollamos un simulador de ob-
servaciones fotométricas y espectroscopicas de una muestra de estrellas, llamado SEO: Simu-
LATOR FOR EXOPLANET OBSERVATIONS. A efectos de este trabajo, adaptamos el software para
estudiar la deteccion de los sistemas planetarios resultantes de nuestras simulaciones de V-
cuerpos y de los exoplanetas observados alrededor de objetos cercanos al limite subestelar
(Gillon et al,, 2017; |Zechmeister et al, [2019). Para ello, tomamos una muestra de estrellas de
masa cercana al limite subestelar. A cada estrella le asignamos una arquitectura planetaria. Cal-
culamos luego el cambio en la curva de luz de cada estrella durante los eclipses de los planetas
de los sistemas mediante la implementacion en el software del ExoPLANET (Foreman-Mackey
et al;,2021). Ademas estimamos el cambio en la velocidad radial y movimiento propio de cada
estrella como consecuencia de la atraccion gravitatoria ejercida por los planetas, a partir de un
desarrollo analitico que propusimos en base a un planteo vectorial que involucra a un sistema
de N-cuerpos orbitando un objeto central. Este desarrollo involucra las velocidades de cada
planeta del sistema con respecto al objeto central, las cuales fueron extraidas de los archivos
de salida de simulaciones de /N-cuerpos que realizamos con la version original de MERCURY.
La observacion de las tres series temporales (cambio en flujo, en velocidad radial y en movi-
miento propio) es simulada luego mediante la adicion de las incertidumbres instrumentales y
de los muestreos temporales correspondientes a distintos instrumentos o sondeos. Finalmente,
se aplica un analisis de frecuencias a las series temporales y se evalua qué frecuencias orbi-
tales de los planetas del sistema se logran recuperar. A partir de las frecuencias recuperadas
es que estimamos las probabilidades de deteccion de cada tipo de sistemas para el método de
transito, de velocidades radiales y movimientos propios (o astrométrico), particularizados a un
determinado sondeo fotométrico o espectroscopico.



En funcién del estudio desarrollado es que organizamos esta Tesis Doctoral de la siguiente
manera:

= En el Capitulo 1 damos los antecedentes tedricos y observacionales en lo que respecta
a la formacion, evolucion y deteccion de planetas, en particular alrededor de objetos de
muy baja masa.

» En el Capitulo 2 caracterizamos el codigo de N-cuerpos utilizado para analizar la forma-
cion y evolucion planetaria en torno a un objeto cercano al limite subestelar. Detallamos
ademas los modelos que empleamos para tratar los efectos de marea, de relatividad ge-
neral y las interacciones con el disco de gas, los cuales incluimos en una subrutina que
incorporamos al coédigo de /N-cuerpos.

» En el Capitulo 3 exponemos las condiciones iniciales de trabajo de un primer conjunto
de simulaciones que incluyen los efectos de marea y relatividad general. Describimos
ademas los resultados obtenidos.

» En el Capitulo 4 exponemos las condiciones iniciales del segundo conjunto de simula-
ciones que suman a los efectos anteriores las interacciones de los embriones planetarios
con el disco de gas. Discutimos también los resultados obtenidos.

= En el Capitulo 5 presentamos el desarrollo y validaciéon del software: SEO. Describi-
mos los primeros casos de estudio, que involucran las probabilidades de deteccion de los
sistemas planetarios resultantes obtenidos en nuestras simulaciones de N-cuerpos y de
la pequefia muestra de exoplanetas observados orbitando estrellas de masa cercanas al
limite subestelar.

= En el Capitulo 6 exponemos las conclusiones y discusiones de nuestro trabajo.

» En el Apéndice mostramos el desarrollo del modelo de zona habitable utilizado en esta
tesis y el desarrollo analitico de la variacion de la velocidad de la estrella por la interaccion
gravitatoria con su sistema planetario implementado en SEO.

A lo largo de esta Tesis mostramos coémo el trabajo realizado permite un mejor entendi-
miento de los aspectos dinamicos y fisicos mas importantes involucrados en la formacién y
evolucion de planetas de tipo terrestre alrededor de un objeto de masa cercana al limite subes-
telar. Exponemos como ademas permite evaluar la deteccion de estos planetas a partir de datos
preexistentes, lo que ayudara a optimizar el disefio de nuevas observaciones para su deteccion
y asi corroborar las predicciones hechas por el modelado tedrico.



CAPITULO

CONSIDERACIONES GENERALES

En este capitulo exponemos los conceptos basicos necesarios para un mejor entendimiento
de este trabajo de Tesis. Describimos los antecedentes tedricos y observacionales en lo que
respecta a la formacion, evolucion y deteccion de planetas de tipo terrestre orbitando objetos
de muy baja masa, para dar asi un marco tedrico y observacional a nuestro trabajo.

1.1. Antecedentes tedricos

1.1.1. Teoria de formacion planetaria

La teoria de formacion planetaria clasica mas aceptada propone que los sistemas planeta-
rios se originan en discos de gas y polvo llamados discos protoplanetarios, que circundan las
estrellas y que se forman junto con ellas por conservacion del momento angular Safronovi(e.g.
1972). El material sélido del disco se ve afectado por distintos procesos fisicos hasta que se
forman los sistemas planetarios. En la Fig. [1.1|mostramos un esquema de los procesos que par-
ticipan de la formacion planetaria y sus escalas de tiempo, asociadas a nuestro Sistema Solar.
Describimos a continuacion las etapas en las que podemos dividir la formacion planetaria a
partir de la evolucion de un disco de gas y polvo. Las mismas se encuentran desarrolladas en
detalle en los trabajos de Armitage|(2018) y Raymond y Morbidelli|(2022), y las referencias que
estos contienen.
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Figura 1.1: Esquema de la formacién planetaria del Sistema Solar extraido de Raymond y Mor-|

bidelli (2022).

Del polvo a planetesimales

Inicialmente la dindmica de las particulas de polvo esta en mayor medida afectada por el gas.
Las particulas de polvo se encuentran fuertemente acopladas al gas, que ejerce una fuerza de
arrastre aerodinamico sobre ellas (Whipple, 1972; \Weidenschilling, |1977). Esta fuerza hace que
la velocidad relativa entre las particulas de polvo y el gas se modifique de manera significativa.

La dinamica de las particulas de polvo en direccion perpendicular al plano medio del disco
esta gobernada por la fuerza gravitatoria ejercida por la estrella central y por una fuerza de
arrastre debido a la componente gaseosa. Como consecuencia de estos efectos, las particulas
de polvo se asientan en el plano medio del disco, en una escala de tiempo que es inversamente
proporcional al tamafio fisico de las mismas. Si no se considera crecimiento de las particulas
durante el proceso de caida hacia el plano medio, el asentamiento de una particula de 1 micrén
se produce en aproximadamente 10° afios, suponiendo valores tipicos para un disco a 1 au
alrededor de una estrella de tipo solar. El proceso de coagulacion de particulas durante la caida
de las mismas hacia el plano medio disminuye significativamente los tiempos de asentamiento
en aproximadamente dos 6rdenes de magnitud. Mas alla de esto, una teoria refinada sobre estos
procesos debe también incluir el rol de la turbulencia del disco para establecer las escalas de
tiempo de asentamiento de particulas de diferentes tamafios.

Una vez asentadas en el plano medio, las particulas de polvo acopladas al gas se mueven
con velocidad subkepleriana y sufren un arrastre en direccion al objeto central. Las particulas
de polvo tienen distintas velocidades y tamafios, lo que provoca que se crucen y colisionen
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entre si. Una vez que alcanzan unos pocos metros de tamano, el tiempo de decaimiento orbital
se vuelve menor que el tiempo de colision, que es de algunos cientos de afos, por lo que no se
podrian explicar particulas de mayor tamafio con un modelo de simple coagulacion (Takeuchi
y Lin, 2002). De acuerdo con esto, se requiere encontrar un mecanismo alternativo para formar
grandes estructuras que no esté basado en una simple acreciéon y que sea lo suficientemente
rapido para que puedan llegar a formarse los planetesimales (cuerpos del orden de kilometros),
antes de que todo el material migre hacia el objeto central.

Existen varios trabajos que proponen que las particulas se desplazan hacia maximos de
presion generando grandes concentraciones de solidos (Whipple, |1972). Estas concentraciones
de sdlidos daran lugar a la formacion de grandes estructuras a partir de modelos que invocan
inestabilidades gravitacionales. Uno de estos modelos fue propuesto por Youdin y Goodman
(2005), y es conocido como inestabilidad gravitatoria (streaming instability). Este mecanismo
se basa en un disco turbulento donde se dan inestabilidades gravitacionales a partir de un
incremento en la densidad superficial de sélidos por un acumulamiento local de particulas, las
cuales estan individualmente acopladas al gas. En efecto, las particulas de manera individual
se mueven a velocidad subkepleriana, por lo cual experimentan un decaimiento radial. En una
regién de sobredensidad, las particulas forman un agrupamiento que, como un todo, se mueve
a una velocidad muy cercana a la kepleriana, por lo cual dejara de migrar. Por otro lado, las
particulas individuales de su vecindad seguiran orbitando a velocidades subkeplerianas, las
cuales pueden pasar a formar parte del agrupamiento durante el proceso de decaimiento. Este
proceso conducira a la formacion de agrupamientos de sdlidos més grandes y compactos, dando
origen a los planetesimales. Un trabajo en donde se analiza el proceso de formacion rapida
de planetesimales en discos turbulentos por inestabilidad gravitatoria es el de Johansen et al.
(2007). En este trabajo se muestra cdmo objetos del tamafio de Ceres (aproximadamente 103 km)
logran formarse en unas pocas revoluciones orbitales.

De planetesimales a embriones

En la teoria clasica de formacion planetaria, se supone que los cuerpos crecen a partir de
una poblacién de planetesimales ya formada. En una primera instancia se produce un creci-
miento ordenado, el cual se caracteriza por dos factores: el crecimiento relativo de los cuerpos
mas masivos es mas lento que aquel asociado a los menos masivos, y el radio de los cuerpos se
incrementa linealmente en el tiempo (Satronov y Zvjagina, 1969; Nakagawa et al.,[1983). Pos-
teriormente, cuando algunos de esos objetos en crecimiento se vuelve significativamente mas
masivo que el resto, el enfoque gravitatorio del objeto se vuelve fundamental para estudiar
su crecimiento. El enfoque es directamente proporcional a la velocidad de escape e inversa-
mente proporcional a la velocidad relativa entre el objeto mas masivo y los planetesimales de
su entorno. A medida que el objeto crece su velocidad de escape aumenta y ademas disminu-
ye la velocidad relativa por friccion dinamica. Eso hace que la velocidad relativa sea menor y
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el factor de enfocamiento se maximice. Es bajo estas condiciones cuando se inicia una etapa
de crecimiento en fuga, la cual es ampliamente conocida como fase de crecimiento runaway
(Kokubo y Ida, |1996). En términos relativos a sus masas, los cuerpos mas grandes crecen mas
rapido que los mas chicos; por eso, si uno de ellos se diferencia en el conjunto de planetesima-
les, se dispara su crecimiento. Este crecimiento en fuga ocurre en un intervalo de tiempo corto
que dependera de la localizacion de los cuerpos mas grandes. Por ejemplo, este crecimiento
ocurrira en aproximadamente 103 afios si un cuerpo se localiza en 1 au (Ormel y Klahr, 2010).

En el crecimiento runaway, la velocidad relativa entre el objeto en crecimiento y los pla-
netesimales de su vecindad es independiente de la masa. Cuando el objeto crece, perturba el
entorno, incrementando la dispersion de velocidades de los planetesimales que intenta acre-
cer. Cuando la velocidad relativa pasa a ser dependiente de la masa del objeto en crecimiento,
cambia el régimen a oligarquico. En este nuevo régimen el radio del objeto en crecimiento
se incrementa linealmente en el tiempo, mientras que en términos relativos a sus masas, los
cuerpos mas grandes vuelven a crecer mas lentamente que los mas pequefios. Los planetesi-
males que siguen teniendo altas velocidades relativas comienzan a fragmentarse y contribuyen
al crecimiento de los cuerpos mas masivos. Cada embrion acrecera planetesimales en su zona
de influencia gravitatoria hasta alcanzar una masa maxima (Hasegawa y Nakazawal 1990). El
ancho de la zona de alimentacion del objeto es definido a partir de la distancia maxima sobre
la cual es posible perturbar eficientemente a los planetesimales para permitir las colisiones.
Una medida de dicha region de influencia esta dado por el radio de Hill del objeto, que va a
depender de su masa y del semieje de su orbita. Los embriones estaran separados entre 5y 10
radios de Hill mutuos (Kokubo y Idal1998). Este nuevo régimen se dara en una escala temporal
del orden de 10 afios (Ormel y Klahr, [2010).

De embriones a planetas terrestres

Durante la fase gaseosa, mientras los embriones acrecen el material sdlido circundante en
sus zonas de alimentacion, también iran acreciendo lentamente gas del disco. Se formara en-
tonces una atmosfera que estara en equilibrio hidrostatico. Posteriormente a la disipacion del
gas, existiran embriones con zonas de alimentacion que pueden superponerse y asi dar lugar a
perturbaciones, encuentros o colisiones entre ellos. En esta etapa post-gas se pueden producir
cambios en los elementos orbitales de los cuerpos, dando lugar al crecimiento de los embriones
por impactos gigantes, fragmentacion de los mismos o eyeccion. Pueden ocurrir colisiones en-
tre embriones o con algiin planetesimal remanente en el sistema hasta que los cuerpos llegan a
tener Orbitas estables con zonas de influencia bien separadas. Esta fase es la de grandes impac-
tos y tiene lugar en una escala temporal de aproximadamente 10® afios, hasta que se forman
los planetas de tipo terrestre.

Si durante la etapa gaseosa la densidad de polvo y gas son lo suficientemente grandes, podria
tener lugar un proceso de formacion de gigantes (Perri y Cameron, |{1974; Mizuno, 1980; [Pollack
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et al} |1996). Si el nucleo so6lido de un embrién alcanza una cierta masa critica igual a la masa
de gas acrecida, entonces la envoltura gaseosa no puede mantenerse en equilibrio hidrostati-
co, y la acrecion de nuevas cantidades de gas conduce al colapso gravitacional de la envoltura
dando inicio a una fase rapida de acreciéon de gas llamada crecimiento gaseoso descontrolado
(runaway gaseoso). Esta fase dura aproximadamente 10° afios, hasta que los cuerpos logran
acrecer todo el gas circundante y se forman los planetas gigantes gaseosos. En este trabajo no
abordamos la formacién de planetas gigantes en detalle, debido a que en el régimen subestelar
los discos protoplanetarios observados no son lo suficientemente masivos como para permitir
el proceso de formacion de planetas gigantes (e.g. Ward-Duong et all 2018).

Como hemos mencionado, el proceso de formacion planetaria se desarrolla en dos eta-
pas: inicialmente, crecimiento de sélidos coexistiendo con el gas del disco, y luego una fase de
impactos posterior a la disipacion de la componente gaseosa. De acuerdo a lo estudiado por
(Cleeves et al, |2016), existe evidencia observacional que muestra que los discos protoplaneta-
rios retienen particulas de polvo de tamafio milimétrico y aun menor durante la etapa gaseosa,
aunque el tamano de los discos de polvo puede ser substancialmente menor que aquel asociado
al gas. De acuerdo con esto, embriones y planetesimales deben coexistir con pequefias parti-
culas solidas fuertemente acopladas al gas en sus fases mas primitivas, lo cual da lugar a que,
bajo ciertas circunstancias, el crecimiento planetario se dé fundamentalmente por acrecion de
pequenias particulas mas que por planetesimales. Esta es la idea basica del paradigma conocido
como acrecion por guijarros (pebbles), el cual fue propuesto por Ormel y Klahr (2010) y lue-
go estudiado en detalle por Lambrechts y Johansen| (2012), [Jacobson et al.|(2014) y Johansen y
Lambrechts| (2017).

Este paradigma propone la acreciéon de particulas aerodinamicamente pequeiias llamadas
guijarros que estan ligadas al gas, sobre cuerpos masivos. La acrecion de guijarros da lugar a
un proceso de crecimiento donde tanto el gas como la gravedad juegan roles importantes. Esta
acrecion esta caracterizada por el asentamiento de las particulas en el potencial gravitatorio
del objeto masivo, por lo que el proceso depende de la masa del mismo. Para iniciar el proceso
de acrecion de pebbles se requiere una masa minima para el objeto en crecimiento proveniente
de los procesos de formacion de planetesimales o coagulacion entre planetesimales y que de-
pendera de la velocidad del gas y de un tiempo de friccion relacionado con el tamafio de las
particulas. A masas menores, la acrecién estara determinada por el enfoque gravitatorio del
cuerpo masivo, mientras que a masas mayores, la acrecion dependera del radio de Hill de tal
objeto y terminara cuando este alcance una masa de aislamiento que, en términos generales,
sera una funcion creciente del semieje orbital. Como los guijarros migran en el disco, los mis-
mos rellenan continuamente la zona de alimentaciéon de los embriones. Cuanto mayor sea el
flujo radial de los guijarros, mas eficiente sera la acrecion. El flujo de guijarros sera mayor en
regiones mas externas del disco, mas alla de la linea de hielo (distancia radial en el plano medio
del disco donde comienza a condensarse el material) ya que las particulas son mas dificiles de
fragmentar (guijarros de roca y hielo) y por lo tanto son mas grandes. De esta forma un cuerpo
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mas externo alcanza la masa de aislamiento mas rapido y se detiene el suministro de guijarros
hacia regiones mas internas del disco. Esto bloquea el crecimiento de los planetas mas internos,
lo que explicaria, por ejemplo, por qué existen planetas gigantes por fuera de la linea de hielo
y planetas terrestres dentro de la linea de hielo en nuestro Sistema Solar (Lambrechts et al,
2019). Sin embargo, debido a la diversidad de sistemas planetarios descubiertos, es que se nece-
sita seguir explorando este paradigma para un mejor entendimiento de la formacioén planetaria
alrededor de estrellas de distintas masas.

1.1.2. Concepto de zona habitable

Se define la zona habitable (ZH) como la region en torno a una estrella o sistema multiple
de estrellas en la cual un planeta de tipo terrestre puede retener agua liquida en su superficie
(Kasting et al., {1993). Esta definicion clasica supone que los gases de tipo invernadero mas
importantes en la atmoésfera planetaria son el CO, y el HyO, de manera que el ciclo de carbono-
silicato actia como un termostato que regula la temperatura en la superficie como en el caso
de la Tierra (Watson et al|1981; |Walker et al,|1981; Kasting, 1988).

Lalocalizacion y el ancho de la ZH dependen de la luminosidad estelar. Dado que la lumino-
sidad evoluciona durante ciertos periodos de la vida de la estrella, la ZH también lo hara. Esta
evolucion estd directamente relacionada con el tipo espectral inicial de la estrella. Por ejem-
plo, una estrella de tipo solar presentara un cambio en su luminosidad acotado dentro de un
mismo orden de magnitud, mientras que una estrella menos masiva, presentara un cambio de
luminosidad de varios 6rdenes de magnitud durante el tiempo que permanece en pre-secuencia
principal (ver Fig.[1.2). Este cambio en luminosidad se vera reflejado en una evolucién en la ZH
que sera menos acentuada en el caso de una estrella de tipo solar que para el caso de una es-
trella menos masiva. Ademas en una estrella mas fria, la ZH se localizara en una regién mucho
mas cercana a la estrella (ver Fig.[1.3).

Para calcular la ZH existen distintos estudios que se diferencian entre si segiin el modelo de
atmosfera planetaria propuesto (Selsis et al.,[2007; Kopparapu et al.,[2013b; Ramirez y Kalteneg-
ger, 2014). En el Apéndice[6.3|detallamos el modelo utilizado en nuestro trabajo para el calculo
de la zona habitable alrededor de un objeto en el limite subestelar. Destacamos que el hecho
de que un planeta de tipo terrestre se localice en la ZH lo convierte en candidato a planeta
potencialmente habitable pero no es condicion suficiente para confirmar su habitabilidad. Para
esto existen otros factores a tener en cuenta, como, por ejemplo, la composiciéon atmosférica,
campos magnéticos y tectonica de placas (Martin et al}[2006). En particular, en el caso de estre-
llas de muy baja masa, el hecho de que la ZH evolucione notablemente durante el primer Ga,
afectara significativamente el contenido de volatiles que los planetas puedan conservar (e.g.
Luger y Barnes, [2015). Por lo tanto es necesario un estudio que analice de manera simultanea
la formacion y evolucion dinamica de un planeta junto con la variaciéon de la ZH.
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Figura 1.2: Evolucién de la luminosidad de estrellas de pre-secuencia principal. Extraido de
Ramirez y Kaltenegger (2014). Los puntos rojos representan el momento en que las estrellas
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Figura 1.3: Evolucion de la ZH de una estrella de tipo solar (izquierda) y de una estrella de
tipo espectral M8 (derecha) de presecuencia principal (PM). Figuras tomadas de
Kaltenegger| (2014).
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1.1.3. Formacion de planetas en el limite subestelar

Las enanas marrones (EM) son estructuras estelares que no alcanzan la temperatura y den-
sidad centrales necesarias para mantener la fusion estable de hidréogeno. Para una metalicidad
solar, la masa minima que una estrella puede tener para fusionar hidrogeno de manera estable
es de 0,072 M, (Barafte et al,,2015), que es la masa que separa a las EM de las estrellas de muy
baja masa (EMBM) y se conoce con el nombre de limite de masa subestelar. Durante aproxima-
damente los primeros 100 Ma de su evolucion, las EM y EMBM comparten varias propiedades
como la presencia de discos protoplanetarios, distribucion espacial y continuidad de la funcion
de masa inicial (e.g. Luhman, 2012).

En los ultimos anos se han detectado sistemas planetarios orbitando EMBM cercanas al
limite subestelar y se han caracterizado muy bien discos circunestelares en torno de esta clase
de estrellas (e.g. Muirhead et al., 2012} Gillon et al,2017;|Zechmeister et al,2019; Sabotta et al.,
2021;Ricci et al, 2014; Rilinger y Espaillat, 2021). Las estimaciones de las masas de los discos en
torno de estrellas de masa cercana al limite subestelar muestran no ser suficientes para formar
planetas gigantes bajo la teoria clasica de formacion planetaria, pero si para formar planetas
de tipo terrestre (Ward-Duong et al.,[2018). El estudio de estos objetos es relevante porque las
EMBM son las mas abundantes en la Via Lactea y en conjunto con las EM, son los objetos mas
cercanos al Sistema Solar (Padoan y Nordlund, 2004; Henry, 2004; Bastian et all 2010).

El descubrimiento de discos mas la deteccion de los primeros sistemas planetarios en torno
de EMBM ha dado lugar al estudio de la formacion planetaria alrededor de estos objetos. En la
actualidad, existen pocos modelos aplicados al estudio de la formacién de planetas en torno de
EMBM. Trabajos preliminares como los de/Payne y Lodato|(2007), Raymond et al.(2007), Ciesla
et al{(2015), y Liu et al|(2020) utilizaron simulaciones de N-cuerpos para estudiar la formacion
planetaria entorno a EM y EMBM. Ellos consideraron solamente efectos gravitatorios, partien-
do de distribuciones iniciales de embriones planetarios en 6rbitas compactas, prediciendo asila
formacion de sistemas planetarios de tipo terrestre en érbitas mas internas que los sistemas que
orbitan estrellas mas masivas. En otros trabajos como los de Barnes et al|(2010) y Bolmont et
al|(2011}[2013) se estudio la evolucion dinamica de sistemas planetarios ya formados alrededor
de EM y EMBM mediante simulaciones de N-cuerpos que incluyen efectos de mareas, incor-
porando la contraccion y el incremento de la velocidad de rotaciéon de EM y EMBM, y efectos
de relatividad general. Estos autores muestran la importancia de la inclusién del modelo de
mareas usado en la dinamica orbital y supervivencia de los cuerpos que se localizan en orbitas
internas, cercanas al objeto central. Recientemente, Miguel et al| (2020) y Liu et al{(2020) es-
tudiaron la formacion planetaria en torno a objetos de muy baja masa utilizando modelos de
sintesis poblacional que incluyen la formacion de planetas de tipo terrestre por acrecion por
planetesimales y guijarros, respectivamente, inmersos en un disco de gas, llegando a formar
planetas de la masa de la Tierra alrededor de estrellas de 0,1 M. Por otro lado, |Coleman et
al) (2019) estudiaron la formacion del sistema Trappist-1, que es un sistema de siete planetas
orbitando una estrella de muy baja masa, cercana al limite subestelar (Gillon et all|2017), in-
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corporando en simulaciones de /N-cuerpos acrecion por guijarros y planetesimales, asi como
también la migracion y el decaimiento orbital de los embriones causada por los torques que
ejerce el disco de gas sobre ellos (Cresswell y Nelson, 2008} [Paardekooper et all {2010, 2011),
pero sin incluir efectos de marea o de relatividad general. Ellos muestran la relevancia de la
inclusion del disco de gas ya que determina la dinamica orbital, en especial de los planetas que
se encuentran en Orbitas internas, cercanas al objeto central.

Resumiendo, la ZH en torno a EM y EMBM se localiza en regiones internas que se van
haciendo cada vez mas angostas conforme evolucionan en direccion al objeto central durante
el primer Ga. Siendo la ZH una regioén de interés tan interna en este tipo de sistemas, la accion
de las mareas y la relatividad general son efectos a tener en cuenta en los modelos tedricos
de formacion y evolucion. Ademas, el intercambio natural de momento angular entre los em-
briones y el gas del disco protoplanetario en las etapas iniciales de estos sistemas, nos obliga a
evaluar el rol del gas en las arquitecturas planetarias. Por lo tanto, la inclusién de todos estos
efectos en un solo modelo de formacion planetaria resulta necesaria para estudiar la formacion
y evolucion de este tipo de sistemas, que al tener la ZH tan cercana al objeto central, convierte
a las EM y EMBM en blancos ideales para la busqueda de vida en el entorno solar.

1.2. Antecedentes observacionales

1.2.1. Métodos de deteccion

En la actualidad existen varios métodos de deteccion de exoplanetas en en torno de estre-
llas de secuencia y pre-secuencia principal. Ellos son: transitos planetarios, cambios periddicos
de velocidad radial estelar, microlentes gravitacionales, obtenciéon de imagenes directas opticas
o infrarrojas, y astrométrico (cambios periddicos en movimientos propios estelares). A conti-
nuaciéon damos una breve descripcion de los mismos, que se puede encontrar en detalle, por
ejemplo, en el trabajo de Wright y Gaudi|(2013).

Transitos planetarios

Este método se basa en detectar planetas cuando los mismos transitan por delante de su
estrella huésped, lo que produce una disminucién periddica en el flujo estelar observado que
sera proporcional al cociente de los radios proyectados en el cielo del planeta y de la estrella.
Conociendo el radio estelar, se podra determinar entonces el radio planetario. Ademas, a partir
del periodo obtenido entre transitos (que correspondera al periodo orbital del planeta), cono-
ciendo la masa de la estrella, se podra determinar el semieje del planeta. El método de transito
permitira entonces detectar mas facilmente a planetas de mayor tamaiio, y a planetas orbitando
estrellas de menor tamafio.
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Resaltamos la importancia de la geometria del sistema para que un transito planetario pueda
ser observable. Esto sucedera siempre que la distancia orbital del planeta sea menor que el
cociente entre la resta de los radios de la estrella y del planeta, y el coseno de la inclinacion del
sistema con respecto al plano perpendicular a la linea de la visual. Cuanto menor es el radio
orbital del planeta, mayor es el rango de inclinaciones que permite detectar el transito. Por lo
tanto, sera mas facil detectar planetas en Orbitas cercanas al objeto central.

Gracias a las misiones Kepler (Borucki et al.,2010) y K2 (Howell et al.|{2014) hubo un salto
revolucionario en la deteccion de planetas ya que a la fecha el método de transito es el que
mas exoplanetas ha confirmado. Sin embargo, es importante recalcar que este método permite
determinar radios planetarios y semiejes orbitales (si se conoce el radio y la masa de la estrella
huésped), pero no permite determinar masas planetarias.

Velocidad radial

Este método sirve para detectar planetas a partir del analisis de cambios periddicos en la
curva de velocidad radial (V;,4) de la estrella. Cuando existen planetas orbitando una estrella,
aquellos van atrayendo a esta desde distintas direcciones a lo largo de sus o6rbitas, provocando
un cambio en la V},4 de la estrella que puede ser medido a partir del efecto Doppler. A partir
de este cambio periodico de V.4 es que podemos conocer el periodo orbital del planeta, la
amplitud de la curva, la excentricidad y el argumento del pericentro del planeta. Si conocemos
la masa estelar, podemos determinar el semieje de la 6rbita planetaria y estimar la masa minima
planetaria, ya que la masa determinada esta pesada por el seno de la inclinacion de la d6rbita
respecto al plano perpendicular a la linea de la visual, la cual se desconoce. Este método sera
entonces mas sensible a planetas masivos con periodos orbitales cortos, masas estelares bajas,
orbitas excéntricas y estrellas cercanas.

Destacamos que por este método se han detectado planetas durante las tltimas dos décadas
con varios instrumentos desde Tierra, como por ejemplo HARPS: High Accuracy Radial Velocity
Planet Searcher (Mayor et al., ZOllﬂ, HIRES: High Resolution Echelle Espectrometer (Vogt et al,
1994) y CARMENES: Calar Alto high-Resolution search for M dwarfs with Exoearths with Near-
infrared and optical Echelle Spectrographs (Quirrenbach et al},2014), siendo el segundo método
que mas exoplanetas ha detectado. En la actualidad se llega a alcanzar una precision en los
cambios de la velocidad radial de la estrella del orden de 1 m s~!, permitiendo detectar hasta
planetas de la masa de la Tierra en torno a estrellas de muy baja masa.

Microlentes gravitacionales

Este método sirve para detectar planetas que orbitan estrellas que hacen de lentes gravi-
tacionales entre una fuente de luz mas distante y el observador. Este método puede aplicarse

! Articulo sin referato, con gran muestra de datos observacionales y cientos de citas.
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unicamente cuando la fuente y la lente (estrella que alberga al planeta) estan alineadas con
la linea de la visual. En este caso, la estrella que funciona como lente deflecta la luz emitida
por la fuente, provocando un aumento en el flujo total observado. Esta magnificacion se llama
evento de microlente. Si la estrella que actia como lente tiene un planeta orbitandola, entonces
se produce un pico adicional en la magnificacion que corresponde a la deflexion de la luz de la
fuente por la perturbacion gravitatoria del planeta. El efecto de la lente esta descripto por la
ecuacion de la lente propuesta por Einstein (1936) y la escala del evento esta dada por el anillo
de Einstein y dependera de las distancias entre la lente, la fuente y el observador, la velocidad
de la luz y la masa de la estrella que actia como lente. Por lo tanto, a partir de la determina-
cion de la escala del evento es que podremos inferir la masa estelar. Por otro lado, del intervalo
de tiempo de la perturbacion planetaria podemos estimar la masa planetaria. El tiempo de la
perturbacion planetaria tiene que ser lo suficientemente grande para que pueda apreciarse el
evento lo cual permitiria también determinar el radio orbital del planeta.

Este método sera sensible entonces a planetas masivos orbitando estrellas a grandes distan-
cias del Sistema Solar, por lo que tiene el potencial de describir la real distribucion de planetas
en la Via Lactea y no solo en la vecindad solar. En la actualidad, se han detectado con este
método aproximadamente un 5 % de los exoplanetas confirmados, mayormente desde Tierra
con OGLE: Optical Gravitational Lensing Experiment (Udalski et al.,1994) y MOA: Microlensing
Observations in Astrophysics (Bond et all 2001). En un futuro se espera que este porcentaje
se incremente gracias al nuevo telescopio espacial WFIRST (renombrado como Nancy Grace
Roman Space Telescope) (Spergel et al., 2015ﬂ

Imagenes directas

Este método se basa en la deteccion directa del planeta mediante imagenes opticas o infra-
rrojas. Esto es posible siempre y cuando se puedan medir fotones provenientes directamente
del planeta, por lo que este debe detectarse como una fuente que pueda resolverse de la estrella
huésped. Que el planeta pueda detectarse dependera de la luz que refleje de la estrella, de la
separacion angular entre el planeta y la estrella y de aplicar un método de remocion de la ima-
gen estelar. La fraccion de luz reflejada del planeta sera proporcional al cuadrado del radio del
planeta y al albedo del planeta e inversamente proporcional al cuadrado de la distancia entre
el planeta y la estrella.

A partir del flujo observado del planeta es posible determinar el radio orbital planetario
proyectado en el plano perpendicular a la linea de la visual y la masa planetaria. Este método
sera sensible a planetas masivos localizados a grandes distancias de su estrella huésped. En
la actualidad, menos de un 2% de los exoplanetas confirmados han sido detectados por es-
te método, desde los Observatorios Paranal, Gemini y W. M. Keck. Dos de los instrumentos
mas relevantes en lo que respecta a la observacion presente desde Tierra son SPHERE: Spectro-

2 Articulo sin referato, con cientos de citas.
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Polarimetric High-contrast Exoplanet Research (Beuzit et al.,[2008) y GPI: Gemini Planet Imager
(Macintosh et all 2008), y en lo que respecta a la observacion futura desde el espacio, HabEx:
Habitable Exoplanet Observatory, que permitira descubrir y caracterizar planetas tipo Tierra
orbitando estrellas de tipo solar, en la vecindad solar.

Astrometria

Este método permite detectar planetas a partir de variaciones periddicas en el movimiento
propio (1) de la estrella huésped. Si existe un planeta orbitando a la estrella, este producira
una variacion periddica en la velocidad tangencial de la estrella, en el plano perpendicular a
la linea de la visual, que se reflejara en una variacioén en el x. Esta variacion sera proporcional
a la masa y al radio orbital del planeta, e inversamente proporcional a la masa de la estrella y
a su distancia. De acuerdo con esto, este método permite determinar masas y radios orbitales
planetarios. Esta metodologia entonces sera sensible a planetas masivos, orbitas excéntricas,
estrellas cercanas y de baja masa.

En la actualidad, con este método solo se ha detectado un objeto de unas 28 Mygpiter (en el
régimen subestelar) orbitando un objeto de masa cercana al limite subestelar (Sahlmann et all
2013), que esta catalogado como exoplaneta en la base de datos del NASA Exoplanet Archiveﬁ
Se espera que en los proximos ciclos de observaciones de la mision Gaia: Global Astrometric
Interferometer for Astrophysics (Gaia Collaboration et al., [2016) se alcance una precision tal
que se puedan detectar decenas de miles de planetas, suponiendo solo un planeta masivo por
estrella, hasta algunos pocos miles de planetas terrestres en Orbitas internas (e.g. Perryman et
al}, |2014) alrededor de estrellas de tipo solar.

1.2.2. Distribucion de exoplanetas

Al dia de hoy se han confirmado ~ 5060 exoplanetas !, con diversidad de parametros fisicos
y orbitales, alrededor de estrellas con distintas masas y edades y a distancias diferentes me-
diantes los métodos de transito, velocidad radial, microlentes gravitacionales e imagen directa.
A modo de ejemplo mostramos en la Fig. |1.4] tres distribuciones de exoplanetas confirmados
extraidas del Open Exoplanet Catalogueﬁ Estas distribuciones muestran la masa minima pla-
netaria en funcion del semieje mayor de su oOrbita, la edad de la estrella huésped como funciéon
de la masa planetaria y la distancia a la estrella como funcion de la masa planetaria. Para cada
distribucién se discriminan los planetas segin el método de deteccion.

A partir de la distribucion de masas en funcion de semiejes, podemos ver que los métodos
de transito y V.4 permiten recuperar desde planetas tipo terrestres hasta planetas gigantes.
Mientras que el método de transito es mas eficiente para detectar planetas en 6rbitas internas

Shttps://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/
*http://www.openexoplanetcatalogue.com/correlations/
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(a < 1au), el método de V.4 permite ademas detectar planetas con periodos orbitales mayores,
dependiendo de la sensibilidad del instrumento de observacién (¢ < 10 au). Por otro lado, el
método de imagen directa es eficiente para detectar planetas masivos en drbitas mas externas
(@ 2 3 au), mientras que el método de microlentes gravitaciones permite detectar planetas
mayores a algunas Mg, y con semiejes a ~ 2 — 3 au, que corresponde al valor del radio del
anillo de Einstein (Einsteinl (1936).

A partir de la distribucion de edades estelares y masas planetarias, es que podemos decir
que la mayoria de los planetas han sido descubiertos entorno a estrellas con edades > 1 Ga.
Solo unos pocos planetas gigantes han sido detectados, mayormente por imagen directa, en
sistemas estelares jovenes.

Por ultimo, a partir de la distribuciéon de distancias y masas planetarias vemos como los
planetas terrestres se detectaron mediante transitos a distancias al Sol < 1000 pc y mediante
Viaa a distancias < 100 pc. Por otro lado, el método de imagen directa solo permite detectar
planetas gigantes a distancias al Sol de hasta aproximadamente 200 pc, mientras que con el
método de microlentes se detectaron planetas en su mayoria masivos a distancias > 1000 pc,
por lo que este es el iinico método capaz de de explorar la verdadera poblaciéon galactica de
exoplanetas.

1.2.3. Exoplanetas en el limite subestelar

De los exoplanetas descubiertos a la fecha, existen solo unos pocos confirmados entorno a
EM y EMBM (e.g. Sumi et all|2016;|Jung et al., 2018; Bennett et al., 2008; Kondo et al.,2019; Ryu
et al.,, |2019) y solo algunos son planetas de tipo terrestre (e.g.|[Muirhead et al, 2012; Gillon et
all [2017; |Astudillo-Defru et all [2017; |Grimm et al., 2018} |Crossfield et all |2019; Dreizler et al.,
2020; Sabotta et al| 2021).

La mayoria de los exoplanetas confirmados alrededor de EM son planetas gigantes que
fueron detectados por microlentes gravitacionales, mientras que los sistemas de tipo terres-
tre confirmados orbitando objetos cercanos al limite subestelar se detectaron con los métodos
de transito y V.4 con los sondeos Keppler/K2, los espectrografos HARPS y CARMENES vy el
telescopio Trappist: Transiting Planets and Planetesimals Small Telescope (Jehin et all 2011).

Los exoplanetas de tipo terrestre alrededor de objetos cercanos al limite subestelar poseen
orbitas muy cercanas al objeto central y varios de ellos se encuentran dentro de la ZH por lo
que estos sistemas son relevantes para estudios de exobiologia. Por sus caracteristicas, los mé-
todos disponibles mas sensibles para su deteccion son el de transito y el de V.4 los cuales se
siguen empleando para su deteccion y son la base de misiones espaciales futuras como PLATO:
Planetary Transits and Oscillations of stars (Rauer et al., [2014) y JWST: James Webb Space Te-
lescope (Beichman et al.,|2014). Por otro lado, si bien no se ha confirmado ningun planeta por
el método astromeétrico, la precision sin precedente de Gaia para la medicién de movimientos
propios promete las primeras detecciones de exoplanetas, aunque habra que esperar a los ciclos
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Figura 1.4: Muestra de exoplanetas confirmados orbitando estrellas de secuencia y pre-
secuencia principal. (a) Masa planetaria vs. semieje mayor. (b) Masa planetaria vs. edad del
sistema. (c) Masa planetaria vs. distancia. Los colores indican el método de deteccion de cada
planeta. Verde: transito. Rojo: V;,4. Violeta: microlentes. Azul: imagen directa. Imagen tomada
de http://www.openexoplanetcatalogue.com/correlations/.
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de observaciones futuros (e.g. Perryman et all|2014; Mateu et al.,|2017).

Resumiendo, de los métodos existentes en la actualidad para detectar planetas de secuencia
y pre-secuencia principal, los mas eficientes para detectar planetas tipo terrestre entorno a ob-
jetos de baja masa, en particular aquellos que se localicen en la ZH, son los métodos de transito
y Viad. Se espera que en un futuro sea posible detectar un mayor niimero de exoplanetas con
estos métodos gracias a los nuevos sondeos que cubriran una variedad mayor de poblaciones
estelares de la Via Lactea, en edad y tipo espectral. Por lo tanto, cada una de esas poblaciones
necesitara de una simulacion apropiada e individual de sus observables para determinar coémo
se deben hacer las observaciones para maximizar el numero de detecciones de planetas tipo te-
rrestres. Por otro lado, en un futuro cercano, también podremos detectar este tipo de planetas
con el método astrométrico, por lo que es necesario dar estimaciones de las perturbaciones en
los observables que este tipo de objetos de baja masa pueden sufrir por sus sistemas planetarios
y asi ayudar al disefio eficiente de las observaciones futuras que garanticen su deteccion.
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CAPITULO

2

MODELOS Y METODO NUMERICO DE
FORMACION Y EVOLUCION PLANETARIA

En este capitulo damos los detalles del codigo numérico utilizado con el que realizamos las
simulaciones de /N-cuerpos para estudiar la formacion y evolucion de planetas terrestres en el
limite subestelar. Explicamos los modelos utilizados con los que modificamos un cédigo pre-
existente en la literatura para incluir efectos dinamicos relevantes en la formacion planetaria.

2.1. Codigo de N-cuerpos

Para estudiar la formacion y evolucion de planetas de tipo terrestre en el limite subestelar,
modificamos la version original del codigo MERCURY (Chambers, 1999), el cual esta escrito en
lenguaje FORTRAN77. En su version original el cédigo calcula las interacciones gravitatorias
de N cuerpos entre si y con el objeto central que orbitan. Incluye distintos integradores para
tratar las interacciones y encuentros cercanos entre los cuerpos y trata las colisiones como
perfectamente inelasticas, siendo el cuerpo resultante un mezcla perfecta de los cuerpos que
colisionan.

Para hacer uso del codigo MERCURY se necesitan una serie de archivos y programas. Los
archivos de entrada big.in y small.in son aquellos a modificar por el usuario en donde se dan
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parametros iniciales de los cuerpos. Por un lado, en el big.in se asignan las masas, densidades
y elementos orbitales o coordenadas y velocidades cartesianas de los N cuerpos mas masivos
del sistema. Por otro lado, en el small.in se asignan los elementos orbitales o coordenadas y
velocidades de los cuerpos menores, sin masa, que interactiian con los méas masivos y con el
objeto central pero no entre si. Los parametros orbitales de los cuerpos en tales archivos estan
referidos a un sistema con origen astrocéntrico. Otro archivo de entrada a modificar por el
usuario es el param.in, en el que se elige el integrador numérico y se asignan: la masa y radio
del objeto central, el paso de integracion, la duracion de la corrida, y la distancia a partir de la
cual un cuerpo es eyectado del sistema. Entre los integradores numéricos que se pueden elegir
estan: Hibrido, Bulirsch-Stoer, Bulirsch-Stoer conservativo, Simpléctico de Variables Mixtas y
RADAU. El paso de integracion se elige como una fraccion del periodo orbital del planeta mas
interno del sistema.

En esta Tesis consideramos un objeto central de 0,08 M. Seleccionamos el integrador Hi-
brido, el cual usa un algoritmo simpléctico de segundo orden para tratar las interacciones entre
objetos con separaciones mayores a 3 radios de Hill y el método Bulirsch-Stoer para resolver
encuentros cercanos. Consideramos que un planeta es eyectado del sistema cuando alcanza una
distancia r > 100 au, y que este colisiona con el objeto central cuando alcanza una distancia
r < 0,0045 au, que corresponde al maximo radio de nuestro objeto central en las simulaciones.
Este altimo valor fue fijado para evitar la integracion de orbitas de bajo pericentro. En este
trabajo, no consideramos cuerpos menores y los parametros fisicos de los cuerpos masivos y el
paso de integracion son particulares de cada experimento realizado y seran explicados en los
capitulos 3|y

Para el desarrollo de este trabajo de Tesis modificamos el programa principal mercury6. for
incluyendo una subrutina que modela fuerzas externas relacionadas con procesos fisicos rele-
vantes en la formacion y evolucion planetaria:

» Fuerzas de marea entre los planetas y la estrella, que incluyen la contraccién y evolucioén
del periodo de rotacién del objeto central.

» Fuerza relativista ejercida por el objeto central sobre los planetas.

= Fuerza que ejerce el disco de gas sobre los planetas.

La inclusion de las fuerzas de marea y relativista es importante ya que las mismas impac-
tan directamente en la dindmica planetaria de sistemas multiples, en particular sobre aquellos
planetas localizados en o6rbitas cercanas a la estrella. Por lo tanto, tienen una gran influencia
en sistemas planetarios orbitando un objeto en el limite subestelar, ya que estos tienen 6rbitas
compactas (Bolmont et al.,[2013}2015). Ademas, la incorporacién de la contracciéon y evolucion
del periodo de rotacion del objeto central al modelo de mareas es crucial para determinar la
dinadmica de aquellos cuerpos que estan en orbitas cercanas al objeto central cuando este es
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una EM o EMBM, ya que estos objetos se contraen y aumentan su velocidad angular de rota-
cién significativamente durante los primeros 100 Ma (Bolmont et all [2011). Por otro lado, la
inclusion de la fuerza que ejerce el disco de gas sobre los planetas es relevante ya que afec-
ta directamente a la migracion y al decaimiento orbital de los planetas y, en consecuencia, a
la dindmica y arquitectura planetaria (e.g. [Papaloizou y Larwood, [2000; Tanaka y Ward, 2004;
Paardekooper et al., 2010} 2011; Cresswell y Nelson, 2008; Ida et al., 2020).

Detallamos en las siguientes secciones los modelos asociados al calculo de cada una de las
fuerzas externas que incluimos en el codigo de N-cuerpos. Mostramos ademas las simulacio-
nes de N-cuerpos de prueba realizadas para testear independiente la implementacion y buen
funcionamiento de cada uno de los modelos.

2.2. Modelado de los efectos de marea

En términos generales, existen dos grandes modelos para describir las mareas: el modelo
de equilibrio para excentricidades de bajas a moderadas (Hut, [1981; Eggleton et all[1998) y el
modelo dinamico (Zahn, 1975), para excentricidades altas. En este trabajo utilizamos el mo-
delo de equilibrio ya que cubre el rango de las excentricidades de las orbitas de los planetas
involucrados.

El modelo de equilibrio de marea considerado supone que los cuerpos involucrados estan
formados por un fluido de baja viscosidad (Alexander,|1973), por lo que se trabaja bajo la apro-
ximacion de que los cuerpos ajustan sus formas de equilibrio instantadneamente ante la fuerza
de marea, considerando las distorsiones armonicas de hasta segundo orden (Darwin 1908).
Hace unos anos, este modelo de equilibrio fue estudiado por Bolmont et al|(2011), quienes lo
aplican al estudio dindmico entre un sistema planetario y una EM, suponiendo una disipacion
constante para todos los cuerpos involucrados. El modelo considera tanto el efecto de marea
que la EM ejerce sobre el planeta, como el de los planetas sobre la EM, durante la evolucion
orbital de un sistema planetario. En este trabajo tomamos el modelo de equilibrio y le incorpo-
ramos la evolucion del periodo de rotacion del objeto central, siguiendo el trabajo de Bolmont
et al{(2011), y la contraccion en el tiempo del objeto central, siguiendo los modelos de Baraffe
et al|(2015).

2.2.1. Términos de distorsion y disipacion por mareas

Las interacciones por marea van a producir deformaciones en los cuerpos. Siguiendo el
modelo de equilibrio de marea, incorporamos dos términos correspondientes a la disipacion y
distorsion, considerando tanto la fuerza de marea que la EM ejerce sobre cada planeta como la
de cada planeta sobre la EM y despreciando la marea entre planetas. Estos términos de marea
llevaran, considerando un marco de referencia astrocéntrico, a la precesion del argumento del
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pericentro w (término de distorsion), y al aumento o decrecimiento del semieje a, al decaimiento
de la excentricidad e, y al estado rotacional de los planetas (término de disipacion).

La correccion en la aceleracion de un cuerpo correspondiente al término de distorsion por
marea fue deducida en Hut] (1981) y puede encontrarse explicitamente para el caso planeta-
estrella en Beauge y Nesvorny|(2012):

£ =3k lk% (%") R+ ks (%p) Rf;] F, 2.1)
donde T’ es el vector posicion de cada planeta respecto al objeto central, 7 = |r], ks, y k2, sOn
los niimeros Love de potencia de grado 2 de la estrella, que consideramos en el limite subestelar
y del planeta, que consideramos de tipo terrestre, respectivamente, 1 = G(M, + M,), siendo
G la constante de gravitacion universal, y M,, R,, M, y R, la masa y radio de la estrella y del
planeta, respectivamente.

La evolucion de R, fue tomada de los modelos deBaraffe et al|(2015) mientras que el valor
del R, de cada planeta fue calculado considerando a cada uno como un cuerpo esférico con
una densidad volumétrica fija de p = 5 g cm 3. La escala de tiempo asociada a la distorsiéon
por marea fue calculada basandonos en el trabajo de Sterne (1939) y esta dada por:

. 2mad M, M,
marea,w 775nf<€) k27*M3Ri + k2,pM3R§; y

(2.2)

siendo 7 el movimiento medio de la drbita planetaria definido como n = (u/ a3)1/ 2y fle) =
(1 - e2)73[1 + (3/2)e + (1/8)¢].

La correccion en la aceleracion de un cuerpo por el término de disipaciéon de marea, que
produce una disminucién o aumento de a y un decaimiento de e, fueron deducidos por Eggleton
et al, (1998) y pueden encontrarse explicitamente para el caso planeta-estrella en Beaugeé y
Nesvorny| (2012):

- w [ M e o L= .
f.=— 3m {M‘:kQ’*At*Ri <2r(r V) +r2(Fx Q, + V))

I (2.3)
+ M;kQ,pAtpRi (2?(1‘«’. V) 4+ 1r?(F x Q, + V))] ,

donde V es el vector velocidad del planeta, ﬁp = 2Ca+ 6y + € 26y ﬁ* = (), ¢é,, son los
vectores velocidad angular de rotacion del planeta y de la estrella, respectivamente, donde €, es
un versor en la direccién normal al plano medio del sistema, y €, y €, son versores ortogonales
en el plano medio. Para calcular cada componente de ﬁp suponemos que la marea produce un
rapido alineamiento del eje de rotacion del planeta con la normal a su plano orbital. De este
modo, calculamos las componentes cartesianas del vector velocidad angular de rotaciéon de un
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dado planeta por €2, , = Q,sen(i)sen(L2), Q,, = —Qpsen(i)cos(Q) y Q, . = Qycos(i), donde
i es la inclinacion orbital del planeta, y (2 la longitud del nodo ascendente. Los valores de €2,
y 2, seran dados a continuacion. Por otro lado, At, y At son las constantes del modelo para
la estrella y cada planeta, respectivamente. Los factores ks ,At, y ko, At,, estan relacionados
con los factores de disipaciéon mediante las expresiones:

3RIE;O'p SRiO'*
2G 2G

donde o, es el factor de disipacién constante para cada planeta y o, el factor de disipacion
constante para el objeto central.

]{727pAtp = y kj27*At* = (24)

La magnitud de la velocidad de rotacion del objeto central €2, fue calculada siguiendo el
modelo de marea propuesto por Bolmont et al|(2011), quienes se aseguraron de que los valores
iniciales del modelo coincidieran con las observaciones de EMBM y EM de diferentes edades,
presentadas en el trabajo de Herbst et al{(2007). De acuerdo con ello, la magnitud de la velocidad
angular de rotacion del objeto central €2, a un dado tiempo ¢ puede expresarse como:

i (hg) el e

Q,(t) = Q(to)

donde %, es un cierto tiempo inicial, y R: , el cuadrado del radio de rotacion definido como

R, = Mi*Rg, siendo I, el momento de inercia del objeto central (Hut,[1981). La funcién f; esta
dada por:
1 d€,
= — . 2.6
=0 (26)

Si consideramos el R% y el R, como valores constantes en un dado intervalo de tiempo en-
tonces:

Q

fi=— i Nol(e) — —=No2(e) (2.7)
dis,x n

con vy, = ﬁ, siendo L el momento angular orbital del planeta que orbita al objeto central,

tais « la escala de disipacion del objeto central (ver Ec. (2.13), y Nol(e) y No2(e) funciones que

dependen de la excentricidad del planeta que orbita al objeto central dadas por (Bolmont et al.,

2011):
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1+ (15/2)e? + (45/8)e* + (5/16)eb
(1 _ 62)13/2 ’

Nol(e) =

(2.8)

oot L2 19

Si solo existen planetas de tipo terrestre orbitando al objeto central, la escala de disipacion del
objeto central ser4 muy grande (ver Ec. (2.13)), dando una f; pequefia (Bolmont et al} 2011).
Luego, si reemplazamos en la Ec. la expresion del radio de rotacion, y suponemos simetria
esférica para determinar el momento de inercia del objeto central, la velocidad de rotacion
puede aproximarse de la siguiente forma:

(2.9)

(1) ~ Qu(to) <%*<;t()))>2 .

En el modelo de equilibrio, en el cual la constante At, es independiente de la frecuencia
de oscilacion del cuerpo de forma esférica a elipsoidal, el movimiento del planeta afectado por
mareas tiende a un estado de pseudo-sincronizacion (Hut, [1981; Eggleton et all 1998). Que
un planeta esté en un estado de pseudo-sincronizacion significa que su velocidad de rotacion
tiende a sincronizarse con la velocidad orbital angular en el pericentro, donde las interacciones
por marea son mas fuertes (Hut, |1981). En simulaciones preliminares, [Leconte et al| (2010),
Bolmont et al|(2011), y Bolmont et al| (2013) verificaron el hecho de que el planeta alcanza la
pseudo-sincronizacion rapidamente en su evolucion. Debido a esto y al igual que en Bolmont e
al|(2011), nosotros fijamos cada planeta en pseudo-sincronizacion en cada paso de integracion
a lo largo de nuestras simulaciones. Por lo tanto, podemos expresar la magnitud del vector
velocidad angular de rotacion del planeta de la siguiente forma (Hut, 1981):

~ (14(15/2)e* + (45/8)e* + (5/16)€%)
P (T 3e2 4 (3/8)eh)(1 — e2)¥2
Las escalas de tiempo de disipacion para 6rbitas excéntricas estan determinadas por la evo-

lucién secular de las mareas sobre el semieje y la excentricidad como ¢, y t. respectivamente,
segun las expresiones (Hansen, 2010; Bolmont et al., {2011} 2013):

(2.10)

1 1d 1 Q
- Nal(e) — —2Na2(e)
t, adt Laisp n

(2.11)

! lNal(e)—g:;NaZ(e)],

dis,*
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1 1d 119
1 tde 9 Nel(e) — ——L2Ne2(e)
te edt 2 gisp 18 n
(2.12)
11,
_ Nel(e) — ——=Ne2(e)| .
dios 18 n

donde t4isp y tais,» son las escalas de tiempo de disipacion para érbitas circulares para el planeta
y el objeto central, respectivamente dados por:

1 M, a® 1

Ldisp = = !
P9 M,(M, + M,) RY o,

(2.13)
t — 1 M, a® i
W79 My(M, + M,) R 5,

y Nal, Na2, Nel y Ne2 son factores que dependen de la excentricidad de la 6rbita del planeta
y estan dados por:

1+ (31/2)e? + (255/8)e* + (185/16)e® + (25/64)®

Nal(e) = e |
Na2(e) = 1+ (15/2)e 2’1(%56/28))66 + (5/16)e |

(2.14)
R
Nea(e) = 7 (3/2)¢* + (1/8)e"

(1—e2)p

Si suponemos planetas de tipo terrestre y un objeto central en el limite subestelar, como
en el trabajo de Bolmont et al|(2011), podemos analizar distintos escenarios dinamicos. Si ini-
cialmente la orbita del planeta es circular, entonces el planeta esta en perfecta sincronizacion,
por lo que ), = n y s6lo se mantiene la marea por parte del objeto central, que determina la
evolucion del planeta. Si €}, = n < (), de la Ec. se llega a que ‘;—‘Z > 0, por lo que el
planeta es empujado hacia afuera. Si en cambio {2, = n > €, la Ec. @ muestra que i—? <0,

por lo que el planeta es empujado hacia el objeto central. Por el contrario, si inicialmente la
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orbita del planeta es excéntrica (e > 0,2), y €, ~ 2,, el efecto de marea por parte del planeta
domina porque la escala de tiempo de disipacion del planeta sera menor. Ademas se cumple que
Nal(e) > Na2(e) (Ecs. ) y de la Ec. se llega a que i—‘t’ < 0, por lo que el planeta es
empujado hacia el objeto central. Esto ocurre en cualquier posiciéon donde se localice el planeta
ya que para un cuerpo en pseudo-sincronizacién, la marea ejercida por el cuerpo actua siempre
de forma tal que hace decrecer su distancia orbital (Leconte et al,2010). Ademas, la marea actia
siempre de forma tal que decrece la excentricidad de la 6rbita. Sin embargo, cuando la excentri-
cidad empieza a decrecer, vuelve a dominar la marea por parte del objeto central. En este caso,
si el planeta esta localizado mas alla del radio de corrotacion 7, (distancia orbital en el plano
medio donde se cumple que {2, = n), entonces i—‘; > () y el planeta es empujado hacia afuera
y, por el contrario, si el planeta esta por dentro de 7o, ‘3—? < 0y sera empujado hacia la estrella.

A partir de lo explicado en esta seccion, podemos ver que la dindmica planetaria se vera
afectada directamente por la marea, dando lugar a distintos caminos evolutivos dependiendo
de los elementos orbitales, de los parametros fisicos de los planetas y del objeto central.

Estimacion de las variables del modelo

La masa de nuestro objeto central es fijada en 0.08 M, valor cercano al limite subestelar de
masa. Los embriones y planetas involucrados en el trabajo son todos de tipo terrestre (masas
y radios menores o del orden de la masa y el radio terrestre). Los nimeros de Love de grado 2
son extraidos del trabajo de [Bolmont et al. (2015) quienes proponen un ky, = 0,307 para un
objeto en el limite subestelar y k, , = 0,305 para la Tierra.

El factor de disipacion constante para los planetas de tipo terrestre fue extraido del trabajo
de Neron de Surgy y Laskar|(1997) que es el mismo valor que el factor de disipacion estimado
para la Tierra 0, = 8,577 x 107° g~'em?s™!. Por otro lado, el factor de disipacién asociado
a un objeto en el limite subestelar es o, = 2,006 x 107% g=tem=2s7!, el cual es el factor de
disipacion asociado a un objeto de 0,08 M, (Hansen, [2010).

La magnitud de la velocidad angular de rotacion del objeto central fue determinada a partir
de la Ec. independientemente de la dinamica del sistema planetario. Consideramos que
el radio R, evoluciona de acuerdo a los modelos atmosféricos y de estructura de Baraffe et al.
(2015). En la Fig. 2.1 mostramos la evolucion del periodo de rotacion del objeto central y su
correspondiente valor de R, desde 1 Ma hasta 100 Ma.

2.2.2. Simulaciones numéricas de prueba
Término de disipacion

Para testear las expresiones analiticas asociadas al término de disipacién por mareas con
las escalas temporales asociadas al decaimiento de a y de e, desarrollamos una simulacién de
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Figura 2.1: Evolucion en el tiempo del periodo de rotaciéon de un objeto de 0,08 My segun el
modelo de Bolmont et al|(2011).

N-cuerpos, utilizando el cddigo MERCURY, en el cual incorporamos el término de disipacion
por mareas. Nuestro objetivo fue testear el modelo comparando nuestros resultados con los
obtenidos por Bolmont et al. (2011) para el caso particular de un planeta de 1 Mg alrededor de
una EM de 0.04 M. En nuestra simulacién utilizamos valores de semieje y excentricidad de
a = 0,017242 au y e = 0,744, extraidos de la Fig. 4 del trabajo de Bolmont et al. (2011) (curva
roja de esa figura). Para correr la simulacién determinamos el resto de los elementos orbitales
de forma aleatoria, fijando la densidad del planeta igual a la densidad de la Tierra y adoptando
un valor para el R, extraido de los modelos de Baraffe et al|(2015) para una EM de 0,04 M.

En la Fig. [2.2) mostramos la evolucioén de a, e y el periodo de pseudo-sincronizaciéon P de
un planeta de 1 Mg alrededor de una EM de 0,04 Mg, la cual resulté analoga a la estimada por
Bolmont et al{(2011). En el panel del medio mostramos ademas la evolucion del 7o, mientras
que en el panel inferior incluimos el periodo de rotaciéon de la EM, P, (lineas punteadas). De
la evolucién de a, e y P podemos ver que, como en un principio P, > P, entonces el planeta
se mueve en direccion al objeto central. Bajo esta condicién, a pesar de que a = e, 1a
orbita planetaria no es circular, por lo que el planeta contintia moviéndose hacia la EM. Luego,
cuando se cumple que P, = P, la 6rbita se vuelve circular y (), = n, por lo que esta vez, cuando
a = Teorot» €l planeta comienza a moverse en direccion opuesta a la EM porque P, < P. Esta
evolucion orbital del planeta esta de acuerdo con los escenarios dinamicos que se describieron al
final de la seccién [2.2.1] si relacionamos los periodos con las velocidades angulares de rotacion,
siendo P = 27 /Q, y P, = 2m/Q,.
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Figura 2.2: Evolucion de e, a y el periodo de pseudo-sincronizacion de un planeta de 1 Mg, orbi-
tando una EM de 0,04 M. Las lineas continuas indican los resultados obtenidos considerando
los elementos orbitales propuestos por Bolmont et al|(2011). Las lineas punteadas indican la
evolucion de 7¢q0r (panel del medio) y del periodo de rotaciéon de la EM P, (panel inferior).
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Término de distorsion

Para testear la expresion de la fuerza asociada a la distorsiéon por mareas con la escala
temporal, realizamos una simulaciéon de N-cuerpos, utilizando el c6digo MERCURY en el cual
incorporamos mediante una subrutina el término de distorsion por mareas.

A modo de ejemplo consideramos un planeta de 1 Mg con a = 0,01 auy e = 0,1, orbitan-
do un objeto central de 1 Ma de edad y masa de 0,08 M. En la Fig. [2.3] mostramos la escala
temporal en la que precesa la linea apsidal asociada al planeta. Nuestros resultados muestran
que el planeta tiene una precesion de w de 360° completa en 3060 afios. Este valor asociado al
efecto de marea est4 en acuerdo con el tiempo predicho por la escala temporal asociada a la Ec.

(2-2).

— 1000 [
&
o}
1%
€
(]
2
100

50 100 150 200 250 300 350
Argumento del pericentro (°)
Figura 2.3: Precesion apsidal asociada al término de distorsiéon por mareas para un planeta de

1 Mg orbitando un objeto de 0,08 M, con valores iniciales a = 0,01 au y e = 0,1. En este
ejemplo, el argumento del pericentro completa una 6rbita en 3060 afios.

2.3. Modelado de efectos de Relatividad General

El efecto predominante derivado de la Teoria de la Relatividad General (TRG) que afecta a
la dinamica de sistemas planetarios es la precesion del pericentro del planeta (Einstein, [1916).
Como trabajamos en el marco de referencia con origen en el objeto central, la correccion en la
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aceleracion que sufre cada planeta por efectos de relatividad general esta dada por:

- GM, /4G M,
for = [( -

53 v2> F+4(v- F)v} : (2.15)

,
La Ec. (2.15) fue propuesta por /Anderson et al|(1975). Esta expresion fue usada por varios tra-
bajos en donde se estudia la evolucion dindmica planetaria (Quinn et al.,[1991; Shahid-Saless y
Yeomans) [1994; Varadi et al., |2003; Benitez y Gallardo, 2008; |Zanardi et al., 2018). La escala de
tiempo asociada a la precesion del argumento del pericentro esta dada por (Einstein, [1916):

az(1— e?)

5 7 (2.16)
3Gz (M, + M,)>

tRG,w = 27T

2.3.1. Simulacién numérica de prueba

Para testear la expresion de la aceleracion asociada a los efectos de relatividad general con
la escala temporal, realizamos una simulaciéon de N-cuerpos, utilizando el c6digo MERCURY
en el cual incorporamos los efectos de relatividad general que afectan a la precesion del peri-
centro de un planeta. Consideramos en este caso los mismos parametros para el planeta y el
objeto central que en la simulacién de prueba realizada para testear el efecto de la precesion
del pericentro del planeta por mareas (ver subseccion [2.2.2). En la Fig. 2.4 mostramos la escala
temporal en la que precesa la linea apsidal asociada al planeta. Nuestros resultados muestran
que el planeta tiene una precesion de w completa en 14 750 afios. Este valor esta en acuerdo
con el tiempo predicho por la escala temporal de la Ec. (2.16).

Remarcamos que los valores de la escala temporal asociados a los efectos de relatividad
general dependen de la masa del objeto central y de la distancia entre el planeta y el objeto
central, mientras que los valores de la escala temporal asociados a los efectos de marea de-
penden ademas de la masa y el radio planetario y de los nimeros de Love relacionados con la
rigidez de los cuerpos. En nuestro ejemplo vemos que la linea apsidal de un planeta de 1 Mg,
orbitando un objeto central de masa cercana al limite subestelar con los parametros elegidos,
precesa mas rapido por mareas que por los efectos de relatividad general. Sin embargo, si se
eligen otros parametros fisicos y orbitales, por ejemplo se disminuye la masa del planeta, o au-
menta la distancia al objeto central, los efectos relativistas seran mas relevantes que aquellos
asociados al término de distorsiéon por mareas.
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Figura 2.4: Precesion apsidal asociada a los efectos de relatividad general para un planeta de
1 Mg, orbitando un objeto de 0,08 Mg, con valores iniciales de @ = 0,01 auy e = 0,1. En este
ejemplo, el argumento del pericentro completa una 6rbita en 14 750 afios.

2.4. Modelo del disco de gas

El disco protoplanetario evoluciona bajo la conservacion de la masa y del momento angular
del sistema estrella-disco. Parte de la masa de la region mas interna del disco es acrecida por la
estrella y para conservar el momento angular otra parte de la masa migra en direccion opuesta
a la estrella. Si el disco tiene simetria axial y es geométricamente delgado, entonces la dina-
mica del transporte de material sera solo en la direccién radial r en el plano medio del disco
y se puede proponer que el mecanismo de transporte de momento angular sea una viscosidad
turbulenta (Shakura y Sunyaev, [1973). Esta viscosidad se puede originar por distintos factores,
aunque las inestabilidades que se generan en un disco con rotacién diferencial kepleriana por
la presencia de un campo magnético débil (Balbus y Hawley, [1991)) representan un mecanis-
mo ampliamente utilizado. Este proceso recibe el nombre de inestabilidad magneto-rotacional
(MRI). Este mecanismo de transporte angular sera valido en una region interna del disco, cer-
cana a la estrella, tal que 7 < 7y, con 7 el radio externo del disco. En las regiones donde la
disipacion de energia por el proceso de viscosidad es pequena, se vuelve relevante la difusion
térmica debida a la irradiacion estelar. Este modelo de disco con calentamiento por viscosidad
en una region cercana a la estrella y calentamiento por irradiacion estelar en la region mas
externa es explicado en mas detalle, por ejemplo, en el trabajo de Hueso y Guillot (2005).

Los embriones planetarios que se encuentren inmersos en el disco de gas evolucionan a
partir de un intercambio de momento angular con la componente gaseosa del disco. Dicho in-
tercambio de momento solo se da en localizaciones resonantes, lo que lleva a considerar las
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resonancias de corrotacion y las resonancias de Lindblad para el céalculo de los torques que
ejerce la componente gaseosa del disco sobre los embriones (Goldreich y Tremainel [1979). Di-
chos torques dependen de la fisica del disco, por lo cual es necesario definir perfiles para la
estructura del mismo. Para estudiar los efectos de la componente gaseosa sobre una muestra
de embriones planetarios, definimos primero los perfiles que describen la estructura del disco
segun [Ida et al) (2016) y que van a depender del proceso de calentamiento del mismo. Luego,
detallamos como calcular la fuerza que el gas ejerce sobre cada embrién planetario teniendo
en cuenta los torques de Lindblad y de corotacion. Para ello seguimos los trabajos de Paarde-
kooper et al) (2010l 2011), que calculan los torques ejercidos por la componente gaseosa sobre
embriones en Orbitas circulares y coplanares, considerando un disco no isotermo. Finalmente,
para extender el calculo de los torques en 6rbitas planetarias excéntricas y/o inclinadas, es que
utilizamos dos prescripciones distintas de la literatura: una prescripciéon publicada reciente-
mente que se basa en el tratamiento de la fricciéon dinamica (Ida et al,|2020) y una prescripcion
clasica que esta basada en el ajuste de expresiones analiticas a los resultados de simulaciones
hidrodinamicas (Cresswell y Nelsonl 2008).

2.4.1. Estructura del disco de gas

En nuestro trabajo de Tesis, adoptamos el modelo propuesto por Ida et al.| (2016) para des-
cribir la estructura del disco en funcién de los perfiles de densidad superficial del gas ¥, la
temperatura en el plano medio 7 y la escala de altura hy = H,/r, donde r es la componente
radial en el plano medio del disco y [, es la altura del disco en direcciéon perpendicular al plano
medio. El modelado de los perfiles depende del mecanismo de calentamiento dominante. En la
region interna del disco (rg < 7 < 7yan, con g el limite interno del disco y 7., el radio de
transicion de régimenes de calentamiento) el proceso fisico relevante en el calentamiento del
disco es la disipacion viscosa, mientras que en la region externa (rya, < 7 < Tfinal, CON T'gina €l
limite externo del disco) lo es la irradiacion del objeto central (e.g. Hueso y Guillot, [2005). Para
la region interna del disco los perfiles para X, T}, y h, estan dados por:

. 3/5 1/5 _ .
Mg M* g 4/5 r 3/5 Ly
Zg,vis = 2100 (10—81\/{@21—1> <M®> (10_3> (au) gcm o, (217)
' 2/5 3/10 ~1/5 —9/10
_ M, M, Qg S /
Ty = 200 (10_8 N a_1> <M®> (10_3) (au) K,  (218)
- 1/5 ~7/20 .
M M, /10 1/20
hg,vis — 0,027 ﬁ ( Oé§3> <T> y (219)
1073 Mg a Mo 10 au

donde M, esla masa del objeto central, Mg la tasa de acrecion de gas y oy el coeficiente viscoso
relacionado conla viscosidad v = a,cT, H, deShakura y Sunyaev|(1973), siendo c, la velocidad
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del sonido para una temperatura T}, en el plano medio del disco. Suponemos que la region
interna del disco es dpticamente gruesa y con una opacidad promedio de x = 1 cm? g~! que
se considera constante en toda la region viscosa. Para suavizar el perfil de X, en el limite
interno del disco, lo multiplicamos por el factor tanh[(r — ro)/(roho)], donde hy es la escala
de altura en el limite interno del disco como es sugerido en los trabajos de|Cossou et al. (2014),
Matsumura et al.(2017) y Brasser et al.(2018).

Para la region externa del disco, los correspondientes perfiles estan dados por:

M, M\ UL\ e
= 2100 MY (M) ey LTy g
’ 1078 M@ ail M@ 1073 L@ au

M* -1/7 L* 2/7 —3/7
Ty = 150 ( ) <> (T) K, (2.21)
’ M@ L@ au

MY LY 27
g = 0,024 Z (r) , (2.22)
’ Mg Lo au

donde L, es la luminosidad del objeto central y por simplicidad suponemos que el disco es
opticamente delgado en direccion perpendicular al plano medio. La distancia radial 7., esta
dada por:

N2 \BUB L 1 v 28/33
ran = 18 [ = = g ) —F . 2.23
" <L@> (M@> (10—3 (10—81\/1@ a—1> o (2.23)

En este trabajo, los parametros que definen los perfiles iniciales del disco estan dados para 1
Ma. El limite interno del disco fue fijado enry = 0,015 au ~ 3R, o siendo R, ¢ el radio del objeto
central en 1 Ma, extraido de los modelos de Baraffe et al.(2015). La escala de altura de disco en
ro es hg = 0,03, la cual es calculada usando el perfil de densidad viscoso ya que 7y, = 0,086 au
para 1 Ma. El coeficiente viscoso fue fijado en un valor constante oy, = 0,001, que es un valor
tipico usado en discos en torno a EM (Adame et all 2011). Finalmente, la luminosidad estelar
sigue los modelos de evolucion propuestos por Baraffe et al|(2015) durante toda la evolucion
del disco.

Tasa de acrecion de gas

La evolucion en el tiempo ¢ de la tasa de acrecion de gas Mg fue tomada del trabajo de
Manara et al. (2012), quienes se basan en una gran muestra de estrellas y EM que se encuentran
acreciendo gas en la Nebulosa de Orion. También fue adoptada por|Liu et al. (2020) para estudiar
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la formacion planetaria cerca del limite de masa subestelar. La misma esta dada por la siguiente
expresion:

M, t M, t M,
log,, (M@ a_1> — _5.12-0,461og (a)—5,75 log <M®>—|—1,1710g <a> log <M®> | (2.24)

Los resultados observacionales de poblaciones estelares jovenes muestran que a una dada edad
la fraccion de EM que albergan discos es mayor que la de las estrellas de baja masa y mayor
incluso que la de las estrellas mas masivas. Por ejemplo aproximadamente a los 7 Ma, cerca del
30 % de las EM observadas (con masas entre 0,03 M, y 0,072 M) retienen sus discos. Por el
contrario, solo el 5 % de las estrellas de baja masa (con masas entre 0,1 M, y 0,5 M) lo hacen
(Damjanov et al., 2007; Bayo et al.,2012; Riaz et all 2012; Dawson et all |[2013; Downes et al,,
2015; Manzo-Martinez et al.,[2020). Estos resultados sugieren que las EMBM y las EM pueden
retener sus discos primordiales por mas tiempo. En nuestro trabajo tomamos como tiempo
de referencia de vida promedio del disco 10 Ma, ya que la masa de nuestro objeto central es
0,08 M.

El proceso que consideramos dominante para la dispersion de la componente gaseosa del
disco es la acrecion de gas hacia el objeto central. Como se explica en Stamatellos y Herczeg
(2015), las incertidumbres respecto a como las emisiones UV y de rayos X de las EM afectan a
los discos que albergan dificulta la estimacion de la contribucién de la fotoevaporacion en la
dispersion del gas del disco. Aunque este proceso puede ocurrir en discos en torno a EMBM
(Alexander et al, 2006), en promedio sus tasas de evaporacion estimadas son del orden de
1071 Mg, /a (Herczeg, 2007). Por esto, incluso en la aproximacién de una tasa de evaporacién
constante de 10~ M, /a durante los primeros 10 Ma, la acrecién hacia el objeto central seria
siempre mayor que este valor. Por lo anterior despreciamos el efecto de la fotoevaporacion
producida por la radiacion del objeto central en este trabajo.

2.4.2. Interacciones con el disco de gas

Las interacciones que sufren los embriones planetarios con el disco de gas provoca su mi-
gracion y el decaimiento de la excentricidad e inclinacion de sus orbitas. Para nuestro trabajo
utilizamos las expresiones de los torques de Lindblad y de corrotaciéon propuestos por Paarde-
kooper et al.| (2010, [2011). Para extender el analisis a embriones planetarios en orbitas excén-
tricas e inclinadas y calcular las fuerzas asociadas a dichos torques usamos dos prescripciones
diferentes. Por un lado, trabajamos con una nueva prescripciéon basada en la friccion dinamica
que puede ser aplicada tanto en el caso subsonico como en el supersonico, propuesta en un
trabajo reciente por Ida et al|(2020) (de ahora en adelante Ida20). La separacion entre el ré-
gimen subsoénico y el supersonico esta dada por Av ~ ¢, donde Av es la velocidad relativa
entre el gas y el embrién planetario, y ¢, es la velocidad del sonido del gas. Como Av ~ ern,
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con n la velocidad angular kepleriana a una distancia r del objeto central y ¢, = ehr, entonces
la separacion entre el régimen subsoénico y supersonico estaria dada por e ~ h. Por otro lado,
usamos la prescripcion clasica basada en el ajuste de expresiones analiticas a simulaciones hi-
drodinamicas con planetas embebidos en discos de gas con Orbitas inicialmente excéntricas e
inclinadas, propuestas en el trabajo de Cresswell y Nelson! (2008) (de ahora en adelante CN08).
Si suponemos entonces una longitud de suavizado gravitatorio de b = 0,4h, (Paardekooper et
al}, |2010,[2011), el torque total I';,, sobre cada planeta esta dado por:

Ftotal = ALFL + ACFC7 (225)

donde Ay y Ac son los factores de reduccion para drbitas planetarias no circulares ni coplana-
res (Paardekooper et al.,[20104/2011). Las prescripciones de Ida20 y de CN08 proponen diferentes
factores, como veremos en la siguiente seccion. Las variables I'} y ['c representan, respectiva-
mente, los torques de Lindblad y de corrotation para 6rbitas planetarias circulares y coplanares
y estan dados por las siguientes expresiones:

r
I =(—25—178+0,16)-2, (2.26)
Yeft

FC :Fc,hs,baroF(pu>G<pl/) + (1 - K(py))rc,lin,baro+
Lo s.entE" (p) F'(px) /G (o) G (px)+ (2.27)
VA= K@) = K(p)etmen

donde I hsparo Y I'c linbaro SON los términos barotrépicos considerando una contribucién no
lineal en una region de herradura (horseshoe region) y una contribucién lineal, respectiva-
mente; y Fc,hs,ent y Fc,nn,ent son las contrapartes correspondientes a los términos entropicos no
barotrépicos. Una explicacion detallada de estos términos involucrados en el calculo del torque
de corrotacion puede verse en los trabajos de Paardekooper et al|(2010) y Paardekooper et al.
(2011), en donde se proponen las siguientes expresiones para definirlos:

Lo

1—‘c,hs,baro - 171 (]-75 - 6) — (228)
Veft
Lo
Fc,lin,baro = 077 (175 - 5) — (229)
Veft
r
Tehsent = 7,965 (2:30)
Veft
14\ T
11C,lin,ent = <272 - = > 6707 (231)
Veft Veft
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donde el torque normalizado es 'y = (Mp / ]\/[*)2 Ygr*hg *n®. El valor negativo del indice de la
ley de potencias de la entropia e = 3—(y—1)d, siendod = —dIn,/dInr, 8 = —dInT,/dInr
y el indice adiabatico v = 1,4. El factor 7.4 viene dado por:

2Qy
1Q+05/2\[(2Q7 + 12— 16Q2(, — 1) +292Q2 — 2

que esta relacionado con la difusion térmica a través de los coeficientes ) = 2x/ 3h§7‘2n y
X = 167(y — 1)o T, /[3k(pghgrn)?], con o la constante de Stefan-Boltzmann, « la opacidad del
gasy p, la densidad volumétrica de gas p, = ¥4/ (H, v/27).

Adicionalmente, las funciones F'(p), G(p) y K (p) estan dadas por:

Vet = (2.32)

1
F(p) = N2 (2.33)
1+ (&)
_\3/4 .
PR s g
2 \mr) P S1p I
3/4 .
2 (%) P2 sin< &
K(p) = o (28 \¥3 _s/3 . 28 (2.35)
=5 (E) P Sip >\ 15s

que estan evaluadas en p que toma la forma de p,, el parametro de saturacion asociado con
la viscosidad, o p,, el pardmetro de saturacién relacionado con la difusion térmica, segin la
Ec. (2.27) (Paardekooper et al.,2010}|2011). El parametro p, esta dado por:

2 [r*na} (2.36)
Pr=3\ "2 ’
0,25

donde zy = (1,1/7.4 ") \/ M,/ (M,hg) es el semiancho adimensional de la region de herradura,

mientras que p, se define como:
[r2nas
= . 2.37

Siguiendo los trabajos de|Cossou et al|(2014),|Coleman y Nelson|(2014),Izidoro et al|(2017),
Carrera et al|(2018) y Raymond et al.|(2018), adoptamos un mismo y Unico valor para ay, el cual
es utilizado tanto para el calculo de la acrecion viscosa que se da en los perfiles de disco en la

Coeficiente de viscosidad
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zona interna como para el computo del torque de la interaccién planeta-disco. Fijamos el valor
en a; = 1073, el cual est4 de acuerdo con el rango de valores propuestos por Matsumura et al.
(2021). Finalmente, destacamos que todas las expresiones requeridas para calcular los torques
de Lindblad y corrotacién estan evaluadas en el semieje mayor de la drbita del planeta.

Factores de reduccion y aceleraciones de Ida20

Los factores de reduccidon para el calculo de los torques sobre planetas en 6rbitas excéntri-
cas e inclinadas propuestos por Ida20 estan dados por las siguientes expresiones:

-1

AL = (1 4 g; J2 + ifat> , (2.38)

ef

Ac = exp (— (2.39)

donde Cp =2,5—-0,164 1,75, C\i = 6(20 — 5 +2), €rat = €/ hg, irat = 1/hg y € = 0,5h5 +0,01.
En coordenadas cilindricas (7, 6, z) las correcciones en la aceleracion de un planeta con una
velocidad dada por v = (v,, vy, v,) son:

fu = — e — =g, g, @40)
donde é,, €y y €, son los versores en las respectivas direcciones. La velocidad del gas esta dada
por la expresién v, = (0, (1 — n)vy,0), siendo vy la velocidad kepleriana, y 7 el factor que
representa cuanto se aparta la velocidad del disco de gas de la velocidad kepleriana de la for-
ma 7 = —(h?/2)/(dIn Py/dInr), donde P, es la presion del gas. Para discos con perfiles de
densidad superficial suave (sin presencia de brechas o anillos) se tiene que 7 ~ h2, que es la
aproximacion utilizada por Ida20. Las variables ¢,, t. y ¢; representan las escalas de tiempo de
evolucion del semieje mayor a, de la excentricidad e y la inclinacion ¢ de la orbita del planeta,
respectivamente. Considerando que la migracion del planeta se debe a la interaccion con un
disco de gas no isotermo, y suponiendo la condiciéon i < h,, ya que planetas de baja masa
inmersos en un disco de gas tienen inclinaciones que cumplen con esta condicion, las escalas
de decaimiento pueden ser expresadas de la siguiente forma:

twave I-‘O
ty = — , 2.41)
2h§ 1—‘total (
twave 1 2 2 \3/2
le = 0.78 {1 + E(erat + Zrat) ] ’ (242)

twave
t [1 +

= 0rii (6t + i&)g/ﬂ , (2.43)

21,5
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donde

M, M, 4 —1
twave - (%) (EgT’2> hgn (244)

es la escala de tiempo dada por Papaloizou y Larwood (2000) y Tanaka y Ward (2004), en donde
todos los parametros fisicos estan evaluados en el semieje mayor de la 6rbita planetaria.

Factores de reduccion y aceleraciones de CN08

Los factores de reduccion propuestos por CN08 estan dados por:

P. -
AL = [Pe + B {o,onm +0,085iL, — 0,0Seratz’fat}] , (2.45)
Ac = exp (—€> [1 — tanh (4a)] , (2.46)
€r

donde

1+ ()" + (a)
2sih)
1~ (559

De la comparacion de simulaciones hidrodinamicas con las simulaciones de /N-cuerpos,
basandose en un perfil de densidad superficial de disco donde ¥, o r~%° y con una altura de
disco fija de Hy/r = 0,05, CN08 dedujeron las siguientes expresiones para el calculo de las
aceleraciones que sufren los planetas por las interacciones con el disco de gas:

P = (2.47)

, v _(¥-DF o
foy = —— — — 226, 2.48
Nt 2, t (2.48)

donde Iy V son los vectores posicion y velocidad del planeta en coordenadas cartesianas y €,
el versor en direcciéon normal al plano medio del disco. Adicionalmente, las escalas de tiempo
de decaimiento de la excentricidad y de la inclinacion estan dadas por:

.

te = ow78 (1 —0,14€2, + 0,06e3, + o,1gemifat) : (2.49)
tane ) .3 9 .
t; = 054 (1 — 0,30, + 0,244, + 0,14eratzrat) , (2.50)

donde ty. viene dada por la Ec. y el torque total Iy, incluye los factores de reduccion
dados por las Ec. y (2.46).
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En CNO8 se introduce una escala temporal de migracion ¢,, en el calculo de las aceleraciones
que sufren los embriones planetarios, que esta dada por:
Lo
Ftotal ’

tm = —L (2.51)

donde L = M, \/GM,a(1 — e?) es el momento angular orbital del planeta, M, su masay G
la constante de gravitacion universal. Es importante resaltar que esta escala de migraciéon no
representa la evolucion real del semieje mayor. Como vimos en la Ec. (2.51)), esta escala se rela-
ciona directamente con el momento angular. Sin embargo, un cambio en el momento angular
orbital L puede ocurrir ya sea por una variacion en el semieje mayor o en la excentricidad de
la orbita de un planeta, como podemos deducir a partir de la definicién del momento angular

orbital:
M, /GM, (1 — e?
AL = P ( ) WA@. (2.52)

2va T iie

Por ejemplo, una disminucién de momento angular no siempre se interpreta como una migra-
cion del planeta en direccion al objeto central. En efecto, si el semieje de la 6rbita se mantiene
constante, un decrecimiento del momento angular estara dado por un aumento en la excentri-
cidad orbital.

Diferencias y similitudes entre Ida20 y CN08

Como vimos, el modelado de la migracion y el decaimiento orbital que experimentan los
embriones debido a las interacciones con el disco de gas difieren segtin las prescripciones de
Ida20 y CN08. Ambas consideran las mismas estimaciones para el calculo de los torques de
Lindblad y corrotacion, pero difieren en las expresiones de los factores de reduccion, las escalas
de decaimiento orbital y en las expresiones de las aceleraciones que sufren los planetas cuando
sus Orbitas son no circulares ni coplanares. Evaluamos entonces la consistencia entre ambas
prescripciones comparando el torque total que sufre un planeta cuando la orbita es circular y
coplanar con el plano medio del disco y cuando no lo es.

La Fig. muestra los mapas del torque total I'y,,; normalizado por el factor I'y para pla-
netas con masas M, y valores de semiejes a dentro de los rangos Mg < M, < 10 Mg y
0,015 < a/au < 5y seleccionando los parametros del disco para una edad de 1 Ma, conside-
rando un objeto central de masa 0,08 M. Los paneles izquierdos muestran el rango completo
de a y los paneles derechos la parte mas interna del disco (0,015 < a/au < 0,02). Los paneles
superiores muestran el caso en que la orbita planetaria es circular y coplanar. En este caso los
factores de reduccion Ay y Ac son iguales a la unidad por lo que el I'y, para cada planeta
en un dado @ es el mismo en ambas prescripciones. Para embriones con masas M, < 3 Mg
cercanos al limite interno del disco se cumple que ',y > 0 mientras que [';oy ~ 0 solo para
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Figura 2.5: Mapas del torque total normalizado 'y, /T que el disco de gas ejerce sobre los
planetas luego de 1 Ma: para orbitas coplanares y circulares (paneles superiores), érbitas con
e = 0,1 siguiendo las prescripciones de Ida20 (paneles medios) y orbitas con e = 0,1 siguiendo
las prescripciones de CN08 (paneles inferiores). Los paneles derechos muestran una ampliaciéon
de la zona mas interna del disco.

planetas a distancias especificas cercanas al limite interno del disco, que dependen de la masa
planetaria. Para el resto de las combinaciones de a y M, el I,y < 0. Los paneles del medio
muestran el ['y,, considerando una 6rbita coplanar para cada planeta con e = 0,1 y donde el
[iotal €s calculado usando los factores Ap y Ac de las prescripciones de Ida20. En este caso, para
la mayoria de los casos ['it < 0, tomando valores mas negativos para a > ry., = 0,086 au,
excepto para una region angosta alrededor de a ~ 0,016 au donde toma valores positivos y
muy cercanos a cero. Esta pequena region de valores positivos se produce por un maximo en el
perfil de densidad del gas y los torques internos negativos se dan por el decaimiento del perfil de
densidad considerado cerca del limite interno del disco. Como describimos en la seccion [2.4.2]
el factor A bajo la prescripcion de Ida20 incluye los parametros ¢ y [ los cuales se relacionan
con los perfiles de densidad y de temperatura del gas y llevan a diferencias cuando e o ¢ no
pueden despreciarse. Los paneles inferiores muestran I'y,, calculado para una orbita coplanar
con e = 0,1 usando los factores A; y Ac de CN08. En este caso 'y, > 0 en la region interna
del disco, I'ioray ~ O ena ~ 0,4 au y I'pra1 < 0 en la zona méas externa. La regiéon mas interna
tiene los valores de torque mas positivos que decrecen conforme a aumenta. El incremento de
e produce valores de torque positivos para un mayor rango de semiejes. En este caso, no se
observa un cambio de signo del torque en la zona cercana al limite interno del disco, ya que
los factores Ar y Ac no estan relacionados con los perfiles de densidad y de temperatura del
disco como en Ida20 y solo dependen de los valores de e e i.
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Repetimos luego el calculo de los torques pero suponiendo érbitas inclinadas con i < h,.
Obtuvimos patrones similares para [, pero con valores mas cercanos a cero que en los casos
anteriores. A medida que ¢ se incrementa, ['\,, tiende a cero ya que las orbitas planetarias
estarian la mayor parte del periodo orbital fuera del plano medio del disco. Cuando se cumple
que i > hg, la Orbita planetaria no est4 contenida dentro del disco la mayor parte del tiempo y
las interacciones planeta-disco son muy débiles (Rein, 2012).

Finalmente, exploramos como cambiarian los mapas de torque a lo largo de la vida del disco.
Encontramos que si se usa la prescripcion de Ida20, después de los ~ 3 Ma, I'io1a1 < 0 para todo
el rango de M, y a, ya sea para el caso de orbitas coplanares y circulares como para érbitas con
e = 0,1. Por otro lado, para una o6rbita de e = 0,1 bajo el tratamiento de CN08, obtenemos un
patron similar de torque total a 1 Ma. La tnica diferencia es que los torques positivos internos
decrecen y se extienden los valores de torque positivo para a mayores hasta alcanzar a ~ 0,8
au a una edad de 10 Ma.

Resumiendo, los mapas de I, para ambas prescripciones difieren significativamente cuan-
do las orbitas planetarias no son circulares. Es por ello que nos interesamos en estudiar qué
diferencias se producen en la dinamica planetaria si usamos una u otra prescripcién en nues-
tros experimentos numéricos para analizar el proceso de formacién y evolucién de planetas
terrestres en el limite subestelar.

2.4.3. Simulaciones numéricas de prueba

Realizamos simulaciones de /N-cuerpos utilizando el c6digo MERCURY en el cual incorpo-
ramos en una subrutina las correcciones en las aceleraciones de los planetas debido a las in-
teracciones con el disco de gas. Afiadimos independientemente las prescripciones de Ida20 y
CNO08 para el calculo de los torques. Utilizando esta versiéon modificada del cédigo, testeamos
el acuerdo entre las fuerzas externas incluidas para el calculo de las aceleraciones de los plane-
tas y las escalas de decaimiento orbital. Realizamos simulaciones considerando un planeta tipo
Marte orbitando un objeto de 0.08 M, asignandole distintos parametros orbitales iniciales y
comparamos su evolucion orbital para ambas prescripciones: Ida20 y CN08.

La Fig. muestra la evoluciéon de a y e del planeta durante el primer milléon de afios y
los valores de las escalas temporales ¢,, . y ; para un planeta localizado en una 6rbita con
a = 0,016 auy e = 0,1 (de ahora en adelante planeta a), y un planeta inicialmente localizado
en una orbita con a = 0,1 au 'y e = 0,5 (de ahora en adelante planeta b). En ambos casos las
simulaciones se realizaron independientemente siguiendo las prescripciones de Ida20 y CN08
y para cada caso indicamos la separacion entre los regimenes subsonico (e < h,) y supersénico
(e > hg).

En cuanto a la evolucién dinamica del planeta a, si seguimos la prescripcion de Ida20,
mientras e < hg, primero el planeta se mueve en direccién opuesta y luego hacia el objeto
central hasta que se cumple que ¢ = h,, momento en el cual vuelve a moverse en direccion
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Figura 2.6: Primer millon de afios de la evolucién orbital de a y e, y los valores de las escalas
temporales de decaimiento orbital ¢,, t. y ; para un planeta inicialmente localizado en a =
0,016 au con e = 0,1 (panel izquierdo), y un planeta inicialmente localizado en a = 0,1 au
con e = 0,5 (panel derecho). Los planetas tienen masas Mp = Mppe- Las lineas de colores
continuas indican los resultados obtenidos siguiendo las prescripciones de 1da20, y las lineas
punteadas, siguiendo las prescripciones de CNO08. Las lineas verticales indican el limite donde
e = hg, el cual separa los regimenes subsénico (e < h,) y supersénico (e > hy).
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opuesta al objeto central hasta que el I'y,y = 0, donde comienza a moverse hacia una 6rbita
mas interna debido al cambio de signo en el torque. Por otro lado, si seguimos la prescripcion de
CNO08, cuando e < h, el planeta se mueve en direccion al objeto central hasta que se cumple que
e = hg, momento en el cual el planeta cambia de direccion hasta que I'yt1 = 0, donde el planeta
empieza a moverse hacia el objeto central. Podemos ver que cuando e no es despreciable, [y
no da la direccion de la evolucion del semieje mayor mientras el planeta esté bajo la prescripcion
de CNO08, pero si lo hace cuando sigue la prescripcion de Ida20 (ver Fig. [2.5). Esta diferencia
se debe a que la prescripcion de CNO08 incluye ¢, en lugar de ¢, en las expresiones para las
aceleraciones de los planetas. Ambas tasas pueden diferir en signo ya que t¢,, esta relacionada
tanto con un cambio en a como en e. Por otro lado, en ambas prescripciones se cumple que
cuando la orbita del planeta se empieza a circularizar, una migracion en direccion al objeto
central estd representada por un I'yy,; < 0 y una migracién en direcciéon opuesta, por un 'y, >
0. Esto ocurre ya que t,, y t, preservan sus signos cuando la drbita es cuasicircular.

Siguiendo cualquiera de las dos prescripciones, el planeta b tiene una evolucion dinamica
en direccion al objeto central. Al igual que en el caso del planeta a, el signo de 'y, no esta
de acuerdo con la direccion en la cual a evoluciona para el caso de las 6rbitas no circulares si
usamos la prescripcion de CNO08. Por otro lado, la migracion del planeta bajo la prescripcion
de Ida20 coincide en cada posicion con ['io; < 0, en acuerdo con un sentido de migracion en
direccion al objeto central. El semieje mayor del planeta b decrece hasta un orden de magnitud
durante el tiempo de integracion. El cambio en la evolucion de a que se ve en ambas pres-
cripciones, cuando el planeta cumple con e = hg, se debe a la variacién en ¢, que el planeta
experimenta cuando migra en direccion a la estrella y decrece e.

Tanto en las simulaciones realizadas con el planeta a como con el planeta b, en el régimen
supersonico, t, muestra las mayores diferencias entre ambas prescripciones: CN08 e Ida20.
Podemos ver oscilaciones en sus valores, los cuales estan asociados con el calculo de Iy,
el cual difiere entre una prescripcion y la otra. Por otro lado, cuando la orbita planetaria es
cuasicircular, ¢, en ambas prescripciones son equivalentes.

Si la orbita planetaria es cuasicircular, las escalas temporales ¢, y ¢; son equivalentes en
ambas prescripciones. Si en cambio la 6rbita planetaria tiene una excentricidad e > h,, mien-
tras que ¢; permanece constante para CNO08, esta sigue el mismo incremento que ?. para Ida20,

porque una escala temporal depende de la otra segun las Ec. (2.42) y (2.43).

Finalmente, exploramos el efecto de la inclinacién orbital mediante un nuevo conjunto de
simulaciones para una érbita inicialmente inclinada un angulo i < h,. No encontramos cam-
bios en la evolucion de e, a e ¢ ni en las escalas temporales t; y t,. Las escalas . apenas difieren
entre si pero las diferencias son tan pequefias que no se produce ningtin cambio cualitativo en
la evolucion orbital ni en las direcciones de migracion que experimentan los planetas.

Considerando el analisis previo, concluimos que existen diferencias importantes en la evo-
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lucidn orbital de un planeta si se usan las prescripciones de CN08 o las de Ida20. Es por ello que
decidimos desarrollar diferentes conjuntos de simulaciones para hacer un estudio detallado y
comparativo del impacto que tienen ambas prescripciones en la formacién y evoluciéon de un
sistema planetario alrededor de un objeto cercano al limite subestelar.
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CAPITULO

3

RESULTADOS 1: INCLUSION DE MAREAS
Y RELATIVIDAD

En este capitulo describimos las simulaciones de /NV-cuerpos realizadas para analizar el im-
pacto de los efectos de marea (que incluyen la contraccion y evolucion del periodo de rotacion
del objeto central) y de relatividad general sobre la formacion y evolucion dindmica de sistemas
de planetas rocosos orbitando un objeto central cercano al limite subestelar de masa 0.08 My,
durante los primeros 100 Ma posteriores a la disipaciéon del disco de gas. Explicamos los dos
escenarios de trabajo propuestos y detallamos los resultados obtenidos en cada caso.

3.1. Caracterizacion del c6digo de N-cuerpos

Modificamos el codigo MERCURY, incluyendo los modelos de marea y relatividad general
mencionados en las secciones[2.2]y[2.3] La incorporacion del modelado en el c6digo se hizo me-
diante una subrutina interna destinada al calculo de fuerzas externas. Para estudiar el impacto
de estos efectos en funcion de la masa planetaria es que realizamos dos conjuntos de simulacio-
nes partiendo de dos distribuciones iniciales de embriones diferentes. Luego repetimos ambos
conjuntos de simulaciones pero con la version original del MERCURY que solo considera las
interacciones gravitatorias entre los cuerpos, para evaluar la relevancia de la inclusién de los

42



Capitulo |§| Planetas de tipo terrestre en el limite subestelar

efectos de marea y relatividad general. Suponemos que el disco de gas ya se disip6 transcurrido
1 Ma que es el tiempo inicial de nuestras simulaciones. Utilizamos un paso de integracién de
0,08 dias, que corresponde a 1/30 del periodo orbital del planeta mas interno, y corrimos las
simulaciones por 100 Ma.

Distribucién inicial embriones planetarios

La distribucion espacial de los embriones fue calculada a partir del perfil de densidad su-
perficial de solidos dado por:

r\ 7 —(r /P2
ES(T) = z:Osnhielo (7’) exXp (r/re) i . (31)

C

Este perfil es ampliamente usado para la interpretacion de resultados observacionales con-
cernientes a la estructura de discos protoplanetarios en un amplio rango de masas estelares
hasta el limite subestelar (e.g. Andrews et al., 2009; Andrews et al.,|2010; Guilloteau et al.,2011;
Testi et all [2016). El valor r sigue representando la coordenada radial en el plano medio del
disco, o es una constante de normalizacidn, 7. es el radio caracteristico que representa la dis-
tancia donde el perfil de densidad decae como 1/e, v es el factor que da el gradiente de densidad
superficial, principalmente en la region interna del disco, y nnielo representa el incremento de la
cantidad de material s6lido debido a la condensacion del agua méas alla de la linea de hielo 7.
En este trabajo consideramos un r, = 15 au y un v = 1, los cuales son consistentes con las
ultimas observaciones de discos realizadas alrededor de EM y EMBM (Ricci et all 2012, [2013;
Ricci et al., [2014; Testi et all|2016; [Hendler et al.,[2017).

La linea de hielo se conoce como la distancia radial al objeto central a partir de la cual el
agua se condensa. Esto ocurre cuando la presion parcial del disco protoplanetario excede la
presion de saturacion. La temperatura exacta para que esto ocurra depende de la estructura
del disco y de las abundancias relativas de los elementos pero se espera que se encuentre en el
intervalo 140 < T'/K < 170. Para el calculo de la linea nos basamos en el trabajo de |Chiang
y Goldreich|(1997). Ellos proponen que el disco radia como un cuerpo negro con un perfil de
temperatura:

T(r)= T, (T>_; : (3.2)

donde 7, y R, son la temperatura efectiva y el radio de la estrella y « es el angulo que forma
un dado haz de luz proveniente del objeto central que incide en el plano medio del disco a
una distancia radial 7. Este perfil no contiene el factor 2 que divide a & como en el trabajo de
Chiang y Goldreich (1997), ya que nos basamos en en trabajo de (Unterborn et al} 2018) en el
que aclaran que este factor fue incluido erroneamenente en el trabajo original.

Siguiendo el trabajo de (Chiang y Goldreich,1997), el angulo « se representa, considerando
equilibrio hidrostatico y distancias > R,, de la siguiente forma:
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d (H
= — | — 3.3
T ( T ) ’ (3.3)
donde H es la altura sobre el plano medio del disco y se expresa de la forma:
1

H Cg /CT(?") 2 3
— =q— =4 —Z 2 3.4
r o n <GM*,ug> " G4

donde ¢ es la velocidad del sonido del gas y n la velocidad angular kepleriana orbital a una
distancia r del disco, M, es la masa de la estrella, k es la constante de Boltzmann y 1, es la masa
del hidrégeno molecular. De esta forma reemplazando la Ec. en la Ec. estimamos el
valor de o que va a depender de la distancia radial. Luego reemplazando el valor de o en la
Ec. llegamos a la siguiente expresion para la linea de hielo:

o3 (4R N\
Thielo = RIT <GM*,Uzg> T<T) 3. (35)

En este trabajo consideramos que 7y, se localiza a la distancia tal que el disco alcanza
la temperatura T'(r = Thielo) = 140 K, que es el extremo inferior del intervalo propuesto de
temperaturas para la condensacion del agua, por lo que nuestros resultados darian el minimo
porcentaje de agua que los cuerpos internos a la linea de hielo pudiesen acrecer. Considerar
una temperatura mayor significaria que la linea de agua estaria ubicada mas cerca de la estrella,
facilitando la entrega de cuerpos que contienen agua a planetas internos. Utilizando los valores
de R, y T} para 1 Ma de los modelos de Baraffe et al, (2015), fijamos entonces la linea de hielo
en rpi = 0,42 au.

Siguiendo los trabajos de [Lodders| (2003) y Lodders et al{(2009), propusimos que para dis-
tancias menores que la linea de hielo 7y, = 1, mientras que para distancias mayores 7yl = 2.
Este salto de un factor 2 en el perfil de densidad de s6lidos esta relacionado con el gradiente de
distribucion del agua. Asi, consideramos que los cuerpos que se localizan en distancias mayores
a Thielo presentan 50 % de agua en masa, mientras que los cuerpos que se localizan a distancias
menores solo tienen 0,01 % de agua en masa. Este pequefio porcentaje de agua fue tomado
considerando que la region interna fue afectada por pequenos cuerpos con un porcentaje bajo
de agua en masa localizados en distancias mayores a la linea de hielo durante la etapa gaseosa.
Este factor es arbitrario y lo adoptamos siguiendo estudios previos de caida de agua en el Siste-
ma Solar (Raymond et al.,2004). La distribucion de agua es asignada a cada cuerpo al principio
de las simulaciones. Resaltamos que el mayor porcentaje inicial de agua va a fijar el valor maxi-
mo de porcentaje de agua en masa que puede tener un planeta ya que el codigo utilizado trata
las colisiones entre cuerpos como perfectamente inelasticas. De acuerdo con esto, los cuerpos
conservan su masa y cantidad de agua en cada colision.
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Suponiendo una distribucion de material sélido con simetria axial, podemos expresar la
masa de polvo del disco M, como:

Mporvo :/ 21 S(r)dr. (3.6)
0

Notamos que resolver la Ec. significa resolver la integral con dos integrandos distin-
tos debido al salto en el contenido de agua en el disco dado por Muielo €N Thielo- De esta forma
podemos estimar la constante de normalizacion para la componente solida del disco s para
un dado valor de la masa de polvo del disco.

Escenarios de estudio

La evidencia observacional nos muestra que los discos protoplanetarios son menos masi-
vos que la poblacion de exoplanetas confirmada. Esta discrepancia en masa fue estudiada por
Manara et al{(2018), quienes sugirieron dos posibles mecanismos para explicarla: primero, la
formacion de nucleos planetarios en edades muy tempranas, entre 0,1 Ma y 1 Ma, cuando los
discos son mas masivos y, segundo, que los discos sean reabastecidos con material nuevo pro-
veniente del medio que lo rodea a lo largo de su tiempo de vida. Teniendo en cuenta estas
incertidumbres en las masas de los discos, consideramos dos escenarios distintos llamados S'1
y S2 que difieren en la masa de polvo en el disco:

» S1: masa de polvo de discos protoplanetarios observados. Suponemos una M, =
9 x 1075 Mg, (~ 3 Mg) a partir del promedio de masas de polvo obtenidas de las observa-
ciones de discos protoplanetarios alrededor de EM y EMBM (ver referencias al comienzo
de la seccion [3.1). Si suponemos una relacion entre el gas y el polvo de 100:1 entonces
seria equivalente a tomar una Mg, = 0,011 M,.

= $2: masa planetaria de sistemas observados. Suponemos una M, = 9 X 107° Mg,
(~ 30 Mg), para extender el material s6lido en el disco de forma tal que en nuestra regién
de estudio se puedan formar planetas de tipo terrestre con masas mayores, teniendo en
cuenta los planetas de tipo terrestre detectados alrededor de objetos cercanos al limite
subestelar (Kubas et al, [2012; |Gillon et al} [2017;|Grimm et all 2018). Si suponemos una
relacion entre el gas y el polvo de 100:1, seria equivalente a tomar una M., = 0,11 M,.

Calculamos la masa de cada embrion planetario M, segun la siguiente expresién que con-
sidera que en el instante inicial los embriones se encuentran al final de la etapa de régimen
oligarquico, habiendo acrecido todos los planetesimales en sus zonas de alimentacion (Kokubo
v 1dal [2000):

M, = 27r Argnds(r), (3.7)
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donde Aryyy es la separacion orbital consecutiva entre dos embriones, con A un dado nimero
entero arbitrario y el radio de Hill mutuo entre dos embriones de igual masa ry;; definido por:

OM,\ 3
Tl = T (SMP) . (3.8)

Reemplazando la Ec. (3.1) y la Ec. (3.8) en la Ec. (3.7), obtenemos la expresion para la masa de
cada embrion planetario en funcién de la distancia radial 7, la cual esta dada por:

3
2 % r\ 7 _(r\*" 2
M, = (27TT2AZOsnhielo <3]\4*> (C) exp () ) . (3.9)

Nuestra region de estudio estd comprendida entre 0,015 < r/ua < 1. El limite interno fue
seleccionado considerando que los efectos de marea permiten la supervivencia de planetas en
orbitas muy cercanas al objeto central sin que se produzcan colisiones, para excentricidades
moderadas (e < 0,4) (Bolmont et al} 2011). El limite externo fue definido de forma tal que se
incluya la zona habitable y una region externa de embriones ricos en agua.

Localizamos entonces el primer embrién inicialmente en el limite interno de nuestra region
de estudio r; = 0,015 au y calculamos su masa usando la Ec. (3.9). Luego, proponemos una
separacion de 10 ry entre el resto de los embriones, fijando A = 10 (Kokubo y Ida, 1998).
Finalmente, calculamos las distancias y masas iniciales para el resto de los embriones r;,; y

M,

p,i+1, Tespectivamente, de la siguiente forma:

2M,;\ 3
.\ 3
) , (3.10)

Tiv1 =T + Ar (3]\4*

2
Mpir = (A <3M*>

parai=1,2, ... con A = 27Tri2+1AEOthielo-

En la Fig. [3.1] ilustramos ambas distribuciones para cada conjunto de simulaciones: S1 y
S2. El S1 (puntos estrella) tiene una distribucién inicial de 224 embriones con una masa total
de Myr = 0,25 Mg localizada en nuestra region de estudio. Hay 210 embriones distribuidos
en la region interna a la linea de hielo con una masa total de 0,06 Mg, mientras que los 14
embriones restantes estan distribuidos en la region externa a la linea de hielo hasta 1 au y
tienen una masa total de 0,19 M. El S2 (circulos) tiene una distribuciéon de 74 embriones
localizados en la regién de estudio con una masa total de Myr = 3 Mg. Hay 69 embriones
distribuidos en la region interna a la linea de hielo con una masa total de 0,72 Mg, mientras
que los 5 embriones restantes estan localizados en la region externa a la linea de hielo hasta

3
2

(ml ) 7 e (2 )“) , (3.11)
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Figura 3.1: Distribucion inicial de masa de los embriones en funcién de su semieje mayor inicial
para S1 (puntos estrella) y S2 (circulos). Los puntos azules representan la poblacién rica en agua
(50 % de agua en masa) y los puntos rojos los cuerpos con el menor porcentaje de agua en masa

(0,01 %).

1 ua con una masa total de 2,25 Mg. Los puntos rojos representan los embriones localizados
dentro de 7y, mientras que los puntos azules representan los embriones localizados més alla
de Thielo-

Para cada embridn, los valores iniciales de excentricidad e inclinacién orbital fueron cal-
culados aleatoriamente a partir de una distribucion uniforme entre 0 y 0.02, y entre 0 y 0.5°,
respectivamente. Como generamos Orbitas cuasicirculares, los valores de los semiejes seran
equivalentes a las distancias radiales calculadas para cada embrién (a; = r;). Los valores inicia-
les de las variables angulares argumento del pericentro w, longitud del nodo ascendente €2, y
anomalia media M también fueron generados de manera aleatoria a partir de una distribucion
uniforme entre 0° y 360°. La densidad volumétrica de cada embrién fue fijada en 5 gr cm—3. A
partir de este valor, y suponiendo simetria esférica para los embriones, se calcularon los radios
planetarios que se utilizan para calcular las fuerzas de marea.

3.2. Resultados de las simulaciones

En esta seccion presentamos los sistemas planetarios resultantes de nuestros dos conjuntos
de simulaciones que llamaremos escenarios S1 y S2, los cuales se diferencian entre si en la
masa y la distribucién orbital inicial de los embriones planetarios, como describimos en la
seccion anterior. Para analizar el impacto de la fuerza de marea y de la relatividad general
para cada escenario S1 y S2 se realizaron 10 corridas que incluyen mareas y relatividad (de
ahora en adelante escenarios Sla y S2a) y 10 corridas que desprecian ambos efectos y solo
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consideran la atraccion gravitatoria entre embriones planetarios y con el objeto central (de
ahora en adelante escenarios S1b y S2b). Comparamos los sistemas resultantes de cada conjunto
de corridas de ambos escenarios S1 y S2. En particular, nos enfocamos en el analisis de los
planetas que se encuentran en Orbitas cercanas al objeto central, que seran los candidatos a
planetas potencialmente habitables.

3.2.1. Arquitecturas planetarias

Nuestras simulaciones predicen una diversidad de arquitecturas de sistemas planetarios a
los 100 Ma tanto en S1 como en S2. La Fig.[3.2l muestra los semiejes de las érbitas de cada uno de
los planetas resultantes para cada simulacion en los dos escenarios, con las correspondientes
masas finales y fracciéon de agua en masa. Para S1, las masas planetarias resultantes varian entre
0,01 Mg y 0,12 Mg, (entre el orden de la masa de la Luna y la masa de Marte, respectivamente),
mientras que para S2 varian entre 0,2 Mg y 1,8 Mg. De acuerdo a las fracciones resultantes
de agua en masa, podemos ver que en S1 existe una amplia diversidad de contenidos de agua,
mientras que en S2 se preservan mas las cantidades iniciales de agua. Las posiciones de la ZH
para edades de 100 Ma y 1 Ga se incluyen también en la figura mencionada. El célculo de la
evolucion de la ZH se desarrolla en el Apéndice 6.3y los planetas potencialmente habitables
se discuten en la subseccion [3.2.4

La diferencia mas importante observada en las arquitecturas de la Fig.|3.2|es la superviven-
cia de varios planetas en Orbitas cercanas al objeto central en las simulaciones que incluyen
mareas y relatividad, los cuales no sobreviven en las simulaciones que no incluyen estos efec-
tos. Este hecho se vuelve mas relevante atin en S1, donde los embriones planetarios tienen una
masa aproximadamente un orden de magnitud menor que en S2.

En las simulaciones para el escenario S2, los embriones planetarios sufren interacciones
gravitatorias mayores que las experimentadas en S1 debido a que los embriones de S2 son mas
masivos. Cuanto mas masivos son los cuerpos mas excitado esta el sistema, favoreciendo las
colisiones con el objeto central y las eyecciones del sistema de algunos de ellos. En S2, estas
interacciones se vuelven mas relevantes que los efectos generados a partir de las mareas y
la relatividad general para la poblacion de planetas que se encuentran en 6rbitas cercanas al
objeto central. En particular, este resultado se refleja en el porcentaje de embriones que co-
lisionaron con la estrella central o que fueron eyectados del sistema, alcanzando distancias
mayores a 100 ua. El porcentaje de embriones planetarios que colisionan con la estrella central
o son eyectados del sistema se muestran en la Fig.[3.3| para cada escenario de trabajo. Dicho
porcentaje estad dado sobre la cantidad inicial de embriones planetarios en cada escenario de
trabajo: 224 embriones en S1 y 74 embriones en S2. Las barras azules representan el porcentaje
de embriones de las simulaciones que incluyen mareas y relatividad, y las barras rojas repre-
sentan los embriones de las simulaciones que no los incluyen. Podemos ver que el porcentaje
de embriones que colisionaron con el objeto central o fueron eyectados en S2 es mucho mayor
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Figura 3.2: Distribucion de los planetas resultantes de cada simulacién de los escenarios S1 (pa-
neles superiores) y S2 (paneles inferiores). Las masas de los planetas se indican con el tamafio
de los puntos segun la escala sobre cada grafico y la fraccién de agua en masa con la escala de
colores. Los paneles izquierdos muestran los planetas resultantes de las simulaciones que in-
cluyen mareas y relatividad, y los paneles derechos los planetas resultantes de las simulaciones
que no los incluyen. La banda color crema representa la ZH para 100 Ma y la de color rosa la
ZH para 1 Ga.
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Figura 3.3: Porcentaje de embriones que colisionaron con el objeto central o fueron eyectados
del sistema durante los 100 Ma de integracion para los escenarios S1 y S2. Las barras azules
representan los embriones de las simulaciones que incluyen mareas y relatividad y las barras
rojas los embriones de las simulaciones que no incluyen dichos efectos.

que en S1 por el grado de excitacion de los sistemas. Mas aun, las simulaciones que incluyen
mareas y relatividad tienen un menor porcentaje de colisiones con el objeto central mientras
que no se presentan diferencias significativas respecto al porcentaje de eyecciones del sistema
ya que los efectos de marea se vuelven irrelevantes a grandes distancias.

La Fig.[3.4/ muestra la masa y excentricidad como funcién del semieje para los planetas re-
sultantes a los 100 Ma para S1 y S2 e incluye la ZH para esa edad y para 1 Ga. Se discriminan
los planetas de las simulaciones que incluyen mareas y relatividad de los planetas obtenidos
con las simulaciones que no incluyen estos efectos. La poblacion de planetas que sobreviven
en Orbitas cercanas al objeto central tienen masas menores y son mayormente el resultado de
las simulaciones que incluyen mareas y relatividad en S1. Si bien un gran nimero de planetas
resultantes en nuestras simulaciones presentan excentricidades no despreciables debido a las
interacciones gravitatorias entre embriones que excitan sus orbitas, aquellos planetas en 6rbi-
tas cercanas al objeto central en S1, circularizaran sus drbitas en aproximadamente 1 Ga (ver
Ec. (2.12)).

Nuestros resultados sugieren que la incorporacion de los efectos de marea y de relativi-
dad general juegan un rol primario en la formacién de planetas de tipo terrestre en el limite
subestelar. La relevancia de los efectos depende de la masa, el semieje y la excentricidad de
los embriones involucrados. Podemos apreciar como estos efectos son mas relevantes en el
escenario S1 donde los embriones planetarios iniciales y planetas resultantes presentan ma-
sas menores. Destacamos ademas que aunque la correccion relativista es relevante durante la
formacion y evolucion del sistema ya que describe de manera mas precisa la dinamica de los
embriones, son los efectos de marea los que juegan el rol primario en la supervivencia de una
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Figura 3.4: Distribucién de masas (izquierda) y distribucion de excentricidades (derecha) en
funcion de los semiejes de los planetas resultantes a los 100 Ma. Los paneles superiores indican
los resultados para el escenario S1 y los paneles inferiores para el escenario S2. Los puntos
azules representan los planetas resultantes de las simulaciones que incluyen mareas y relativi-
dad y los puntos rojos los planetas de las simulaciones que no incluyen estos efectos. La banda
rosa representa la ubicacion de la ZH transcurrido 1 Ga y la banda color crema representa la
ubicacion de la ZH a los 100 Ma (ver Apéndice [6.3).

poblacién de planetas in situ con drbitas cercanas al objeto central.

3.2.2. Fraccion de agua en masa

Los escenarios S1 y S2 muestran una diversidad de fracciones de agua en masa, aunque los
planetas resultantes que tienen semiejes a < 0,1 au siempre conservan su fraccion inicial de
agua en masa, la cual suponemos inicialmente como 0.01 %.

En S1, los planetas que tienen semiejes entre 0,1 < a/au < 70 = 0,42 presentan un
porcentaje de agua que varia entre el 10 % y el 35 %, mientras que los que tienen semiejes
0,42 < a/au < 1 presentan porcentajes entre 35 % y 50 %. En efecto, como se observa de la
Fig.[3.2] los planetas mas externos mantienen altos porcentajes de agua en masa y destacamos la
formacion de una poblacién de planetas en oOrbitas cercanas a la linea de hielo con porcentajes
intermedios.

En S2, los planetas con semiejes a > 0,1 au presentan un porcentaje alto de agua en masa
que varia entre el 35% y el 50 %, como podemos ver en la Fig[3.2] En términos generales, los
embriones que se localizan mas alla de la linea de hielo sufrieron impactos con otros embriones
ricos en agua o fueron eyectados del sistema. A diferencia de S1, en este escenario de trabajo
no se produce la formacién de planetas con porcentajes intermedios de agua en la vecindad de
la linea de hielo.

Para explicar el origen de la distribucion final de agua en masa de los planetas sobrevivientes
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en nuestra regiéon de estudio, analizamos en la préxima seccion la historia colisional de los
embriones.

3.2.3. Historia colisional

Durante los 100 Ma de integracion numérica cada embrion interactua con los demas segun
sus respectivas zonas de influencia gravitatoria experimentando encuentros e incluso colisio-
nes. Como el coédigo de N-cuerpos que utilizamos trata a todas las colisiones como perfecta-
mente inelasticas, el cuerpo resultante de una colision sera una mezcla perfecta de los objetos
que participan del evento de impacto. Por lo tanto, segin las colisiones que experimenten los
embriones ira cambiando su contenido de agua en masa.

A partir del analisis del porcentaje de agua en masa diferenciamos tres regiones para estu-
diar la historia colisional: una region interior de planetas que al final de las simulaciones poseen
semiejes a < 0,1 au, una region intermedia de planetas con semiejes 0,1 < a/au < 0,42 y una
region externa con aquellos planetas con semiejes mayores que la ubicacion inicial de la linea
de hielo 0,42 < a/au < 1.

La Fig. [3.5| muestra la historia colisional de los planetas resultantes de las distintas simu-
laciones. El centro de cada pico representa la posicion inicial del embrion planetario a;,; que
colisiono con el planeta resultante y su altura el porcentaje de incremento de masa debido a la
colision.

En los paneles izquierdos de la Fig. se muestra la historia colisional del escenario S1.
En la region interna, los planetas resultantes colisionaron con embriones con a;,; < 0,35 au
menores a la posicion de la linea de hielo, por lo cual preservan su fraccion inicial de agua en
masa tanto en Sla como en S1b. En la region intermedia, los planetas acrecieron con embriones
con 0,05 < ayy;/au < 0,88 en Sla y entre 0,05 < ai,;/au < 0,95 en S1b, lo cual explica sus
valores intermedios de fracciéon de agua en masa pues colisionaron tanto con embriones con
Qini < Thielo COMO con embriones con ai,; > Thielo- Finalmente, en la region externa, los planetas
colisionaron con embriones con 0,2 < a;,;/au < 0,95 en Slay 0,22 < api/au < 0,95 en
S1b. En esa region, a pesar de que los planetas resultantes sufrieron colisiones con embriones
localizados inicialmente en una amplia region del sistema, solo unos pocos tienen semiejes
Gini < Thielo» POT lo que mantienen un porcentaje muy alto de agua en masa. Es importante
remarcar que la poblacién de planetas resultantes con semiejes @ < 0,1 au no colisioné con
planetas con a;,; > 0,1 au, siempre que las mareas y la relatividad estuviesen incluidas en las
simulaciones.

Los paneles derechos de la Fig.[3.5|muestran la historia colisional de los planetas resultantes
del escenario S2. En este caso, en la region interna los planetas resultantes colisionaron con
embriones con a;,; < 0,36 au en S2a y con a;y; < 0,22 au en S2b. En la region intermedia, los
planetas resultantes acrecieron con embriones con 0,06 < a;y;/au < 0,72 en S2a'y con 0,07 <
aini/ua < 0,91 en S2b. Finalmente, en la region externa, los planetas resultantes colisionaron
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Figura 3.5: Historia colisional de los planetas resultantes de las simulaciones de los escenarios
S1 (izquierda) y S2 (derecha). Los paneles superiores indican las simulaciones que incluyen
los efectos de mareas y relatividad y los paneles inferiores aquellas que no los incluyen. Las
lineas rojas, naranjas y azules representan, respectivamente, a los planetas que al final de las
simulaciones se encuentran en la region interior, intermedia y externa segun las definiciones
indicadas en el texto. Cada pico indica la posicion inicial del embrién que colision6 con alguno
de los planetas resultantes incrementando su masa. La linea vertical en cada grafico representa
la ubicacion de la linea de hielo al inicio de las simulaciones 7, = 0,42 au.

con embriones con 0,17 < ay,;/au < 0,72 en S2ay 0,097 < a;y;/au < 0,72 en S2b. Los planetas
que al final de las simulaciones se encuentran en la regiéon intermedia o externa acrecieron con
embriones con semiejes iniciales correspondientes a una region similar con solo unos pocos
embriones con a;y; < Thielo- POr esta razon todos ellos retuvieron un porcentaje alto de agua en
masa.

La historia colisional de los planetas resultantes explica sus masas finales y sus fracciones
de agua en masa. Mas aln, nos permite concluir que la poblacion de planetas sobreviviente al
final de las simulaciones en orbitas cercanas al objeto central, que fue la mas afectada por los
efectos de mareas, solo sufrid colisiones con embriones también localizados en 6rbitas cercanas
al objeto central.

3.2.4. Planetas potencialmente habitables

La ZH en torno a un objeto en el limite subestelar a una edad de 100 Ma comprende dis-
tancias entre 0,04 < r/au < 0,07 y evoluciona en el tiempo hacia el objeto central alcanzando
valores entre 0,017 < r/au < 0,029 a una edad de 1 Ga (véase Fig. 6.1/ del Apéndice [6.3). Es-
tos cambios nos conducen a comparar las Orbitas planetarias con la ZH para distintas edades,
con el fin de entender si los planetas se mantienen en la ZH, entran a ella o si es la ZH quien
alcanza a los planetas con orbitas inicialmente compactas. En esta secciéon nos enfocamos en

53



Capitulo |§| Planetas de tipo terrestre en el limite subestelar

analizar la evolucion de los planetas que se ubican dentro de la ZH a una edad de 100 Ma, el
cual representa el tiempo de integracion de nuestras simulaciones. Ademas, comparamos las
orbitas de tales planetas con los limites de la ZH a una edad de 1 Ga, para establecer cuantos
de ellos pueden llegar a ser candidatos a planetas potencialmente habitables cuando se tiene
en cuenta la evolucion de sus orbitas y de la ZH.

Caracterizacion

Empleamos dos criterios para determinar si un planeta se encuentra en la ZH: primero,
cuando su semieje mayor se encuentra contenido en la ZH y segundo, cuando sus distancias
pericéntrica ¢ = a(1 — e) y apocéntrica () = a(1 + e) se encuentran contenidas dentro de la
ZH.

A los 100 Ma, que es el tiempo final de las simulaciones, adoptando el criterio basado en
el semieje mayor, los escenarios Sla y S1b muestran dos y un planeta dentro de los limites de
la ZH correspondiente a una edad de 100 Ma, respectivamente, mientras que los escenarios
S2a y S2b presentan dos y ningun planeta dentro de los limites de la ZH, respectivamente. Si
adoptamos el criterio basado en las distancias pericéntricas y apocéntricas, sdlo un planeta
sobrevive dentro de los limites de la ZH en Sla y en S2a.

Al final de las simulaciones, adoptando nuevamente el criterio basado en el semieje mayor,
los escenarios S1a y S1b muestran nueve y un planeta dentro de la ZH asociada a una edad de 1
Ga, respectivamente. Si bien no contamos con los elementos orbitales de tales planetas para un
tiempo de integracion de 1 Ga, consideramos que los mismos se mantendran dentro de dicha
region si la simulacion fuese extendida por un tiempo tal, ya que no se modificaran cualita-
tivamente los valores de los semiejes y las orbitas se circularizaran por mareas (ver Ec.
y Ec. (2.12)). Finalmente, destacamos que ningtin planeta del escenario S2 sobrevive en la ZH
correspondiente a una edad de 1 Ga.

La Tabla [3.1) expone algunos parametros fisicos y orbitales de los planetas de los escena-
rios S1 y S2 ubicados dentro de la ZH asociada a 100 Ma y 1 Ga segun el criterio del semieje
mayor. Remarcamos que el escenario S1 que incluye mareas y relatividad es el mas favorable
para la supervivencia de candidatos a planetas potencialmente habitables. Esto demuestra que
si bien el modelo de mareas es sumamente importante para hacer mas realista el desarrollo
de la evolucion dinamica de los planetas resultantes, las condiciones iniciales de la poblacion
de embriones juega un rol clave en la supervivencia de planetas en la ZH. Sin embargo, para
analizar la posible habitabilidad es necesario tener en cuenta otros factores como la masa mi-
nima que tiene que tener un cuerpo para poder retener una atmosfera, la composicion de las
atmosferas planetarias, tectonica de placas, y la presencia de campos magnéticos (e.g. [Martin
et al.,2006), asi como también la dindmica de los planetas con respecto a la evolucion de la ZH,
para analizar la supervivencia de volatiles (e.g. Luger y Barnes, [2015). En efecto, un analisis
pormenorizado sobre el intervalo de tiempo que los planetas resultantes se alojan mas cerca
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Escenario a e M | Hy,O ZH
[au] Me] | [%]
Sla 0.020 | 0.23 | 0.004 | 0.01 1 Ga
Sla 0.025 | 0.18 | 0.010 | 0.01 1 Ga
Sla 0.026 | 0.23 | 0.008 | 0.01 1 Ga
Sla 0.027 | 0.27 | 0.013 | 0.01 1Ga
Sla 0.024 | 0.43 | 0.007 | 0.01 1Ga
Sla 0.018 | 0.07 | 0.001 | 0.01 1 Ga
Sla 0.046 | 0.19 | 0.010 | 0.01 | 100 Ma
Sla 0.022 | 0.23 | 0.013 | 0.01 1 Ga
Sla 0.022 | 0.30 | 0.006 | 0.01 1Ga
Sla 0.052 | 0.08 | 0.013 | 0.01 | 100 Ma
Sla 0.019 | 0.28 | 0.007 | 0.01 1 Ga
S1b 0.066 | 0.195 | 0.017 | 0.01 | 100 Ma
S1b 0.022 | 0.18 | 0.007 | 0.01 1 Ga
S2a 0.051 | 0.45 | 0.337 | 0.01 | 100 Ma
S2a 0.053 | 0.20 | 0.370 | 0.01 | 100 Ma

Tabla 3.1: Candidatos a planetas potencialmente habitables de las simulaciones en los escena-
rios S1y S2. Para cada candidato se muestra el semieje mayor, excentricidad, masa y porcentaje
de agua en masa. Indicamos si los planetas se encuentran dentro de la ZH a los 100 Ma o 1 Ga.

del objeto central que el limite interno de la ZH, nos conduciria a evaluar la pérdida de volatiles
y con ello, refinar los contenidos finales de agua de los mismos. Sin embargo, este analisis esta
mas alla de los objetivos que nos hemos propuesto en este trabajo.

Historia de la acrecion de masa planetaria

Toda la poblacién de candidatos a planetas potencialmente habitables segun el criterio de la
localizacion del semieje mayor experimentaron una fuerte historia colisional durante el tiem-
po de integracién. En la Fig. [3.6) mostramos el nimero acumulado de colisiones que sufren los
once planetas candidatos que se encuentran en la ZH en el escenario Sla, y el nimero de coli-
siones que sufre cada uno de los dos planetas candidatos de S1b, y cada uno de los dos planetas
candidatos de S2a. Por un lado, en el escenario Sla, todos los planetas candidatos recibieron al
menos 50 impactos cada uno, la mitad de ellos recibié mas de 100 y solo unos pocos llegaron a
sufrir 160 impactos. Por otro lado, los dos planetas candidatos del escenario S1b recibieron 70 y
127 impactos, mientras que, en el escenario S2a, los dos planetas candidatos recibieron 29 y 61
impactos. En las simulaciones del escenario S1a se da una mayor cantidad de impactos ya que
el niimero total de embriones es mayor que en el escenario S2 (224 y 74 embriones iniciales,
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Figura 3.6: Colisiones acumuladas entre los planetas que sobreviven dentro de la ZH en 100 Ma
y 1 Ga para las simulaciones Sla (linea naranja), en conjunto con las colisiones que sufri6 cada
planeta sobreviviente de S1b (puntos turquesas) y cada planeta sobreviviente de las simulacio-
nes del escenario S2a (puntos rojos). Los numeros sobre los puntos hacen referencia al indice
inicial de cada embrion en las simulaciones.

respectivamente). Sin embargo, en cualquiera de los dos escenarios, todos los planetas candi-
datos colisionaron con un porcentaje del total de embriones planetarios iniciales que va entre
25 %y 50 % durante los 100 Ma de integracion.

Como se muestra en la Tabla3.1] todos los planetas candidatos que se encuentran dentro de
la ZH correspondiente a 100 Ma o de la ZH correspondiente a 1 Ga conservan su fraccion inicial
de agua en masa. Esto se debe a que todos los impactos que sufrieron los embriones candidatos
ocurrieron con embriones en Orbitas interiores a la localizacién de la linea de hielo. La Fig.
muestra el porcentaje de masa que cada planeta en la ZH obtuvo luego de cada colisiéon en
funcion del semieje inicial a;,; del embrion con el que colisiond, considerando los candidatos
de los escenarios Sla, S1b y S2a. Esta figura es una ampliacién de ambos paneles de la Fig.
para los planetas candidatos que se encuentran dentro de la ZH.

Los impactos que sufren los planetas producen siempre un incremento de su masa ya que,
como vimos, el cédigo de N-cuerpos trata las colisiones como perfectamente inelasticas. En la
Fig[3.8|mostramos la evolucién de la masa de cada planeta dentro de la ZH al final de la simula-
cion (panel superior) y su fraccion de masa respecto al valor final (panel inferior) con el mismo
patron de colores que el la Fig. Segun el panel, cada escalon representa masa o fraccion de
masa ganada por cada planeta luego de cada colisiéon. Encontramos que no hay diferencia entre
las historias de acrecion de masa de los planetas ubicados dentro de la ZH en 100 Ma y los que
se encuentran dentro de la ZH en 1 Ga.

56



Capitulo |§| Planetas de tipo terrestre en el limite subestelar

S1a
45 + S2a — |-
Sitb ——

Masa (%)
N
[9,]

e 1L L

0 0.05 0.1 0.15 0.2 0.25 0.3 0.35 0.4
Semieje mayor (au)

Figura 3.7: Porcentaje de acrecion de masa que cada planeta en la ZH obtuvo luego de colisio-
nar con otro embrion planetario, segun el semieje inicial de dicho embrién, considerando las
simulaciones del escenario Sla (lineas naranjas), de las simulaciones de S1b (lineas turquesas)
y de las simulaciones del escenario S2a (lineas rojas).
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Figura 3.8: Evolucion de la masa (panel superior) y de la fraccion de masa respecto al valor
final de masa (panel superior) de cada planeta candidato que se encuentra dentro de la ZH para
100 Ma (lineas continuas) y dentro de la ZH para 1 Ga (lineas punteadas) de las simulaciones
del escenario Sla (lineas naranjas), del escenario S1b (lineas turquesas) y de las simulaciones
del escenario S2a (lineas rojas).

57



Capitulo |§| Planetas de tipo terrestre en el limite subestelar

Con los resultados expuestos en este capitulo mostramos la relevancia de incluir los efectos
de marea y relatividad general en la formacion y evolucion de planetas de tipo terrestre en
el limite subestelar. Si bien el modelado de mareas es importante para hacer mas realista el
desarrollo de la evolucion de los embriones, el estado final de los sistemas y particularmente,
la supervivencia de los planetas en la ZH y su caracterizacion en términos de sus masas y
fracciones de agua en masa es muy sensible a la masa inicial propuesta para los embriones
dentro de un mismo modelo.
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CAPITULO

4

RESULTADOS 2: INCORPORACION DEL
DISCO DE GAS

En este capitulo describimos las simulaciones de N-cuerpos realizadas que incluyen los
efectos de marea, de relatividad general, y las interacciones que sufren los embriones con el
disco de gas, para estudiar la formacion y evolucion dinamica de sistemas de planetas rocosos
orbitando un objeto central cercano al limite subestelar de masa 0,08 M, durante los prime-
ros 100 Ma. Explicamos los dos escenarios de trabajo propuestos y detallamos los resultados
obtenidos en cada caso.

4.1. Caracterizacion del codigo de N-cuerpos

Utilizamos la version del c6digo MERCURY en la que incluimos los efectos de marea y re-
latividad y le afiadimos el modelado de las interacciones que sufren los embriones planetarios
con el disco de gas hasta que este se disipa a los 10 Ma de evolucion del sistema. Luego de
la disipacion del disco de gas, continuamos analizando la evoluciéon dinamica de los sistemas
planetarios resultantes por un periodo de 90 Ma. La incorporacion de estos efectos se hizo
mediante una subrutina destinada al calculo de fuerzas externas.

El tiempo inicial de las simulaciones es de 1 Ma y el paso de integracion de 0,08 dias,
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correspondiente a 1/30 del periodo orbital del planeta mas interno que consideramos en el
limite interno del disco. El tiempo total de integracion es de 100 Ma.

Escenarios de trabajo

Para analizar el impacto de las interacciones entre los embriones y el disco de gas en las
arquitecturas planetarias resultantes, realizamos dos conjuntos de simulaciones, cada uno de
los cuales sigue una prescripcion distinta, basadas en los trabajos de |Cresswell y Nelson| (2008))
(CN08) e [Ida et al(2020) (Ida20) descriptos en la seccion [2.4 Estas prescripciones estan basa-
das en la misma estructura del disco de gas que evoluciona por acrecién viscosa, y en el cual
despreciamos la fotoevaporacion (ver seccion|2.4). De ahora en adelante el conjunto de simula-
ciones que incluyen la prescripciéon de CNO08 sera el escenario S3 y el conjunto de simulaciones
que incluyen la prescripcion de Ida20 sera el escenario S4.

Distribucion inicial de embriones

En ambos conjuntos de simulaciones empleamos la misma distribucion espacial inicial de
embriones. Calculamos la masa de los mismos sobre las bases de un perfil de densidad de s6lidos
Yo construido a partir de los perfiles de densidad del gas del disco Y is y X propuestos en

la seccion [2.4

2g,viszonhielo sir < T'tran,
Yisol = (41)
Zg,ilrrzonhielo sir > Ttran,

donde elegimos la metalicidad 2y = 0,0153 correspondiente a la abundancia primordial de ele-
mentos pesados del Sistema Solar (Lodders et all[2009). El factor 1, representa el incremento
de la cantidad de material s6lido debido a la condensacion del agua mas alla de la linea de hielo
Thielo- NUevVamente, siguiendo los trabajos de Lodders (2003) y |Lodders et al{(2009) suponemos
que Nhielo = 1 SI 7 < Thielo Y QUE Mhielo = 2 S1 7 > Thielo- Este salto de un factor 2 en el perfil de
densidad de sdlidos esta relacionado con el gradiente de distribucién del agua.
En esta oportunidad calculamos la posicidn de la linea de hielo como yie1o ~ MAX(Thielo.vis, Thielo.irr)

siguiendo el modelo propuesto por[Ida et al](2016) que desarrollamos en la seccion 2.4 siendo:

M a VY ag
ielo,vis — 1,2 - — B ( € ) 4.2
e (M@> (10—81\/[@ a—1> 10-3 a (4.2)
M. ~1/3 L. 2/3
ielo,irr — 0775 P s 4.3
it <M®> (L@) " 43
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donde la tasa de acrecion Mg descrita en la Ec. y la luminosidad del objeto central L,,
extraida de los modelos de Baraffe et al. (2015), fueron evaluados para 1 Ma (tiempo inicial de
nuestras simulaciones), resultando en ., = 0,23 au.

La masa total de so6lidos M, fue calculada entonces a partir de los perfiles de densidad de
s6lidos como:

Ttran Thielo Tfinal
Mgy = 27 / rEdr + 21 / rEdr + 27 / S ordr (4.4)
Tini T'tran Thielo
donde 7,; = 0,015 au correspondiente al radio interno del disco de gas, ry., = 0,086 au

correspondiente al radio de transicion entre la zona viscosa y la zona irradiada del disco en 1 Ma
(ver seccién Y Tanal = D au es el valor externo considerado para distribuir el material sélido,
consistente con el trabajo de Coleman et al.| (2019) quienes estudian la formacion planetaria en
el limite subestelar.

A partir dela Ec. , la masa de s6lidos entre 7i,; Y Thielo €S aproximadamente igual y menor
que 0,1 Mg mientras que la masa entre el ¥ 7inal €5 aproximadamente 7 Mg,. En la presente
investigacion, consideramos que un 30 % de la masa del polvo es responsable de la opacidad
del disco segun valores tipicos obtenidos de la observacién de discos de baja masa a edades
tempranas (e.gWard-Duong et al.,[2018). De acuerdo con esto, despreciamos la masa de s6lidos
interior a 7y, Y nos quedamos con unas 4,5 Mg a distribuir en una poblaciéon de embriones ya
formados entre 7y;elo ¥ Tfinal- A cada embrion le asignamos una misma masa My, = 0,16 Mg
(~ 1,5 Mparte), comparable con los valores empleados por|Coleman et al. (2019).

Los embriones fueron distribuidos entre 7e1 < 7/au < 7g,, segin la expresion:

Tis1 = i + AR (4.5)

donde 7 = 1,2, ... y A es un nimero entero aleatorio entre 5 y 10.

Dado que todos los embriones de nuestra poblacion inicial se ubican mas alla de la linea de
hielo, le asignamos a cada uno de ellos un 50 % de agua en masa, siguiendo el incremento del
material sélido mas alla de la linea de hielo por la condensacion del agua (Lodders et al), 2009).
La distribucion de agua es asignada a cada cuerpo al principio de las simulaciones. Ademas, a
cada embrion le asignamos valores iniciales de excentricidad e inclinacién orbital generados
aleatoriamente a partir de una distribucién uniforme entre 0 y 0.02, y entre 0 y 0.5°, respecti-
vamente. Como suponemos que los embriones estan en orbitas casi circulares, los valores de
los semiejes seran equivalentes a las distancias radiales calculadas para cada embrion (a; = ;).
Los valores iniciales de las variables angulares argumento del pericentro w, longitud del nodo
ascendente (2, y anomalia media M también fueron generados de manera aleatoria a partir
de una distribucion uniforme entre 0° y 360°. La densidad volumétrica de cada embrion fue
fijada en 5 g cm™3. A partir de este valor, y suponiendo simetria esférica para los embriones,
se calcularon los radios planetarios que se utilizan para calcular las fuerzas de marea.
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4.2. Resultados de las simulaciones

En esta seccion analizamos la formacion y evolucion de los sistemas de las simulaciones
de los escenarios S3 y S4, los cuales constan de un total de 23 simulaciones cada uno. Dividi-
mos nuestro analisis en dos etapas: una etapa gaseosa que coincide con el tiempo de vida del
disco de gas (10 Ma) y que incluye efectos gravitatorios entre los cuerpos, mareas, relatividad
general e interacciones planeta-disco, y una etapa post-gas que se extiende desde los 10 Ma y
hasta 100 Ma, y que incluye solo efectos gravitatorios entre los cuerpos, mareas y relatividad
general. Ademéas comparamos los sistemas resultantes con la pequefia muestra de exoplanetas
confirmados alrededor de objetos de masa cercana al limite subestelar.

4.2.1. Etapa gaseosa

En esta etapa analizamos la dindmica de los sistemas planetarios durante los primeros 10 Ma
donde coexisten efectos gravitatorios entre los cuerpos del sistema, efectos de marea, de rela-
tividad general, e interacciones entre los embriones y el disco de gas.

Distribucion orbital de embriones

La Fig. 4.1/ muestra la distribucion orbital en semieje a y en excentricidad e de los embrio-
nes sobrevivientes en distintos instantes de la etapa gaseosa, discriminados segtin su semieje
inicial y masa en cada instante de tiempo. Esto nos da un primer indicio de que ambas pres-
cripciones conducen a una dinamica planetaria diferente, en particular para los planetas en el
régimen supersénico (¢ > hg). La prescripcion de CN08 (simulaciones S3) lleva a migraciones
mas rapidas de las poblaciones mas internas con a < 0,1 au'y que mantienen e < 0,12. Por otro
lado, la prescripcion de Ida20 (simulaciones S4) lleva a migraciones mas lentas, con planetas
algo mas excitados con excentricidades e < 0,2. También es importante notar que en ambas
prescripciones se produce un residuo de embriones externos (a > 2 au) que casi no se ven al-
terados por el gas. Estos resultados nos invitan a tener que elegir de manera muy cuidadosa la
distribucion inicial de los embriones ya que estas poblaciones externas residuales podrian ser
reales o bien un producto de la elecciéon de nuestra muestra de embriones. En efecto, trabajos
tales como aquellos desarrollados por Voelkel et al|(2021a) y [Voelkel et al|(2021b) demuestran
que existe un limite externo radial para la formacion de embriones planetarios por acrecion de
planetesimales y guijarros dentro del tiempo de vida del disco de gas. Si bien estos autores tra-
bajan con estrellas de tipo solar, seria interesante explorar sus resultados alrededor de objetos
cercanos al limite subestelar, con el fin de poder refinar las condiciones iniciales concernientes
a la distribucion de embriones en estos escenarios de estudio.

A modo de ejemplo, en la Fig. se muestra la variacion de las escalas temporales de
decaimiento orbital en semieje ¢, y excentricidad . para un embrién con a = 0,02 au y valores
de e = 0,2y e = 0,05 para la prescripciones de Ida20 y CNO08, respectivamente, para una edad
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Figura 4.1: Distribucion del semieje mayor y la excentricidad de los embriones planetarios du-
rante la etapa gaseosa para edades de 1 Ma, 5 Ma y 10 Ma. La escala de color representa el
semieje inicial y el tamarfio de los puntos la masa de los embriones. Los paneles superiores e
inferiores muestran, respectivamente, las simulaciones con las prescripciones de Ida20 y CN08.
Las curvas negras indican el limite entre los regimenes subsénico y supersénico (e = h,) y las
lineas verticales el limite interno del disco de gas (i, = 0,015 au).
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Figura 4.2: Escalas de decaimiento del semieje ¢, (superior) y de la excentricidad ¢. (inferior)
como funcion de e/h, para un embrion planetario con a = 0,02 au. Las lineas rojas y azules
indican, respectivamente, los resultados para las prescripciones de Ida20 y CN08. Los puntos
rojos y azules representan, respectivamente, las escalas temporales de un embrion con e = 0,2
y e = 0,05. La linea vertical negra indica el limite entre los regimenes subsénico y supersoénico.

de 1 Ma. Podemos ver como decrece e y el embrion migra mas rapidamente bajo la prescripcion
de CNO08 cuando se encuentra en el régimen supersonico. La diferencia en e que ocurre en el
régimen supersonico provoca que para un dado instante de tiempo y para un dado valor de a la
escala de decaimiento ¢, para la prescripcion de Ida20 sea mayor que para el caso de CN08. Esta
diferencia en las escalas temporales se da en la mayoria de los embriones internos (@ < 0,1 au),
lo que explica por qué la poblacion de embriones planetarios con orbitas cercanas al objeto
central migra mas rapido en las simulaciones de S3 (CN08) que en las de S4 (Ida20). En S3
solo sobrevive un embrién en la region 0,015 < a/au < 0,1, en el 17 % de las simulaciones,
mientras que sobreviven varios embriones en la misma region en todas las simulaciones de S4,
que en algunos casos poseen Orbitas mas excéntricas al final de la etapa gaseosa (ver Fig. [4.1).

Historia colisional

Debido a las diferencias expuestas en las prescripciones adoptadas para modelar la inter-
accion planeta-disco, se obtuvieron distintas historias colisionales para los planetas resultan-
tes de cada escenario. La Fig. [4.3| muestra el porcentaje de embriones iniciales que alcanzaron
a < rine = 0,015 au durante la etapa gaseosa en S3 y S4. Llamaremos a la region delimitada por
el radio estelar y el limite interno del disco cavidad del disco. Debido a la rapida migracion y
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Figura 4.3: Fraccion del nimero inicial de embriones planetarios que entraron en la cavidad
(e < 0,015 au) durante la etapa gaseosa. Cada barra representa la fraccion correspondiente a
cada simulacién. Las barras rojas representan las simulaciones que incluyen la prescripcion de
Ida20 (S4) y las azules las que incluyen la prescripcion de CNO08 (S3).

a la intensidad del torque total que experimentan los embriones en el limite interno del disco,
especialmente durante los primeros 5 Ma, en las simulaciones de S3 entre el 45 % y el 70 % de
los embriones iniciales entra en la cavidad mientras que para S4 solo entran a la cavidad entre
el 5% y el 30 % de los embriones. Para las simulaciones S3 aproximadamente el 10 % de los
embriones que entraron a la cavidad colisionaron entre si y el 90 % restante terminé colisio-
nando con el objeto central. Este comportamiento se repite solo en 7 de las 23 simulaciones
de S4, mientras que en las 16 simulaciones restantes todos los embriones que entraron en la
cavidad colisionaron con el objeto central.

La Fig. [4.4| muestra el porcentaje de embriones que colisionaron entre si durante la etapa
gaseosa respecto del total de embriones iniciales. Las colisiones resultaron mas frecuentes en-
tre embriones en las simulaciones de S4 que en las de S3. En un 78 % de las simulaciones de
S4 el porcentaje de colisiones entre embriones supera a las de S3. Considerando el total de las
simulaciones, el 98 % de las colisiones se dieron entre embriones con a < 0,1 au. En las simula-
ciones de S3, todos los embriones que colisionaron entre si dentro del disco de gas terminaron
entrando a la cavidad del disco y en las simulaciones S4 todos los embriones que colisionaron
entre si dentro del disco lo hicieron a una edad mas tardia (después de 3 o 4 Ma) debido a la
migracion lenta en este régimen y, por lo tanto, sobrevivieron hasta el final de la etapa gaseosa.

Para un analisis mas detallado de la historia colisional, la Fig. muestra las medianas
de las colisiones acumuladas entre embriones y de embriones con el objeto central durante la
etapa gaseosa y durante la etapa post-gas. Durante los primeros 3 Ma en las simulaciones de
S4 no ocurrieron colisiones de embriones con el objeto central, mientras que solo en 4 de las
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Figura 4.4: Fraccion del nimero inicial de embriones que colisionaron entre si durante la etapa
gaseosa en cada simulacion. Los colores son analogos a los de la Fig.
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Figura 4.5: Medianas de las colisiones acumuladas entre embriones (panel superior) y de colisio-
nes entre embriones y el objeto central (panel inferior) del total de simulaciones que incluyen
Ida20 (lineas rojas) y las que incluyen CNO08 (lineas azules) antes y después de la disipacion del
disco de gas a los 10 Ma (linea vertical).
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23 simulaciones de S3 ocurrieron colisiones, por lo cual el valor de la mediana es igual a 0. Por
otro lado, la mediana de las colisiones acumuladas entre embriones es de aproximadamente
un 10 % independientemente de la prescripcién utilizada. Luego, entre los 3 Ma y 5 Ma, la
mediana de colisiones entre embriones de S4 es de 32 % y todavia se mantiene un valor de la
mediana de colisiones con el objeto central de 0. La mediana de colisiones de embriones con
el objeto central para S3 es 21 % y para S4 es 32 %. Posteriormente, entre 5 Ma y 10 Ma, las
simulaciones de S4, muestran un aumento de la mediana de colisiones entre embriones de 40 %
y de embriones con el objeto central de 10 %, mientras que en S3 se mantiene el mismo valor de
la mediana de colisiones entre embriones y se incrementa el valor de la mediana de colisiones
de embriones con el objeto central hasta 40 %.

Concluimos que con el modelo de disco propuesto y la distribucion inicial de embriones
planetarios, las prescripciones de CN08 y Ida20 llevan a diferencias significativas en la dinamica
orbital de los sistemas planetarios que se reflejan en la supervivencia de embriones con 6rbitas
cercanas al objeto central durante la etapa gaseosa. Solo en las simulaciones que incluyen la
prescripcion de Ida20 sobreviven multiples planetas en orbitas cercanas al objeto central al final
de la etapa gaseosa.

Resonancias

Durante la etapa gaseosa, en todas las simulaciones realizadas, se encuentran resonancias
de movimientos medios en la poblacién planetaria cercana al objeto central (a < 0,1 au). Las
diferencias entre las resonancias que se encuentran en las simulaciones del escenario S3 y S4
radican en la duracién y el mecanismo de ruptura de las mismas.

Decimos que dos cuerpos con semieje mayor a; y a;, respectivamente, que satisfacen a; < a;,
estan en Orbitas conmensurables si siguen la siguiente relacion:

2/3
a4~ (q> a;, (4.6)
p

donde p y ¢ dan el orden de la conmensurabilidad p : g.

Por otro lado, si dos cuerpos satisfacen la relacion anterior, y ademas presentan un angulo
critico que libra, entonces decimos que ese par de cuerpos esta en resonancia de movimientos
medios. En todas las simulaciones realizadas, los angulos criticos en libracion encontrados fue-
ron:

01 = pAi — g\ — (p — @), (4.7)

0y = pAi — q)\j - (p - q)wj, (4.8)
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Figura 4.6: Ejemplo de una resonancia de movimientos medios entre dos planetas de una de
las simulaciones del escenario S4: angulo critico (panel superior) y semieje del planeta mas
interno (linea continua amarilla) superpuesto con la localizacién resonante (linea punteada
azul) mostrando una conmensurabilidad 3:2 del par de planetas en resonancia (panel inferior).
La linea vertical representa ¢ = 10 Ma, fin de la etapa gaseosa.

donde >\i,j = Qi,j + Wij + Mi,j Y wij = Qi,j -+ Wi, con Qi,j la longitud del IlOdO, Wij el argumento
del pericentro, y M la anomalia media de cada cuerpo involucrado.

En la Fig. 4.6 se muestra un ejemplo de un par de planetas de una de las simulaciones de
S4, que se encuentra en resonancia de movimientos medios, ya que se satisfacen ambas con-
diciones mencionadas anteriormente: el par de planetas tiene un angulo critico en libracion y
los planetas estan en 6rbitas conmensurables durante un intervalo de tiempo. En este caso la

resonancia ocurre entre t ~ 4 May ¢ ~ 10 Ma y la conmensurabilidad es 3:2, es decir los semi-
: ., 2/3 . . .

ejes cumplen con la relacion a; ~ (%) a,, siendo a; el semieje del planeta mas interno y as

el correspondiente al planeta mas externo. En este ejemplo, a los t ~ 4 Ma, luego de que otros

cuerpos en Orbitas mas externas colisionaran entre si, ambos planetas migraron en direccion

al objeto central entrando en la resonancia. Cuando el gas se disip6 a t = 10 Ma, ambos pla-

netas volvieron a migrar hacia el objeto central, a diferentes tiempos, y la resonancia se rompio.

Teniendo en cuenta todas las simulaciones realizadas, las resonancias méis comunes en-
contradas fueron: 2:1, 3:2 y 4:3. Sin embargo, se encontraron también, con menor frecuencia,
resonancias 3:1, 4:1, 5:1, 5:2 y 5:3. La Fig.muestra la cantidad de resonancias presentes en las
simulaciones de S3 y S4. En todas las simulaciones se encontraron también cadenas resonantes
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Figura 4.7: Histograma del total de resonancias presentes en todas las simulaciones S3 (barras
azules), y de S4 (barras rojas).

de distintos 6rdenes.

Los embriones planetarios presentes en las simulaciones de S3 entran en la resonancia du-
rante el primer 1 Ma y usualmente se mantienen en resonancia entre 1,5 y 2 Ma. Una vez
que el embriéon mas interno entra en la cavidad del disco de gas, el resto de los embriones
que forman parte de la cadena resonante comienzan a moverse en direccién al objeto central
manteniendo sus respectivas resonancias. La migracién se da en tiempos muy cortos (aproxi-
madamente 40.000 afios) hasta que los embriones terminan colisionando con el objeto central.
La migracion rapida que sufren los embriones mas internos se da primordialmente por la gran
intensidad del torque total del disco de gas en etapas tempranas en distancias cercanas al limite
interno del disco, y en segundo lugar por la fuerza de marea una vez que el embrion se acerca
al objeto central. Un ejemplo de este comportamiento puede verse en el panel izquierdo de la
Fig. que muestra los semiejes de los embriones planetarios mas internos y las respectivas
conmensurabilidades en las que se encuentran dentro de una cadena resonante. Algunos de
los embriones mas internos estan en resonancia con dos embriones externos. Los embriones
migran en direccion al objeto central luego de que el cuerpo mas interno entra en la cavidad del
disco. Los cuerpos migran manteniendo sus respectivas resonancias y terminan colisionando
con el objeto central. Posteriormente, en ¢ = 5 Ma, en la mayoria de los casos, no es posible
encontrar ninguna cadena resonante ya que hay una falta de planetas internos (¢ < 0,1 au).
En menos del 10 % de las simulaciones se pueden encontrar embriones en resonancias entre
8 Ma y 10 Ma, las cuales se rompen una vez que el gas se disipa del disco.

Los embriones planetarios presentes en las simulaciones de S4 entran en resonancia en dis-
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tintos tiempos. En todas las simulaciones ocurre que algunos embriones entran en resonancia
durante el primer Ma. Algunas resonancias se rompen porque uno o mas de los embriones
involucrados entran en la cavidad del disco o porque algunos embriones colisionan entre si,
mientras que otras resonancias se mantienen hasta que el gas se disipa del disco. Por otro lado,
algunas cadenas resonantes se forman después de los 4 Ma, las cuales en general se mantienen
durante toda la etapa gaseosa. Un ejemplo de este comportamiento puede verse en el panel
derecho de la Fig. que muestra los semiejes de los embriones planetarios mas internos y las
conmensurabilidades en las que se encuentran dentro de una cadena resonante. Nuevamente
se da que algunos embriones mas internos estan en resonancia con dos embriones externos. Se
puede ver que algunas resonancias se rompen cuando algunos de los embriones involucrados
colisionan entre si o porque el cuerpo mas interno entra en la cavidad del disco. Miles de afos
después de que el embrién mas interno migra hacia el objeto central, la resonancia se rompe, y
el resto de los planetas comienza a migrar. Posteriormente, después de t ~ 10 Ma, cuando el gas
se disipa del disco, todas las cadenas resonantes sobrevivientes se rompen porque el embrion
mas interno entra en la cavidad del disco y migra en direccion al objeto central, rompiendo
el resto de las resonancias. La migracion es gobernada primordialmente por la intensidad del
torque total del disco, y en segundo lugar por la fuerza de marea una vez que el embrion se
acerca al objeto central. En este caso los embriones experimentan una migraciéon mas lenta
que los embriones en resonancia presentes en el ejemplo de la simulacion de S3 (en la cual
los cuerpos entraron en la cavidad en ¢ ~ 4 Ma), ya que en ¢ = 10 Ma la intensidad de los
torques del disco de gas es menor. A pesar de que no se pueden formar resonancias después
de que el gas se disipa del disco, varios pares de embriones mantienen 6rbitas muy cercanas a
conmensurabilidades durante toda la integraciéon numérica.

Concluimos que la supervivencia de las cadenas resonantes dependera de la prescripcion
utilizada. En nuestro caso, solo en las simulaciones que incluyen la prescripcién de Ida20 existen
cadenas de resonancias de movimientos medios de embriones planetarios internos (¢ < 0,1 au)
que sobreviven hasta el fin de la etapa gaseosa. Si bien todas se rompen cuando el gas se disipa
del disco, la mayoria de los planetas se mantienen en orbitas cuasi-conmensurables.

4.2.2. Etapa post-gas

Estudiamos la evolucion dinamica de los sistemas planetarios una vez que el gas se disip6
del disco y por un periodo de 90 Ma. Analizamos las diferencias entre los sistemas resultantes
de embriones sujetos a las interacciones planeta-disco propuestas en cada uno de los escenarios
S3y S4.
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Figura 4.8: Ejemplos de embriones planetarios en 6rbitas conmensurables, que representan
cadenas resonantes tipicas encontradas en las simulaciones de S3 (panel izquierdo) y de S4
(panel derecho). Las lineas continuas representan los semiejes de los embriones mas internos
de las resonancias, y las lineas punteadas las conmensurabilidades a las que estan asociados.
En algunos casos los embriones internos estan en resonancia con dos cuerpos.

Distribucion orbital de embriones

Luego de que el gas se disipa del disco la mayor diferencia entre las simulaciones de S3 y
S4 se encuentra en la dinamica de los embriones planetarios en 6rbitas con semiejes 0,015 <
a/au < 0,1. Estos embriones tienen rbitas con e < 0,08 en las simulaciones de S4, mientras
que se mantienen en Orbitas casi circulares en las simulaciones de S3. Para 6rbitas con semiejes
mayores (a > 0,1 au), los efectos del gas son menos relevantes y los embriones planetarios
mantienen sus Orbitas iniciales casi circulares en todas las simulaciones. Podemos ver estas
diferencias en la Fig.|4.9|que muestra la distribucion de e y a para los embriones sobrevivientes
de todas las simulaciones de S3 y S4 discriminados por sus semiejes iniciales, sus masas y en
los instantes de tiempo 10 Ma, 50 Ma y 100 Ma.

Historia colisional

Luego de que el gas se disipa del disco, ningin embrién entra en la cavidad en las simula-
ciones de S3, mientras que varios lo hacen en las simulaciones de S4. Sin embargo, en todos los
casos, los embriones que se encontraban dentro de la cavidad terminan colisionando eventual-
mente con el objeto central.

Como se muestra en la Fig. la mayoria de las colisiones entre embriones y con el objeto
central ocurrieron antes de la disipacion del gas en ambos escenarios. Luego de que el gas se
disipa, la mediana de colisiones acumuladas de embriones con el objeto central se incrementa
en S3 menos de un 10 % alcanzando un valor de 50 % a los 50 Ma, mientras que en S4 se incre-
menta un 5 % alcanzando un valor de 15 % a los 50 Ma. Por otro lado, la mediana de colisiones
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Figura 4.9: Distribucion de e y a de los embriones sobrevivientes después de que el gas se disipa
del disco en las simulaciones que incluyen la prescripcion de Ida20 (S4, paneles superiores) y
en las que incluyen el tratamiento de CNO08 (S3, paneles inferiores) para edades de 10 Ma,
50 Ma y 100 Ma. La escala de colores indica el valor de los semiejes iniciales de los embriones
sobrevivientes y el tamano de los puntos representa el valor de su masa. Las lineas verticales
representan la posicion del radio interno del disco de gas.
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acumuladas entre embriones en S3 se mantiene constante, ya que no existieron colisiones en-
tre embriones en la etapa post-gas, mientras que en S4 se incrementa en un 5 % alcanzando un
valor de 42 % a los 50 Ma. En los dltimos 50 Ma de integracion, en 9 de 23 simulaciones de S3
y solo en 5 de las 23 simulaciones en S4 un embrién colisiona con el objeto central, por lo que
el valor de todas las medianas de las colisiones entre embriones y de embriones con el objeto
central se mantiene constante.

Arquitecturas planetarias resultantes

En la Fig. se muestran las arquitecturas finales resultantes de las simulaciones asocia-
das a los escenarios S4 (panel izquierdo) y S3 (panel derecho) a 100 Ma. Podemos ver que en
todas las simulaciones de S4 sobreviven planetas en 6rbitas compactas (@ < 0,1 au), en parti-
cular planetas que se localizan en la ZH, los cuales presentan una gran diversidad de masas,
alcanzando valores de hasta 1 Mg,. Por otro lado, solo en 3 de las 23 simulaciones de S3 sobre-
viven objetos en 6rbitas compactas, que se localizan ademas en la ZH y preservan el contenido
inicial de agua en masa. Por lo tanto, las simulaciones que adoptan la prescripcion de Ida20, son
las que favorecen la supervivencia de planetas en 6rbitas compactas y candidatos a planetas
potencialmente habitables con una amplia diversidad de masas, incluso después de que el gas
se disipa del disco.

Planetas potencialmente habitables

Teniendo en cuenta el criterio del semieje mayor, las arquitecturas planetarias ponen en
evidencia que existen varios candidatos a planetas potencialmente habitables, los cuales se
localizan dentro de los limites de la ZH asociados a 100 Ma y a 1 Ga. Las propiedades fisicas y
orbitales de los mismos se exponen en la Tabla De acuerdo con esto, los sistemas resultantes
del escenario S4 presentan varios planetas dentro de la ZH a 100 Ma y de la ZH a 1 Ga en cada
simulacion, mientras que solo dos de las simulaciones S3 presentan un planeta en la ZH en
100 Ma y solo una presenta un candidato en la ZH en 1 Ga (ver Fig.[4.10). Vale la pena destacar
que dado que las excentricidades orbitales de estos planetas son bajas, los mismos pueden ser
clasificados como candidatos tanto a partir del criterio del semieje, como a partir de aquel
basado en las distancias pericéntricas y apocéntricas de los mismos.

De acuerdo a los parametros fisicos y orbitales de los planetas candidatos, el efecto de
marea conducira a un decaimiento de los semiejes y excentricidades orbitales sobre una escala
de tiempo del orden de unos miles de millones de afios. A partir de esto, los valores de la masa,
semieje, y excentricidad de los planetas candidatos resultantes de nuestras simulaciones en 100
Ma pueden ser tomados como representativos de aquellos asociados a una edad de 1 Ga.

Teniendo en cuenta este razonamiento, es posible desarrollar una interesante discusion
concerniente a la potencial habitabilidad de estos candidatos. Por un lado los planetas ubica-
dos dentro de los limites de la ZH asociada a 100 Ma no migraran en direccion al objeto central
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Figura 4.10: Arquitecturas planetarias a los 100 Ma de las simulaciones S4 (panel izquierdo) y
S3 (panel derecho). Cada planeta esta representado con un punto cuyo tamario y color indican
su masa final segun se muestra en la parte superior del grafico. Las ZH correspondientes a
100 Ma y 1 Ga estan representadan respectivamente por las franjas de color crema y rosa.
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por efectos de marea conforme evoluciona la ZH. Por lo tanto, después de algunos millones
de afios, estos planetas se encontraran por fuera del limite externo de la ZH. Por otro lado, los
planetas que se ubican por dentro de los limites de la ZH asociada a 1 Ga estaran expuestos
a la radiacion estelar desde su formacion y hasta que la ZH los alcance, luego de mil millones
de afios. Como consecuencia de ello, tales planetas candidatos pueden experimentar un efecto
invernadero en fuga, como se describe en Luger y Barnes| (2015). Planetas con estas caracte-
risticas quedaran seguramente desprovistos de agua, aunque deberia desarrollarse un estudio
detallado sobre la evolucion dinamica de los mismos junto con un modelo de evolucién de vo-
latiles para especificar cuanta agua puede conservarse en dichos planetas. Por estas razones,
es necesario evaluar cuidadosamente la potencial habitabilidad de estos planetas candidatos.

Es importante remarcar que en estos escenarios de trabajo no analizamos cambios en el
porcentaje de agua de los objetos. En efecto, dado que todos los embriones tienen el mismo
porcentaje de agua al inicio de las simulaciones, todos los planetas candidatos preservaran el
mismo porcentaje de agua al final de las mismas, el cual es del 50 %.

4.2.3. Planetas simulados vs. exoplanetas confirmados

En esta seccién, comparamos la muestra de planetas sobrevivientes de nuestras simulacio-
nes numéricas con la muestra de exoplanetas de tipo terrestre confirmados en torno a estrellas
de baja masa publicada en el Exoplanet Archiveﬂ Tanto los planetas simulados como los obser-
vados tienen Orbitas con semiejes a < 0,1 au. Los exoplanetas confirmados que usamos para
el anélisis fueron descubiertos con las técnicas de transito o velocidad radial, tienen masas
M < 2 Mg yradios R < 2 Rg y orbitan estrellas de campo con edades de algunos Ga.

En la Fig. se ilustran las distribuciones acumuladas de la razén de periodos de planetas
con Orbitas adyacentes y las distribuciones acumuladas de los periodos de los planetas mas
internos correspondientes a los escenarios S3 y S4, para 10 Ma (final de la etapa gaseosa) y
100 Ma (fin de la integracion numérica). Ademas, se representan las mismas distribuciones
acumuladas para los exoplanetas de tipo terrestre confirmados en torno de estrellas con masas
en los rangos 0,08 < M, /Mg < 0,14y 0,14 < M,/ Mgy < 0,5. Finalmente, ilustramos los
errores poissonianos de cada distribucién calculados como & v/N con N el nimero de planetas
en cada intervalo de las distribuciones correspondientes.

En primera instancia, comparamos las distribuciones acumuladas derivadas de nuestros
estudios numéricos al final de la etapa gaseosa (10 Ma) con aquellas construidas a partir de la
observacion. De la Fig. vemos que la distribucion de la razon de periodos de planetas ad-
yacentes del escenario S3 muestra un buen acuerdo con la correspondiente distribucién de los
exoplanetas en torno de estrellas de masas M, < 0,5 M. Por otro lado, las distribuciones acu-
muladas de planetas con periodos mas internos obtenidas de los escenarios S3 y S4 muestran
un mayor porcentaje de planetas con periodos cortos (P < 10 dias) que la muestra de exopla-

ICatalogo disponible en: https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu/
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Escenario a e M ZH | Escenario a e M ZH
[au] [Mg] [au] [Me]
S4 0.029 | 0.016 | 0.48 1 Ga S4 0.020 | 0.023 | 0.48 1 Ga
S4 0.042 | 0.053 | 0.16 | 100 Ma S4 0.042 | 0.025 | 0.48 | 100 Ma
S4 0.055 | 0.007 | 0.32 | 100 Ma S4 0.051 | 0.012 | 0.48 | 100 Ma
S4 0.044 | 0.024 | 0.32 | 100 Ma S4 0.026 | 0.016 | 0.16 1 Ga
S4 0.059 | 0.067 | 0.16 | 100 Ma S4 0.046 | 0.015 | 0.32 | 100 Ma
S4 0.051 | 0.014 | 0.48 | 100 Ma S4 0.040 | 0.005 | 0.32 | 100 Ma
S4 0.019 | 0.038 | 0.16 1 Ga S4 0.052 | 0.005 | 0.16 | 100 Ma
S4 0.022 | 0.023 | 0.48 1 Ga S4 0.063 | 0.007 | 0.32 | 100 Ma

S4 0.040 | 0.001 | 0.32 | 100 Ma S4 0.023 | 0.008 | 0.32 1Ga
S4 0.052 | 0.005 | 0.32 | 100 Ma S4 0.051 | 0.009 | 0.32 | 100 Ma
S4 0.068 | 0.016 | 0.16 | 100 Ma S4 0.027 | 0.001 | 0.32 1Ga

S4 0.053 | 0.002 | 0.48 | 100 Ma S4 0.041 | 0.042 | 0.16 | 100 Ma
S4 0.048 | 0.004 | 0.32 | 100 Ma S4 0.066 | 0.002 | 0.16 | 100 Ma

S4 0.063 | 0.029 | 0.16 | 100 Ma S4 0.050 | 0.003 | 0.32 | 100 Ma
S4 0.021 | 0.017 | 0.64 1Ga S4 0.026 | 0.006 | 0.32 1Ga
S4 0.045 | 0.010 | 0.16 | 100 Ma S4 0.053 | 0.026 | 0.48 | 100 Ma

S4 0.043 | 0.008 | 0.64 | 100 Ma S4 0.023 | 0.028 | 0.32 1Ga
S4 0.050 | 0.009 | 0.32 | 100 Ma S4 0.046 | 0.023 | 0.16 | 100 Ma

S4 0.066 | 0.013 | 0.16 | 100 Ma S4 0.026 | 0.025 | 0.32 1Ga
S4 0.052 | 0.044 | 0.48 | 100 Ma S4 0.059 | 0.040 | 0.32 | 100 Ma
S4 0.029 | 0.015 | 0.96 1Ga S3 0.021 | 0.004 | 0.16 1Ga
S4 0.056 | 0.040 | 0.32 | 100 Ma S3 0.050 | 0.001 | 0.16 | 100 Ma
S4 0.041 | 0.021 | 0.32 | 100 Ma S3 0.057 | 0.002 | 0.16 | 100 Ma

S4 0.061 | 0.018 | 0.32 | 100 Ma

Tabla 4.1: Candidatos a planetas potencialmente habitables de las simulaciones S3 y S4. Se
muestran para cada candidato el semieje mayor, excentricidad y masa. Dependiendo de su
localizacion al final de las simulaciones, indicamos si los planetas se encuentran dentro de la
ZH correspondiente a 100 Ma o a 1 Ga.
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Figura 4.11: Comparacion de las distribuciones acumuladas de los planetas sobrevivientes de las
simulaciones S4 (lineas rojas) y S3 (lineas azules) correspondientes a 10 Ma (paneles superiores)
y 100 Ma (paneles inferiores) con la muestra de planetas de tipo terrestre confirmados alrededor
de estrellas con masas 0,08 < M, /Mg < 0,14 (lineas negras continuas y area naranja)y 0,14 <
M, /My < 0,5 (lineas negras punteadas y area gris). Todos los planetas considerados tienen
orbitas con semiejes a < 0,1 au. Las sombras de colores muestran los errores Poissonianos
correspondientes a cada distribucion.

netas observados. Resaltamos que esta comparacion fue hecha con exoplanetas de la muestra
observacional alrededor de estrellas de campo, cuyas edades son mayores a 1 Ga.

Si comparamos las distribuciones de exoplanetas observados con las de los planetas sobre-
vivientes a los 100 Ma, podemos ver que la distribuciéon de la razon de periodos de planetas
adyacentes resultantes del escenario S4 esta en buen acuerdo con la distribucién asociada a
los exoplanetas confirmados en torno a estrellas de masas M, < 0,14 Mg. Se realiz6 un test
Kolmogorov-Smirnov aplicando 500 realizaciones de muestreo recursivo y encontramos que
solo en un 15 % de las veces, podemos rechazar la hipdtesis de que ambas muestras provie-
nen de una misma distribucién con un 99 % de confiabilidad. Un anélisis analogo no es posible
en el caso de S3 porque no hay mas que un planeta con semieje a < 0,1 au al final de las
simulaciones. En cuanto a las distribuciones de periodos de los planetas mas internos, no se
encontr6 un buen acuerdo entre los exoplanetas observados y los planetas de las simulaciones
de ninguno de los escenarios. Por un lado, el 80 % de los planetas més internos del escenario
S3 tiene periodos orbitales mayores a 10 dias y los planetas sobrevivientes en S4 tienen perio-
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dos entre 4 y 10 dias. Por otro lado, la poblaciéon mas interna de exoplanetas observados tiene
periodos entre 0.4 y 10 dias. Por lo tanto, aunque la poblacién de planetas mas internos que
sobrevive en el escenario S4 es la que ofrece el mejor acuerdo con la poblaciéon mas interna de
exoplanetas observados, existe un déficit de planetas internos (a < 0,025 au). Este déficit en las
simulaciones S4 no cambiara en un periodo de 1 Ga pues, considerando los efectos de marea,
los planetas con a > 0,025 au disminuiran su semieje en escalas de tiempo mayores a 10 Ga.
Para explicar este déficit de planetas internos, seria interesante explorar distintos parametros
en la estructura del disco. En particular, un cambio en el parametro o turbulento podria mo-
dificar el resultado, ya que estudios recientes indican que las regiones internas de los discos
tienen una estructura mayormente laminar (Bai, [2017), por lo que la interaccién planeta-disco
seria mas débil y con ello las migraciones menos eficientes, lo que permitiria la supervivencia
de planetas en 6rbitas mas internas (ver Capitulo[6). Sin embargo, consideramos que no habria
ninguna diferencia cualitativa en el acuerdo entre la distribucién de la razén de periodos de
planetas adyacentes encontrada para S4 y la de exoplanetas observados, ya que la superviven-
cia de planetas en 6rbitas mas internas en los sistemas simulados mantendria configuraciones
planetarias compactas.

Por lo estudiado en este Capitulo, vemos que bajo el modelo de formacién planetaria pro-
puesto, no seria correcto comparar las arquitecturas planetarias al final de la etapa gaseosa de
las simulaciones numeéricas con la muestra de exoplanetas observados orbitando estrellas vie-
jas, ya que una vez que se disipa el gas del disco los embriones planetarios resultantes siguen
sufriendo colisiones. Ademas, la comparacién de arquitecturas planetarias deberia ser hecha
considerando estrellas huéspedes con masas analogas. En este trabajo extendemos nuestras si-
mulaciones por 100 Ma, siendo este un tiempo representativo de la etapa final de los sistemas
ya que la cantidad de planetas que sobreviven en las simulaciones es aproximadamente cons-
tante durante los ultimos 50 Ma de la integraciéon numérica, como podemos ver en la Fig.
Ademas, teniendo en cuenta las interacciones gravitatorias entre los cuerpos, y las largas esca-
las temporales para el decaimiento orbital asociadas a las fuerzas de marea, podemos decir que
las configuraciones planetarias obtenidas a los 100 Ma no cambiaran cualitativamente en una
escala de Ga, dadas las bajas excentricidades, el rango de masas y semiejes de los planetas resul-
tantes simulados. Concluimos que dado el modelo de disco propuesto, inicamente los planetas
resultantes a los 100 Ma de las simulaciones que incluyen la prescripcién de Ida20 tienen un
buen acuerdo respecto a la distribucion de la razén de periodos de planetas adyacentes con la
muestra de exoplanetas tipo terrestre observados orbitando estrellas con masas M, < 0,14 Mg,
y con semiejes 0,019 < a/au < 0,1.
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CAPITULO

5

DETECTABILIDAD DE PLANETAS
TERRESTRES EN EL LIMITE SUBESTELAR

En este capitulo estimamos la probabilidad de deteccion de planetas terrestres en torno de
estrellas con masa cercana al limite subestelar. Para ello desarrollamos un cédigo que asigna
un sistema planetario a cada estrella de una muestra de NV estrellas y simula la observacion
de las series temporales de flujo normalizado (FY), velocidad radial (V;,4) y movimiento propio
(1) de cada estrella debidas a la interaccién con su sistema planetario, considerando indepen-
dientemente para cada observacion un ruido, cadencia y duracion arbitrarios. Posteriormente,
aplica un dado método de deteccion a cada serie temporal para determinar cuales planetas fue-
ron detectados mediante atenuaciones de Fy debidas a transitos y cuales mediante cambios
periddicos en V,,q y it debidas a las interacciones gravitatorias entre la estrella y su sistema.
Finalmente, la fraccion de estrellas con sistemas detectados es una medida de su probabilidad
de deteccion la cual dependera de la distancia a la estrella, la arquitectura supuesta, el ruido,
cadencia y duracion de las observaciones y el método de deteccion. Presentamos el calculo de la
probabilidad de deteccion en tres sistemas diferentes: sistemas con las arquitecturas resultan-
tes de las simulaciones presentadas en el Capitulo[4} sistemas analogos a Trappist-1y sistemas
analogos a Teegarden.
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5.1. Antecedentes

Los simuladores de observables forman parte imprescindible del estudio observacional de
los planetas extrasolares ya que permiten inferir parametros fisicos y orbitales de los sistemas
planetarios a partir del ajuste de los datos observados a las predicciones de las simulaciones (e.g.
Mulders et al,|2018,(2019). Ademas, proporcionan informacién sobre la probabilidad de detec-
cion de planetas mediante un determinado instrumento o sondeo con lo que es posible estimar
los sesgos observacionales que se necesitan conocer para calcular la tasa real de ocurrencia
de exoplanetas (e.g. Sabotta et all[2021). Analogamente, son fundamentales para establecer es-
trategias de observacion eficientes con instrumentos existentes (e.g. [Feliz et al, 2021) y para
definir las propiedades que los instrumentos futuros deben cumplir para garantizar la deteccion
eficiente de exoplanetas de distinto tipo (e.g. Heller et al., [2022).

En los ultimos afios se han desarrollado varias herramientas para simular los observables
asociados a exoplanetas en torno de una estrella. La mayoria estan disefiadas para estimar los
parametros fisicos y orbitales de los exoplanetas a partir de los cambios en Fy (o curva de
luz) y V.4 de la estrella en torno de la que orbitan. Ejemplo de estos simuladores son ExopLa-
NET (Foreman-Mackey et al.,[2021), DACE (Buchschacher y Alesina, 2019) y ExoSim (Sarkar y
Pascale, 2015|).

Por otro lado, existen los llamados modelos de sintesis de poblaciones planetarias que, par-
tiendo de distintos modelos de formacion planetaria, predicen las arquitecturas de los sistemas
que luego son comparadas con las arquitecturas observadas para inferir qué escenarios de for-
macion explican mejor a los sistemas observados (Mordasini et al., 2009; Benz et al., 2014, e.g).
En particular, el codigo EPOS (Mulders et al.,2018,/2019), compara los parametros orbitales de
los sistemas detectados con Kepler (e.g Borucki, 2017), con los parametros orbitales predichos
por modelos de sintesis de poblaciones planetarias y por expresiones analiticas para la ocu-
rrencia de planetas. Es importante destacar que EPOS opera unicamente sobre estrellas de tipo
solar y sistemas planetarios detectados tinicamente por el método de transito. En un trabajo
reciente, Emsenhuber et al|(2021)) presentan una nueva generacion de modelos de sintesis que
incluyen la evolucién planetaria durante escalas de tiempo de hasta algunos Ga mediante si-
mulaciones de N-cuerpos y encuentran escenarios de formacion plausibles para la poblacién
de exoplanetas observada en torno a estrellas de tipo solar. En resumen, se cuenta con modelos
que permiten reproducir la distribucién de exoplanetas observados pero se enfocan principal-
mente en el estudio de planetas alrededor de estrellas de tipo solar observados con el método
de transito.

A la fecha se cuenta con muy pocos sistemas planetarios confirmados en torno de enanas
marrones, pero cuando su numero aumente sera necesario contar con observaciones sintéticas
generadas a partir de distintos modelos de formacién para compararlas con las observaciones
y restringir los modelos de formacion disponibles. Mientras tanto, esas mismas observaciones
sintéticas son utiles para calcular la probabilidad de detecciéon de sistemas. Para este trabajo
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desarrollamos una herramienta capaz de simular los cambios en Fy, Vi, v ¢ de estrellas de
distintas masas, edades y debido a sistemas planetarios diferentes. Realizamos las simulaciones
para el caso particular de estrellas de 0,08 M con sistemas de planetas de tipo terrestre y
empleamos las observaciones sintéticas resultantes para calcular su probabilidad de deteccion
para cada uno de los tres observables.

5.2. Estructuray desarrollo de SEO

En este trabajo presentamos SEO: SIMULATOR FOR EXOPLANET OBSERVATIONS, Un nuevo
simulador orientado a la generacion de observaciones sintéticas y al calculo de la probabilidad
de deteccidn de exoplanetas. Esta herramienta fue desarrollada de manera que: () simula inde-
pendientemente tres observables usados para la deteccion de exoplanetas: Fy, V;.q4 y i para una
muestra de estrellas, (i7) reproduce sistemas de arquitectura arbitraria, (ii7) reproduce sistemas
en torno de estrellas de distintas masas, (iv) las observaciones sintéticas incluyen incertidum-
bres y muestreos temporales arbitrarios y (v) calcula independientemente la probabilidad de
deteccion a partir del analisis de las series temporales de Fy, Viaga ¥ 4.

Una herramienta de estas caracteristicas permite responder varias preguntas relevantes al
estudio observacional de sistemas planetarios. Algunas de ellas son:

a) ;Cual es la precision, cadencia y duraciéon minimas de las observaciones necesarias pa-
ra detectar planetas de una dada masa en torno de una dada estrella, particularmente,
planetas terrestres en torno de enanas marrones?

b) ;Cémo depende la probabilidad de deteccion de sistemas planetarios del método de ob-
servacion, cadencia, duracion y ruido de las observaciones?

c) (Cual es la dependencia la probabilidad de deteccion de sistemas planetarios de cada
método de observacion con la distancia, masa y edad de la estrella huésped?

d) ;Cuantos y cuales planetas de una dada arquitectura se espera recuperar con un dado
conjunto de observaciones?

e) Para cada método de observacion: ;Cual es el nimero minimo de estrellas que deben ser
observados para garantizar la detecciéon de un dado ntimero de sistemas planetarios?

f) ;Cual sera la eficiencia de deteccion de planetas de sondeos futuros no necesariamente
dirigidos a la deteccién de exoplanetas?
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5.2.1. Descripcion general

SEO es una herramienta computacional que combina eficientemente herramientas exis-
tentes para la simulaciéon de N-cuerpos (MERCURY; |Chambers| |1999) y transitos planetarios
(ExorPLANET; Foreman-Mackey et al}|2021) con herramientas desarrolladas en este trabajo, pa-
ra predecir las variaciones temporales que cada estrella individual de una dada poblacion este-
lar experimenta en su Fy, V;.q y 1 debido a su sistema planetario. Ademas, permite estimar la
fraccion de sistemas que seran detectados cuando sus estrellas se observen con un instrumento
caracterizado por su nivel de ruido, cadencia y duracion temporal de sus observaciones y se
aplique un dado método de analisis de las series temporales.

En resumen, SEO predice simultaineamente los tres observables mas utilizados en la ac-
tualidad para la deteccion de sistemas planetarios, para cada estrella de una poblacioén estelar
arbitraria, en condiciones de observacion realistas y calcula la fraccion de sistemas recuperados
mediante un dado método de deteccion. La poblacion estelar puede estar constituida por un
conjunto de estrellas cualquiera, por ejemplo, estrellas similares o estrellas obtenidas a partir
de un muestreo de la funcién de masa inicial (FIM). Luego, la poblacion se sitia a una dada
distancia y la orientacién del plano medio de cada sistema planetario es definida estocastica-
mente para reproducir las condiciones reales de observacion. La arquitectura de cada sistema
es generada individualmente a partir de arquitecturas que dependen de la masa de la estrella
central y que pueden provenir tanto de resultados tedricos como observacionales. Posterior-
mente, se calculan las series temporales de Fy, Vi ¥ 14, se aplica un dado método de deteccion
de exoplanetas sobre cada serie temporal y finalmente se calcula la probabilidad de deteccion
como la fraccion de sistemas detectados entre el numero total de sistemas observados.

La Fig. muestra el diagrama de flujo de SEO. El c6digo es modular lo que facilita la
definicion de diferentes muestras de estrellas, la inclusion de cualquier arquitectura, la adicion
de variaciones en los observables que no estan relacionados con los exoplanetas, la aplicacion
de distintos métodos de analisis de datos para la deteccion de sistemas y los ruidos y muestreo
temporal de cualquier sondeo u observaciéon. SEO es una herramienta con multiples propodsitos
pues las observaciones simuladas permiten determinar si un dado sistema es detectable con una
dada observacion y también evaluar el efecto que las propiedades intrinsecas de cada estrella
y su sistema planetario tiene sobre su probabilidad de deteccion. Con esta informacién, SEO
permite evaluar como contribuye cada uno de estos parametros a la eficiencia en la deteccion de
sistemas planetarios con lo cual es posible optimizar las observaciones que se quieran realizar
o entender los sesgos presentes en observaciones ya realizadas. Describimos a continuacion
cada uno de los procesos ejecutados por SEO:
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tradas y salidas de SEO. Los rectangulos lilas representan las funciones desarrolladas para este
trabajo y los rectangulos verdes los cddigos preexistentes incorporados.
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Muestra de estrellas

El cédigo trabaja sobre una lista arbitraria de estrellas aisladas suministrada por el usuario
en un archivo o sobre una poblacion de estrellas aisladas generada a partir de una FIM. Para
esto ultimo se considera la FIM para estrellas individuales de (Chabrier| (2003) para estrellas
de masa M < Mg y la FIM de [Salpeter| (1955) para estrellas de masa M > Mg. Como las
estrellas provenientes de la FIM para estrellas individuales pueden estar combinadas formando
sistemas binarios, se obtiene la distribucion de estrellas aisladas multiplicando la FIM por la
fraccion conocida de estrellas binarias como funcién de la masa de la estrella primaria (Lada,
2006). Asi se obtiene una distribucion de masas de las estrellas aisladas para las cuales funciona
SEO que, en su version actual, no considera el caso de planetas circumbinarios. En un modo mas
simple de operacion, la muestra de estrellas puede estar constituida por un nimero arbitrario
de estrellas iguales.

Arquitecturas planetarias

A cada estrella de la muestra se le asigna un sistema planetario de una dada arquitectura. Es
decir, se le asigna un numero de planetas y a cada planeta se le asigna, primero, un conjunto de
elementos orbitales: semieje mayor a, excentricidad e, inclinacion ¢, argumento del pericentro
w, longitud del nodo {2 y anomalia media M y, segundo, el radio planetario [?,, y la masa plane-
taria M. Todos estos valores se obtienen estocasticamente de distribuciones de probabilidad.
SEO incluye las distribuciones construidas a partir de la muestra de exoplanetas observados
(e.g. Mulders et al.;|2019;|He et al.,[2019) y distribuciones calculadas en este trabajo a partir de
la pequefia muestra de exoplanetas en torno a objetos cercanos al limite subestelar (e.g.|Gillon
et al.,|2017; | Zechmeister et al,[2019). Ademas SEO permite al usuario incluir distribuciones de
probabilidad arbitrarias.

Como veremos, SEO calcula las series temporales de V,,4 y ¢ a partir de simulaciones de
N-cuerpos. Por esta razéon uno de los principales inconvenientes en la asignacion de las ar-
quitecturas planetarias es garantizar que se preserve la estabilidad dinamica del sistema, es
decir, que los planetas del sistema tengan o6rbitas dinamicamente estables para que no ocurran
colisiones ni eyecciones. Esta estabilidad debera corroborarse durante el proceso estocastico
de seleccion de los elementos orbitales de una dada arquitectura, a través de la asignacion de
valores para el cociente de periodos de planetas en orbitas adyacentes, que dependeran de la
arquitectura supuesta.

Magnitud aparente estelar y orientacion del sistema planetario

El usuario suministra la distancia promedio d, la edad estimada ¢ y la extincién promedio Ay
del conjunto de estrellas de la muestra cada una de las cuales posee una masa M,. A partir de la
edad ¢, se llama a un modelo de estructura y evolucion estelar que predice la isocrona asociada
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a esa edad y en ella se interpola cada M, para obtener la gravedad superficial, temperatura
efectiva y magnitudes absolutas. Empleamos las isocronas de los modelos de Marigo et al. (2017)
que predicen las magnitudes en el sistema fotométrico de Gaia DR Con los valores de d, Ay,
y la magnitud absoluta Mg se calcula la magnitud aparente G de cada estrella mediante la
ecuacion:

G = Mg + 5log(d/10 pc) + kGA,, (5.1)

donde kg es el coeficiente de la ley de extincion para la banda G de Gaia DR2 (Gaia Collaboration
et al.,,2018). El valor de G se utilizara luego como una de las variables para calcular el ruido
de las observaciones empleadas por cada método de deteccion. El valor del radio estelar R, es
calculado a partir de la masa estelar M, y de la gravedad superficial obtenida de la interpolacion.
Finalmente, se genera para el sistema planetario de cada estrella un angulo de orientaciéon
de la linea de los nodos y una inclinacién respecto al plano normal a la linea de la visual, a
partir de distribuciones uniformes entre 0° y 360° y entre 0° y 180°, respectivamente. Estos
valores angulares se utilizaran luego para calcular las series temporales de Fy, Viag ¥ pt-

Serie temporal sintética de Fy

La curva de flujo normalizado Fy en las que se detectan los transitos se calcularon impor-
tando desde SEO el software ExopLANET (Foreman-Mackey et al.,|2021). En resumen, para cada
estrella de la muestra y su correspondiente arquitectura planetaria, EXOPLANET calcula las 6r-
bitas planetarias keplerianas y predice la curva de luz generada por los posibles transitos de
los N planetas del sistema en un intervalo de tiempo indicado por el usuario. Para modelar
las atenuaciones en el flujo estelar debido a los transitos, EXOPLANET incluye un modelo cua-
dratico de oscurecimiento del limbo que usa los coeficientes propuestos por Kipping(2013). E1
usuario debe ingresar los valores del periodo orbital o del semieje mayor de cada planeta, la
masa de la estrella, la inclinacion de la orbita respecto al plano normal a la linea de la visual
de cada planeta, el cociente entre el radio de cada planeta y el radio estelar, un tiempo de refe-
rencia de transito o el tiempo del pasaje por el pericentro del planeta y puede escoger asignar
la excentricidad siempre y cuando asigne también el valor del argumento del pericentro del
planeta.

Series temporales sintéticas de V,,q y 1

Uno de los aportes mas importantes de SEO es la simulacion de las variaciones periodicas
en las curvas de V.4 y 1+ de cada estrella generadas por las interacciones gravitatorias con su
sistema planetario. Las mismas se calcularon a partir de un planteo vectorial en el que supo-
nemos que el sistema esta aislado y tiene como origen del sistema de coordenadas al centro de

http://stev.oapd.inaf.it/cgi-bin/cmd
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masa el cual esta contenido en el plano normal a la linea de la visual. Asi, podemos estimar las
variaciones en V;,q y 1t de la estrella a partir de las velocidades de cada planeta del sistema. Para
calcular las velocidades de los planetas se realizaron simulaciones de /NV-cuerpos utilizando la
version original del codigo MERCURY, es decir, aquella que no incluye los efectos de mareas,
relatividad e interaccion con el disco de gas. Se empled esta version porque estos efectos no
producen perturbaciones apreciables durante los periodos de tiempo que tipicamente abarcan
las observaciones y el computo resulta mucho maés eficiente.

Se desarroll6 una rutina que crea los archivos de entrada requeridos por MERCURY y ejecuta
la simulacion para cada estrella y su correspondiente sistema planetario durante un tiempo de
integracion y de escritura definidos por el usuario. Los archivos de salida de MERCURY contie-
nen las velocidades de cada planeta del sistema en cada instante de tiempo y en un sistema de
coordenadas centrado en la estrella. Por lo tanto, se calcula la proyeccion de los vectores de ve-
locidad de cada planeta para pasar a un sistema de coordenadas en donde el eje perpendicular
al plano del sistema coincide con la linea de la visual. Finalmente, se estiman los correspon-
dientes valores de V.4 y i para cada instante de tiempo. El planteo vectorial y el desarrollo
analitico propuesto para el calculo de la V;,4 y i constituye un aporte relevante y se detalla en

el Apéndice

Cadencia, duracion y ruido de las observaciones

El ruido de las medidas y el muestreo temporal, es decir, la cadencia y duracion de las ob-
servaciones son las limitaciones principales de las observaciones. Es por ello que el aumento
de la sensibilidad instrumental ha permitido un aumento en la cadencia de las observaciones
y el aumento en la eficiencia de deteccion de planetas extrasolares (Wright y Gaudi, [2013; Lee,
2018). SEO permite incluir un nivel de ruido y un muestreo temporal arbitrarios e indepen-
dientes a cada una de las tres series temporales sintéticas generadas. El nivel de ruido y el
muestreo temporal van a estar determinados por el sondeo o instrumento del que provengan
las observaciones de cada una de las series temporales y por la magnitud aparente de la estrella
observada.

A efectos de esta tesis, se incorporaron el ruido y cadencia temporal de tres sondeos que
consideramos representativos de los sondeos disponibles: Kepler (Borucki et al,,2010), para las
curvas de transito; CARMENES (Quirrenbach et al} 2014) para las curvas de V,,4 y Gaia (DR2)
(Gaia Collaboration et al.,[2016) para las curvas de ©. Como es de esperar, en los tres casos el
ruido aumenta con la magnitud aparente estelar para un mismo tiempo de integraciéon debido
a la disminucion de la sefial a ruido.

Las incertidumbres en el flujo normalizado de Kepler pueden alcanzar valores de 10~ pa-
ra estrellas de tipo espectral M (Dressing y Charbonneau, 2013). El muestreo temporal es de
una observacion cada 30 min en cadencia larga o de una observacion cada 1 min en caden-
cia corta. En el caso de CARMENES la incertidumbre en V.4 es de 1 m s~! para estrellas de
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tipos espectrales M tempranos mientras que para estrellas M tardias el error puede llegar a
2,5 m s ~! (Reiners et al,[2018). En cuanto al muestreo temporal, si bien se planificé que el
sondeo obtuviera unos 70 espectros por estrella durante un periodo de tres afios y con tiem-
pos de integracion para estrellas M tardias de aproximadamente 30 min (Garcia-Piquer et al.,
2017), para algunas estrellas como Teegarden, se obtuvo hasta 250 observaciones en el mismo
periodo. En el caso de Gaia (DR2) el error en yi para estrellas M tardias es de aproximadamente
10 msa a ~* (Nusser et al},[2012) y el muestreo temporal sigue la ley de escaneo de Gaia (DR2) la
cual depende fuertemente de la region del cielo considerada, con un nimero de observaciones
que varia entre 50 y 250 (Boubert y Everall, 2020).

En resumen, SEO reproduce el muestreo temporal de cada sondeo, escogiendo estocastica-
mente de cada serie temporal un niimero de puntos igual al nimero de observaciones genera-
das por el sondeo correspondiente en el periodo de tiempo simulado y distribuidos segiin una
dada ventana de observacion. El ruido es sumado directamente a las medidas resultantes del
muestreo temporal como un error gaussiano correspondiente a cada sondeo y a la magnitud
aparente de cada estrella. Lo anterior se hizo suponiendo que en los sistemas considerados las
variaciones de los observables Fy, V.4 ¥ 1+ son despreciables durante los tiempos de integracion
tipicos de las observaciones.

Detectabilidad de sistemas

De manera general, entendemos por detectabilidad o probabilidad de detecciéon P a la
razon entre el nimero de sistemas planetarios detectados Np y el nimero total Nt de estrellas
de la muestra:

Py = Np/Nr (5.2)

SEO determina el Np resultante de aplicar un dado método de deteccidén a cada serie tempo-
ral y calcula P, para la muestra de Nt estrellas. De esta manera, es de esperar que una misma
muestra de Nt estrellas conduzca a valores diferentes de P cuando se consideran observables
y sondeos diferentes pues estos probablemente produzcan valores /N, distintos. Asi, el calculo
de P, depende de qué definamos como deteccion de un sistema planetarioy el correspondiente
valor de Np. Definido lo que entendemos por deteccion, el valor de Np dependera del méto-
do de detecciéon empleado, de la arquitectura simulada y del ruido y muestreo de cada serie
temporal que a su vez dependen de la estrella considerada.

A efectos de esta tesis escogimos un método basico de deteccion basado en el analisis de
frecuencias a partir de periodogramas. Se emplearon periodogramas de tipo Lomb-Scargle pues
estan disefiados para recuperar la frecuencia asociada a sefiales periddicas en series temporales
no necesariamente espaciadas uniformemente (Zechmeister y Kiirster, 2009). Este es un método
de uso muy extendido en el estudio de series temporales y constituye un método simple y
conservador que ofrece una cota minima de la probabilidad de deteccion que se espera de

87



Capitulo |§| Planetas de tipo terrestre en el limite subestelar

métodos mas sofisticados como, por ejemplo, del método de descomposicion recursiva de las
senales (e.g. Casertano et all,2008).

Para esta primera aplicacion de SEO, diremos que un sistema ha sido detectado si a partir
de los periodogramas se recupera la frecuencia orbital de al menos un planeta del sistema con
un dado margen de error A f respecto a la frecuencia original y con una dada probabilidad P
dada por la probabilidad de falsa alarma (FAP, por sus siglas en inglés) del periodograma. Estas
cotas de deteccion pueden ser modificadas por el usuario. Para este trabajo establecimos que
se recupera una frecuencia siempre que difiera de la original en menos del 1% (Af < 0,01f)
y se detecte con una probabilidad mayor que el 90 % (P; > 0,9).

Sobre la influencia de las manchas estelares

Debido a sus intensos campos magnéticos, las estrellas jovenes suelen presentar manchas
en su fotosfera que producen variaciones moduladas con la rotacion estelar en su luminosidad
y Teq (e.g. Bailer-Jones y Mundt, [2001} [Scholz y Eisloffel, 2005) y también alteran la medicion
de la V.4 (e.g.Saar y Donahue, 1997).

En SEO no consideramos la variabilidad estelar para calcular la probabilidad de deteccion
de sistemas planetarios ya que, conocido el periodo de rotacion de la estrella a partir de la serie
temporal de Fj, existen herramientas eficientes y probadas para remover la variabilidad estelar
de las series temporales de Fi y V;.q4 antes de analizar las variaciones provocadas por los plane-
tas (e.g. Dumusque et all|2014; Foreman-Mackey et al.,2021). Asi, el problema del tratamiento
de las variaciones debidas a manchas estelares se limita a verificar que la frecuencia asociada
a la rotacion estelar es recuperable a partir de las series temporales de Fy y V;.4 obtenidas con
el mismo muestreo temporal empleado para la deteccion de sistemas planetarios.

Para verificar que ello es posible, simulamos ambas series temporales debidas a manchas
estelares y calculamos los periodogramas correspondientes. El cambio en flujo debido a las
manchas se calcul6 con el software FLECk (Morris, 2020) que simula manchas estelares como
regiones circulares oscuras en la superficie de estrellas rotantes, considerando la cobertura
angular de la mancha como funcién de la distancia al limbo estelar y el oscurecimiento del
limbo. Por otro lado, el cambio en V.4 se calculé implementando el modelo propuesto por
Haywood et al, (2014) con la expresion:

AVia = 20 [1 -

O(t) | R,
(I)O ‘|

—| =, (5.3)
o | f

donde ®(t) es el flujo estelar medido que incluye las variaciones por las manchas estelares en
la superficie, ® el flujo estelar suponiendo una superficie libre de manchas, ®(t) es la primera
derivada de ®(t), R, es el radio estelar y f es la caida del flujo estelar por una mancha en el
centro del disco estelar que se puede aproximar por f ~ (®g — Py ) /Py, con Py, el minimo

flujo observado.
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Figura 5.2: Efecto de las manchas estelares en las series temporales de flujo (paneles superiores)
y Viaa (paneles inferiores). Izquierda: series temporales. Derecha: periodogramas. Las lineas
horizontales negras indican FAP = 0,01 %. En ambos periodogramas se recupera el periodo de
rotacion de la estrella. Los parametros de la simulacion se indican en el texto.

En la Fig.[5.2|se muestran las series temporales y periodogramas producidos por 10 manchas
distribuidas aleatoriamente en la superficie estelar, ocupando un 10 % de la superficie y que
tienen un contraste de brillo del 30 % con respecto al restante 90 % de la fotdsfera. Se considerd
una estrella de radio R, = 0,12 R, con un periodo de rotacion P, = 12 h y una inclinaciéon
del eje de rotacion de ¢ = 15°. Los valores empleados para R, y P, corresponden a valores
tipicos para estrellas con masa cercana al limite estelar y una edad de 100 Ma (Herbst et al.,2007;
Seli et all [2021). Los periodogramas muestran la recuperacion de las frecuencias de rotacion
de la estrella con Py ~ 0,99. En el caso del periodograma asociado a la curva de V/,q, existe un
segundo pico que supera la FAP, que es descartado ya que su potencia es despreciable y tiene
una frecuencia asociada que difiere en un 2 % respecto a la frecuencia de rotacion estelar. Los
periodogramas fueron calculados empleando una ventana temporal de 6 h.

En general, encontramos que la modificacion dentro de valores razonables del contraste,
tamafio y cantidad de manchas asi como de la inclinacion estelar no modifica los resultados
y siempre es posible recuperar el periodo de rotacién de la estrella. Aclaramos que cuando el
contraste de las manchas es mayor al 40 %, para ciertos valores de inclinacién y nimero de
manchas que dependen de la localizacién estocastica de las manchas en la superficie, se pro-
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Sistema M, Ry dy Tw Edad | Planeta a e M, Ry Sondeo
Me] | [Rel | [pe] | [msa] | [Ga] [au] Mg] | [Re]

b 0.011 < 0.081 0.85 1.08
¢ 0.015 < 0.083 1.38 1.05
d 0.021 < 0.070 0.41 0.77

Trappist-1 | 008 | 0.117 | 12.1 | 826 3-8 e 0.028 | <0.085 | 062 | 092 | Spitzer/Trappist
f 0.037 < 0.063 0.68 1.04
g 0.045 < 0.061 1.34 1.12
h 0.063 - - 0.75

Teegarden 0.089 0.104 3.83 261 >8 b 0.025 <0.2 1.05 - CARMENES
c 0.044 < 0.2 1.11

Tabla 5.1: Sistemas para la validacion de las series temporales sintéticas generadas por SEO.
La informacion proviene del trabajo de |Gillon et al| (2017) para el sistema de Trappist-1 y de
Zechmeister et al)(2019) para el sistema de la estrella Teegarden.

duce en el periodograma un segundo pico por sobre la FAP que corresponde a un periodo de
aproximadamente 2 h, aunque su potencia es despreciable en comparacién con la potencia aso-
ciada a la frecuencia de rotacion estelar. Ademas, este valor es mucho menor que los periodos
orbitales de los planetas (P > 24 h), por lo que este segundo pico no afectaria a la detecciéon
de planetas como los estudiados.

Es importante aclarar que no se incluye en este analisis la evolucion del patron de manchas
durante el periodo de rotacion de la estrella. Esto se debe a que los periodos de rotacion de
objetos cercanos al limite subestelar son lo suficientemente cortos como para que no haya una
variacion en el patron de manchas como ocurre en estrellas de tipo solar.

5.3. Validacion de las series temporales sintéticas

Para validar las series temporales sintéticas generadas por SEO se simularon las series tem-
porales de los dos sistemas indicados en la Tabla |5.1| y se compararon los resultados con los
correspondientes datos observacionales de Gillon et al{(2017) y Zechmeister et al. (2019). Des-
tacamos que los dos sistemas elegidos, Trappist-1 y Teegarden, son los Unicos sistemas con-
firmados de planetas de tipo terrestre orbitando un objeto central de masa cercana al limite
subestelar.

Serie temporal de flujo

Para validar la generacion de series temporales de Fy se simul6 la curva de luz debida a
los transitos del sistema planetario que orbita a Trappist-1. Se utilizaron los parametros fisicos
y orbitales de los planetas y la estrella dados en la Tabla[5.1] Se utilizaron 13 000 puntos para
simular la serie temporal de flujo en un intervalo de 20 dias, considerando un error de 0 = 1073
en Fy. De esta manera se reprodujo el muestreo y error en flujo tipico de ambas observaciones:
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Figura 5.3: Comparacion de las series temporales de Fy observadas y sintéticas del sistema
Trappist-1. Izquierda: Serie sintética (puntos negros), observada con Spitzer (puntos rojos) y
desde Tierra (puntos azules) (Gillon et al} [2017). El error promedio de las observaciones es
o = 1073, Se muestra el detalle de uno de los transitos. Derecha: periodogramas superpuestos
de las series temporales sintética (curva negra), de las observaciones desde Tierra (curva azul),
y de las tomadas desde el espacio (curva roja). Las lineas horizontales representan los FAP =
0,1 (P = 0,9) de cada serie temporal (mismo patron de colores) y las lineas verticales las
frecuencias orbitales conocidas de cada planeta con datos de Gillon et al. (2017).

las hechas por el telescopio espacial Spitzer y las tomadas desde Tierra (Gillon et all 2017).

El panel izquierdo de la Fig. 5.3 muestra la serie temporal sintética resultante y las series
temporales observadas desde el espacio y desde Tierra. Para ajustar la curva de luz sintética
a los datos observacionales, es necesario incluir en el EXOPLANET el tiempo ¢; en que ocurre
el transito de cada planeta. Estos tiempos fueron generados estocasticamente a partir de una
distribucion uniforme en el intervalo de tiempo comprendido por las observaciones hasta re-
cuperar las frecuencias orbitales detectadas en la sefal observada desde el espacio con una
probabilidad P; = 0,9, y una tolerancia de error de menos del 2 %. El panel derecho de la
Fig[5.3 muestra los correspondientes periodogramas superpuestos. Para cada uno de los tres
periodogramas se indica la probabilidad F; = 0,9 asociada a un valor FAP = 0,1. Con nuestra
curva sintética recuperamos 4 de las 7 frecuencias orbitales del sistema con una probabilidad
Pr > 0,9, dos de ellas con exactitud y las otras dos con una tolerancia de error del 2 %.

Serie temporal de V;,q

Se simul¢ la serie temporal de V},4 del sistema planetario que orbita la estrella Teegarden
utilizando la subrutina de SEO que llama a MERCURY para realizar la simulaciéon de N-cuerpos
y luego calcula los correspondientes cambios en la V,,4 de la estrella. Para ello se utilizaron
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Figura 5.4: Comparacion de las series temporales de V.4 observadas y sintéticas del sistema
Teegarden. Izquierda: Series temporales sintética (puntos negros) y observadas con CARMENES
(Zechmeister et al.,|2019) (puntos y barras de error rojos). Derecha: periodogramas de las series

temporales sintética (curva negra) y observada (curva roja). Las lineas horizontales indican
FAP = 0,1.

los parametros fisicos y orbitales de la Tabla De la serie temporal sintética obtenida se
realiz6 un muestreo temporal de 250 puntos en un intervalo de 3 afios y se asigné un error
proveniente de una distribucién normal con ¢ = 1,5 m s}, representativos del muestreo y
error de las observaciones de CARMENES (Zechmeister et all,[2019).

En en panel izquierdo de la Fig. [5.4] se muestra la comparacion de los puntos resultantes de
la serie temporal sintética con los datos observacionales. En el panel derecho de la Fig. [5.4] se
muestran los periodogramas correspondientes aplicados a ambas series. En este caso los datos
sintéticos reproducen con exactitud las dos frecuencias orbitales observadas con Py > 0,9. Si
bien existen picos secundarios que superan la FAP, estos son descartados ya que sus potencias
son despreciables y sus frecuencias asociadas difieren un 2 % con respecto a las frecuencias
orbitales correspondientes.

Serie temporal de p

A la fecha no se han confirmado planetas de tipo terrestre en torno de estrellas de baja
masa mediante el analisis de cambios periédicos en movimientos propios. Por esta razéon no
es posible validar la serie temporal sintética de ; de manera analoga a los casos anteriores.
Sin embargo, el calculo de la serie temporal sintética de 1 es analogo al caso de V.4 ya que
ambas provienen del calculo de la variacion de la velocidad de la estrella y difieren dinicamente
en la proyeccion del vector velocidad, como se muestra en el Apéndice Por esta razén
consideramos la validacion de la serie temporal de V;,4 equivalente a la validacion de la serie
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temporal de .

5.4. Primeros casos de estudio

En esta seccion simulamos los cambios en las series temporales de Fy, Viaq v ¢ producidos
por sistemas de planetas de tipo terrestre orbitando estrellas de masa cercana al limite subes-
telar. Calculamos la probabilidad de detectarlos a partir de cada serie temporal suponiendo
muestreos temporales y ruidos instrumentales tipicos y la deteccion de frecuencias mediante
periodogramas. El analisis se realiz6 para tres clases de sistemas:

= Sistemas de tipo Teegarden: constituidos por dos planetas de tipo terrestre orbitando una
estrella de masa M, = 0,089 Mg, en un sistema analogo a Teegarden.

» Sistemas de tipo Trappist-1: constituidos por siete planetas de tipo terrestre orbitando
una estrella de masa M, = 0,08 Mg en un sistema analogo a Trappist-1.

» Sistemas analogos a los obtenidos de las simulaciones de N-cuerpos del capitulo (4 reali-
zadas con la version modificada de MERCURY que incluye los efectos de marea, relatividad
y el tratamiento de Ida et al|(2020) para las interacciones entre los planetas y el disco de
gas (Sanchez et al., [2022).

Para cada tipo de sistema se simularon las tres series temporales para una muestra de 100
estrellas de igual masa, radio, edad y distancia. Los sistemas difieren en las inclinaciones mu-
tuas entre las drbitas, en los tiempos de transito, en los valores de w, ) y M de cada planeta,
en la inclinacion del plano medio de las orbitas planetarias con respecto del observador y en
un angulo de orientacion del sistema con respecto a la linea nodal para pasar del sistema de
coordenadas cartesianas en el que trabaja el codigo MERCURY a un sistema que tenga el eje per-
pendicular al plano medio en direccién a la linea de la visual y el eje x orientado en direcciéon
a la linea nodal.

En el caso de las series temporales de Fj, consideramos un muestreo temporal y ruido
equivalentes a los utilizados por el sondeo Kepler en modo cadencia corta, de 1 observacion por
minuto y un ruido gaussiano con o = 1073, Para las series temporales de V.4, consideramos
un muestreo temporal y ruidos iguales a los utilizados para la deteccion del sistema Teegarden
con CARMENES, de 180 observaciones distribuidas aleatoriamente en 3 ventanas trimestrales
aleatorias en 1 afio y un error gaussiano con ¢ = 1,5 m s~'. Para las series temporales de y,
consideramos un muestreo analogo al mejor muestreo temporal para estrellas de tipo espectral
M tardio en el Gaia DR2, del orden de 150 observaciones distribuidas aleatoriamente en un afio
y con un error de 10 msa a~! (Nusser et al}, 2012).

Se calcularon los periodogramas de cada serie temporal y se detectaron los picos corres-
pondientes a la frecuencia orbital de al menos un planeta de cada sistema con una tolerancia
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Af < 0,02f y P > 0,8. La implementacion en SEO de métodos de analisis mas robustos, como
el método de descomposicion recursiva de las sefiales (e.g. Casertano et al),|2008), que aumen-
tarian la fraccion de planetas detectados por sistema, forma parte de trabajo en desarrollo. El
método de analisis de frecuencia con periodogramas que empleamos en esta primera aplicaciéon
produce una cota minima de Pp.

Recuperacion de sistemas tipo Teegarden y Trappist-1

Para simular ambos sistemas planetarios fijamos los valores de a, e, M, y R, segtn los
valores de la Tabla [5.1| para los dos planetas que orbitan Teegarden y los siete que orbitan
Trappist-1. Posteriormente se generaron las inclinaciones mutuas i, entre las érbitas de los
planetas de cada sistema tomando estocasticamente valores de una distribuciéon uniforme de
probabilidad en el intervalo 0° < 4,,, < 1° (e.g. Winn y Fabryckyl 2015). Los valores de w, 2y M
se generaron estocasticamente a partir de distribuciones uniformes entre 0° y 360°. Los tiempos
de transito de cada planeta ¢ se obtuvieron estocasticamente a partir de una distribucion de
probabilidad uniforme en el intervalo 0 < ¢y < ¢4, donde 7,4, es el periodo orbital del planeta
mas externo del sistema. Finalmente a cada sistema se le asign6é un valor de inclinaciéon de su
plano orbital medio con respecto al plano normal a la linea de la visual (plano del cielo) a partir
de una distribucion de probabilidad del coseno de un angulo entre —90° y 90°, y un angulo de
orientacion del sistema con respecto a la linea nodal a partir de una distribucién uniforme entre
0°y 360°. Las series temporales resultantes de Fy, V.4 y 1 para los sistemas de tipo Teegarden
y Trappist-1 muestran las siguientes variaciones tipicas:

= variaciones en Fyy que alcanzan valores de aproximadamente 8 x 102 para Teegarden y
aproximadamente 10~2 para Trappist-1;

» variaciones de V;,4 con amplitudes que oscilan entre 1 m s™! y 4 m s~! para Teegarden y
entre 3m s~ y 10 m s~! para Trappist-1;

= variaciones en y que alcanzan 0.2 msa a~! para ambos sistemas.

La Tabla [5.2] muestra los valores resultantes de Py para los tres sistemas e independiente-
mente para cada método de observacion.

Para el método de transito la probabilidad de detecciéon de ambos sistemas es baja (Pp =
0,02) debido a que muy pocos sistemas poseen la inclinacién orbital promedio respecto al plano
del cielo il que permite que los transitos ocurran (|ige,| > 88,8°, para este tipo de sistemas).
Encontramos que en el 100 % de los sistemas con |ige,| > 88,8° se recuperan las frecuencias
orbitales de los dos planetas de los sistemas tipo Teegarden con F; ~ 0,9 y de tres de los siete
planetas (denominados d, e y f) de los sistemas tipo Trappist-1 con F; ~ 0,8.

Mediante el método de observacion de V},q se detecta el 100 % (P = 1) de ambos sistemas.
En el caso de los sistemas tipo Teegarden siempre se recuperaron las dos frecuencias orbitales
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con P > 0,9. En el caso de los sistemas tipo Trappist-1 siempre se recuperaron las frecuencias
orbitales de los planetas b, ¢, f y g con Px > 0,9 y las frecuencias de los planetas d, e y h con
P> 0,5.

Finalmente, se encontré que el método de i no permite la deteccion de ninguno de los dos
tipos de sistema si se emplean los errores y muestreo de Gaia D R2. Se explor6 el uso del mismo
muestreo pero con un error de 0.1 msa a—' (dos 6rdenes de magnitud menor que el empleado).
Si bien se lograron recuperar frecuencias de la curva sintética con una probabilidad F = 0,9,
estas resultan ser espurias pues son sumas o restas de las frecuencias orbitales del sistema.
Estos resultados sugieren la necesidad de un método de analisis mas sofisticado para el analisis
de las series temporales de .

Es importante recordar que el satélite Gaia sigue en funcionamiento, que producira nuevos
catalogos con nuevas observaciones y que el error en i disminuye con el aumento de la base
temporal. Segun|Mateu et al. (2017), el error en y de las observaciones de Gaia disminuye en un
factor f,, que esta dadopor f,, = (tpra/ tﬁnal)3/ 2, donde tpp, = 22 meses es el tiempo de misién
de los datos que constituyen el catalogo Gaia DR2 y tgy,, es el tiempo de mision transcurrido
hasta el momento en que se desea calcular el error. Si consideramos la base temporal esperada
para el dltimo catdlogo de Gaia DRS5, tgnq = 120 meses, entonces f,, = 0,078, es decir, el
error en j sera un factor 1/ f, = 12,7 menor que el de Gaia DR2. Igualmente la duracién y el
numero de las observaciones aumentara en aproximadamente 5 veces.

Asi concluimos que al final de la mision la precision de ;o permitira la deteccion de frecuen-
cias en sistemas analogos a Teegarden y Trappist-1 a partir, exclusivamente, de la serie temporal
de 4. Sin embargo, las series temporales deben ser analizadas con métodos mas potentes que el
analisis de frecuencia. El analisis de estas sefiales en preparacion de las observaciones de Gaia
DR5 es posible gracias a las simulaciones de SEO y es parte del trabajo en desarrollo.

Recuperacion de sistemas simulados con la prescripcion de |Ida et al. (2020)

Para calcular P, para los sistemas obtenidos con las simulaciones discutidas en el Capitulo
consideramos un conjunto de 100 estrellas de masa M, = 0,08 Mg, radio R, = 0,12 Rg,
edad 100 Ma y ubicadas a dos distancias diferentes d = 4 pc y d = 12 pc. A cada estrella de
la muestra se le asigno aleatoriamente uno de los 23 sistemas resultantes de las simulaciones
S4 indicadas en la Fig. en la configuracién que tenian en un instante de tiempo escogido
aleatoriamente durante el ultimo Ma de las simulaciones, solo considerando los planetas con
semiejes a < 0,1 au, ya que solo de ellos sera apreciable una variaciéon en los observables por
ser los planetas mas externos menos masivos. Por lo tanto, los sistemas restringidos estaran
compuestos entre uno y siete planetas. A esa edad consideramos que los sistemas se encuen-
tran en configuraciones estables. Las inclinaciones mutuas i.,,, los tiempos de transito ¢, las
inclinaciones promedio con respecto al plano del cielo y la orientacién del sistema con respecto
a la linea nodal se determinaron de forma analoga a los casos de los sistemas de tipo Teegarden
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Sistema d [pc] Transito Viad o ‘
Kepler Mejora CARMENES [ Mejora Gaia DR2 Mejora
Teegarden 3.83 0,02 1 0 0sie=0,1
Trappist-1 12.1 0,02 1 0 0sie=0,1
0,01 si 0,85 si 0sie =0,1
Simulados con 4y12 0 e> 1074 0,55 e=1ms?! yd=4pc
Sanchez et. al. (2022) 0
0sie =0,01
yd=12pc

Tabla 5.2: Probabilidad de deteccion de planetas de tipo terrestre en torno de estrellas de masa
cercana al limite subestelar. Las columnas para cada método indican la probabilidad de detec-
cion correspondiente suponiendo los errores y muestreo indicados en el texto. Las columnas
Mejora incluyen los valores de error instrumental € que permitirian, con el mismo muestreo
temporal, elevar la fraccién de sistemas al valor indicado. Las unidades de ¢ son m s~! para el
caso V,,q y msa a ! para el caso de p.

y Trappist-1. Las series temporales resultantes muestran las siguientes variaciones tipicas:

» variaciones de Fly que alcanzan valores de 2 x 10~3 (aproximadamente 1/4 de las varia-
ciones encontradas para Teegarden);

= variaciones de V;,q con amplitudes que oscilan entre 0.5 m s y 2.5 m s~! (aproximada-
mente 1/6 de las variaciones encontradas para Teegarden);

= variaciones de 4 que alcanzan valores de 0.1 msaa ' sid = 4 pcy 0.02msaa 'sid =
12 pc (entre aproximadamente 1/2y 1/10 de las variaciones encontradas para Trappist-1
y Teegarden).

La Tabla [5.2| muestra los valores de P, para este tipo de sistemas y para cada método de
observacion, considerando los mismos muestreos y ruidos utilizados para los sistemas de tipo
Trappist-1 y Teegarden, y considerando el mismo muestreo pero con ruidos instrumentales
menores.

Nuevamente el método de transito produce una baja probabilidad de deteccion debido a
que muy pocos sistemas estan orientados de manera que los transitos sean observables. Para
este tipo de sistemas P, = 0 si se considera el error y muestreo de Kepler pero aumenta a
Py = 0,01 si el error es 0 = 10~*. Con este nuevo valor de error se detectaron transitos en un
solo sistema de cuatro planetas del que se detectaron las frecuencias orbitales de dos de ellos
con P ~ 0,9. En este caso los sistemas tienen |ige1,| > 89,4°
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Mediante las series temporales de V.4 se recuper6 la frecuencia orbital de al menos un
planeta en poco més de la mitad de las estrellas de la muestra (P, = 0,55). En los casos en que
el sistema estaba compuesto por solo un planeta, se detectd su frecuencia orbital el 100 % de
las veces; si el sistema estaba compuesto por dos planetas, las frecuencias de ambos planetas
se recuperaron en el 50 % de las veces y si el sistema estaba compuesto por tres planetas,
se recuperaron las tres frecuencias s6lo un 10 % de las veces. En el caso de los sistemas que
tienen cuatro o mas planetas, se pudieron recuperar las frecuencias de solo uno o dos de ellos.
Para todos los casos anteriores las frecuencias se recuperaron con F; > 0,9. Encontramos que
el muestreo temporal empleado para detectar Teegarden con el sondeo CARMENES permite
obtener P, = 0,85 si se reduce el error instrumental de 1,5ms'alms™ '

Nuevamente el método de ; no permitioé la deteccion de frecuencias orbitales con el ruido y
muestreo de Gaia DR2. Analogamente a los casos de Teegarden y Trappist-1, solo considerando
errores menores (de 0.1 msaa ! sid = 4 pcy 0.01 msaa~! sid = 12 pc) es posible recuperar
frecuencias pero resultan ser espurias pues son sumas o restas de las frecuencias orbitales
del sistema. Estos resultados sugieren nuevamente que es necesario explorar métodos mas
poderosos de analisis de las series temporales de f.

Los resultados muestran decaimientos en flujo que son hasta 1/4 de los obtenidos para
los sistemas de tipo Teegarden y Trappist-1. Por otro lado, las variaciones de V,,4 son hasta
1/6 de las variaciones para los sistemas tipo Teegarden debido a que en la mayoria de nues-
tros sistemas simulados los planetas son menos masivos. Por dltimo, las variaciones en p son
aproximadamente un factor 2 menores que para los sistemas tipo Trappist-1 y Teegarden si se
considera que la estrella esta a una distancia de d = 4 pc, mientras que disminuyen en un factor
10 si la estrella se encuentra a una distancia de d = 12 pc. Este cambio menor en p se debe a
que los planetas poseen masas menores y se encuentran en 6rbitas un poco mas alejadas del
objeto central (el planeta mas cercano de Trappist-1 se encuentra en @ = 0,011 au, mientras
que el planeta mas cercano de nuestros sistemas se encuentra en a ~ 0,02 au).

Concluimos que para detectar planetas como los generados en los sistemas de las simu-
laciones S4 se necesita un sondeo fotométrico para detectar transitos con una sensibilidad de
aproximadamente 10~* en flujo normalizado como se prevé con la misién PLATO (Rauer et
al,,2014); un sondeo para detectar cambios de V;,4 con un muestreo analogo al de CARMENES
(Zechmeister et al}|2019) y ruido menor a 1 m s~! y un sondeo para detectar cambios de j con
errores de entre 0.01 y 0.1 msa a~! para estrellas a distancias d < 12 pc. Si bien estos errores
en /1 se alcanzaran en los datos del Gaia D R5, subrayamos que es necesario un método mas
robusto que el de los periodogramas para recuperar las frecuencias orbitales.
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CAPITULO

6

CONCLUSIONES Y DISCUSION

En esta Tesis Doctoral nos enfocamos en estudiar la formacién y evolucion de planetas de
tipo terrestre alrededor de un objeto de masa cercana al limite subestelar, mediante simulacio-
nes de N-cuerpos que incluyen efectos de relatividad general, interacciones gravitatorias de
los embriones con la componente gaseosa del disco protoplanetario, y efectos de marea que
tienen acoplados la evolucion del radio y del periodo de rotacion del objeto central. Poste-
riormente calculamos las probabilidades de deteccion de los sistemas resultantes de nuestras
simulaciones, asociadas a los métodos de transito, velocidades radiales y movimientos propios,
asi como también determinamos los limites de sensibilidad instrumental y muestreo temporal
para mejorar el disefio de futuras observaciones que faciliten su detecciéon. En este capitulo
resumimos los conceptos mas relevantes extraidos a partir de nuestros resultados. Exponemos
ademas algunos puntos de discusion y posibles mejoras a los modelos presentados.

6.1. Sobre la formacion y evolucion planetaria

A partir de nuestros experimentos numeéricos bajo condiciones libres de gas que incluyen
efectos de relatividad general y fuerzas de marea que incorporan la evolucion del radio y del
periodo de rotacion del objeto central, podemos concluir que (Sanchez et all 2020):

» Los efectos de marea y relatividad general son importantes en la formacioén y evolucion de
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planetas de tipo terrestre en el liimite subestelar. Por un lado, los efectos de marea juegan
un rol primario en la evolucion del semieje y excentricidad de los embriones y planetas
resultantes. Por otra parte, la relatividad general permite una descripcion dinamica mas
detallada de los embriones y planetas ya que produce una precesion del pericentro de sus
oOrbitas. Los efectos de marea también dan lugar a una precesion tal, aunque sobre una
escala de tiempo mayor para el rango de parametros fisicos y orbitales de los planetas
resultantes de nuestras simulaciones.

» Larelevancia de los efectos de marea depende fuertemente de las condiciones iniciales de
los embriones planetarios. Dichos efectos tienen un mayor impacto en embriones menos
masivos y con oOrbitas mas internas (a < 0,1 au).

= La incorporacion de efectos de marea juega un rol primario en la supervivencia de pla-
netas en la ZH de los sistemas bajo estudio.

» Todos los planetas sobrevivientes localizados en la ZH preservan su contenido inicial de
agua en masa ya que sus zonas de alimentacion no se extienden mas alla de la linea de

hielo.

A partir de nuestras simulaciones numéricas que incluyen efectos de marea, relatividad
general, e interacciones gravitatorias entre los embriones planetarios y la componente gaseosa
del disco, podemos concluir que (Sanchez et al., [2022):

» Las arquitecturas planetarias resultantes dependen fuertemente de la prescripcion adop-
tada para modelar las interacciones entre los embriones planetarios y la componente
gaseosa del disco.

» A partir de los perfiles de densidad superficial, temperatura, y altura del disco adoptados
en este estudio, la supervivencia de multiples planetas en drbitas cercanas al objeto cen-
tral se evidencia solo en las simulaciones que incluyen la prescripcion de Ida et al|(2020)
para el modelado de la interaccion de los embriones con la componente gaseosa.

= Solo la prescripciéon propuesta por Ida et al., (2020) conduce a la formacion de sistemas
planetarios multiples en orbitas internas (¢ < 0,1 au) que son parte de cadenas de re-
sonancias de movimientos medios hasta el fin de la etapa gaseosa. Si bien tales cadenas
resonantes se quiebran cuando el gas se disipa del disco, la mayoria de los planetas invo-
lucrados se mantienen en orbitas cercanas a la conmensurabilidad en la etapa post-gas.

= En todas las simulaciones que incluyen la prescripcion de [Ida et al) (2020) se obtienen
candidatos a planetas potencialmente habitables, los cuales no sobreviven en los expe-
rimentos numéricos que incluyen el modelado propuesto por |Cresswell y Nelson| (2008)
para la interaccion entre los planetas y el disco de gas.
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» La distribucién acumulada de la razon de periodos orbitales de planetas adyacentes re-
sultantes en 100 Ma en las simulaciones numéricas desarrolladas bajo la prescripcion de
Ida et al| (2020) tiene un buen acuerdo con aquella derivada a partir de la muestra de
exoplanetas de tipo terrestre observados orbitando estrellas con masas M, < 0,14 Mg,

Cuando se incorporan las interacciones con el disco durante la etapa gaseosa, estas juegan
un rol primario en la dinamica de los planetas. Sin embargo, los efectos de marea y relatividad
contribuyen en un mejor modelado de las 6rbitas de los planetas tanto en la etapa gaseosa como
en la etapa post-gas (Sanchez et all 2020).

Una discusion interesante es aquella que se origina a partir del modelo de equilibrio que
nosotros adoptamos para incluir los efectos de marea en nuestras simulaciones. Dicho modelo
supone que cuando la estrella sufre una perturbacion por la fuerza de marea que ejerce un cuer-
po que la orbita, aquella se ajusta instantaneamente al equilibrio hidrostatico (Darwin,|1879). El
modelo de equilibrio es utilizado para describir los efectos de marea sobre planetas que poseen
excentricidades orbitales de bajas a moderadas. Por otra parte, para orbitas altamente excén-
tricas, la deformacion por mareas de los cuerpos solo ocurre cerca del pericentro de la o6rbita.
En este caso, el objeto perturbado no puede alcanzar una figura de equilibrio, experimentando
oscilaciones forzadas. Este régimen de evolucion es descripto por el denominado modelo de
mareas dinamico (Ivanov y Papaloizou, |2011). Es importante remarcar que cuando un objeto
de muy alta excentricidad experimenta un proceso de circularizacion orbital, atraviesa inevita-
blemente ambos regimenes de evolucién por efectos de marea. Sin embargo, debido a que los
modelos de equilibrio y dindmico son muy diferentes entre si, no es tarea sencilla construir una
Unica prescripcion que incluya ambos regimenes. En nuestro caso, los cuerpos involucrados en
las simulaciones son poco masivos y sus oOrbitas no son altamente excéntricas, por lo que el
modelo de equilibrio de mareas es una buena aproximacion.

Otro tema de discusion es la historia colisional de los planetas que se localizan en orbitas
internas ya que los mismos son el resultado de un gran nimero de colisiones entre embriones,
las cuales fueron consideradas como perfectamente inelasticas. Vale la pena destacar que es-
ta hipotesis de trabajo nos permitié acceder a limites superiores para los valores finales de las
masas y el contenido de agua de los planetas resultantes. De acuerdo con esto, seria importante
explorar la sensibilidad de nuestros resultados a la inclusion de procesos de fragmentacion du-
rante las colisiones, lo cual podria reducir las masas de los planetas que componen los sistemas
finales (Chambers| 2013; Dugaro et all 2019).

Tal como ya hemos destacado, nuestros experimentos numéricos dan lugar a la formacion
y supervivencia de planetas de tipo terrestre dentro de los limites de la ZH asociados a 1 Ga, los
cuales poseen una amplia diversidad de parametros fisicos y orbitales. Sin embargo, la potencial
habitabilidad de estos planetas debe ser estudiada cuidadosamente, teniendo en cuenta tanto
su evolucion dinamica como su localizacion dentro de la ZH, la cual evoluciona en el tiempo en
direccion al objeto central. Considerando los efectos gravitatorios, de marea y relativistas, no se
espera que haya cambios significativos en los semiejes y excentricidades de aquellos planetas
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candidatos entre 100 Ma y 1 Ga. Esto indica que los parametros orbitales de tales planetas que
se desprenden de nuestras simulaciones de 100 Ma pueden ser representativos de aquellos en
1 Ga. Por lo tanto, dado que tales candidatos a planetas potencialmente habitables se ubican
dentro del limite interno de la ZH, estaran expuestos de manera directa a la radiacion estelar
sobre dicha escala de tiempo. En efecto, en nuestros escenarios de trabajo, la ZH alcanza a los
planetas candidatos sobre una escala de tiempo del orden de 1 Ga, como consecuencia de su
evolucion hacia el objeto central. Esto hace que dichos planetas puedan llegar a sufrir un efecto
invernadero en fuga provocando una pérdida extremadamente eficiente de volatiles, tal como
es analizado en el trabajo desarrollado por|Luger y Barnes (2015). Este punto debe ser estudiado
en detalle en trabajos futuros, con el fin de determinar la potencial habitabilidad de los planetas
formados en este escenario de trabajo.

Por otra parte, en este trabajo nos enfocamos en analizar distintos procesos relevantes en
la formacion y evolucién planetaria alrededor de un objeto en el limite subestelar, sobre una
muestra de embriones ya formados, los cuales se distribuyen de manera aleatoria sobre una
cierta region del disco. Sera interesante analizar la sensibilidad de nuestros resultados a la
incorporacion de una fase previa de evolucion en la cual embriones menos masivos crecen por
acrecion de guijarros y/o acrecion de planetesimales. En particular, el trabajo desarrollado por
Coleman et al. (2019), el cual esta focalizado en el sistema planetario Trappist 1, ha mostrado
que la incorporaciéon de uno u otro de estos paradigmas de acrecién tiene un fuerte impacto
en la cantidad de agua de los planetas resultantes. De acuerdo con esto, la incorporacion a
nuestros escenarios de una fase de evolucién previa en donde la distribucion de parametros
fisicos y orbitales de embriones en crecimiento esté determinada de modo autoconsistente por
estos paradigmas de acrecion, nos permitira refinar la poblacion de planetas de tipo terrestre
asociados a sistemas en el limite subestelar.

Finalmente, destacamos que en el presente trabajo supusimos un disco con valores fijos pa-
ra ciertos parametros de interés, tales como la metalicidad, la viscosidad, y el tiempo de vida de
la componente gaseosa. Sera interesante explorar la sensibilidad de nuestros resultados a los
parametros mencionados. Por otra parte, destacamos que nuestra investigacion supone que la
viscosidad efectiva que domina el proceso de acrecion sobre el objeto central es la que también
direcciona la interaccion planeta-disco (e.g./Coleman y Nelson, [2014; Izidoro et all2017; Carre-
ra et al.,2018; [Raymond et al.,2018). Sin embargo, existen trabajos recientes que proponen que
una viscosidad de acrecion direcciona el proceso de pérdida de masa del disco sobre la estrella a
través de las lineas de campo magnético, y una viscosidad generada por efectos de turbulencia
gobierna las interacciones entre los planetas y el disco de gas, la cual lleva a perturbaciones
mas débiles (e.g.|Hasegawa et all[2017; Ida et al., 2018;|Matsumura et al., 2021). Para ello, estos
autores proponen distinguir un coeficiente de viscosidad de acrecion a,. y un coeficiente de
viscosidad turbulento v, donde vy, S @raer- Si bien en nuestro trabajo adoptamos el mismo
valor para tales coeficientes, lo cual esta de acuerdo con los valores explorados en|Matsumura ef
al|(2021), seria interesante analizar distintos escenarios de formacion y evolucion, distinguien-
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do ambos parametros con valores diferentes. Esperamos que distintas condiciones iniciales en
el modelo puedan llevar a configuraciones planetarias diferentes en donde se logre reproducir
la distribucion de los periodos orbitales de los exoplanetas en 6rbitas mas internas.

6.2. Sobre la detectabilidad de planetas

Los objetos cercanos al limite subestelar son intrinsecamente débiles y con los instrumentos
actuales es pequeno el volumen de la Galaxia en el que se les puede observar con las sefales a
ruido requeridas para detectar planetas a su alrededor. Asi, la deteccion de sistemas de planetas
de tipo terrestre en torno de enanas marrones y estrellas de muy baja masa es todavia un reto
observacional importante. Se necesitan instrumentos muy sensibles para alcanzar sefiales a
ruido elevadas en tiempos de integracién cortos y asi lograr un buen muestreo de las series
temporales. Debido a estas limitaciones, a la fecha se han confirmado muy pocos sistemas
planetarios en torno de enanas marrones pero algunos instrumentos futuros dedicados a la
busqueda de exoplanetas (e.g. PLATO, Montalto et all [2021), asi como sondeos sindpticos de
todo el cielo desarrollados con otros intereses cientificos como Gaia (Gaia Collaboration et all
2016) y LSST (Ivezic et al.,,2019) tienen el potencial de aumentar la deteccién de estos sistemas
en los proximos afios.

En este contexto, es importante contar con una estimacion de la probabilidad de detecciéon
de planetas de tipo terrestre en torno de objetos cercanos al limite subestelar mediante obser-
vaciones de transitos y V.4 que son los tipos de observaciéon mas empleados para la busqueda
masiva de exoplanetas y explorar el analisis de series temporales de . por tratarse de un méto-
do que cobrara cada vez mayor importancia con la futura liberacion de datos del satélite Gaia
que contendra medidas astrométricas de una calidad sin precedentes y para todo el cielo.

La probabilidad de deteccion de sistemas planetarios depende de su arquitectura, del mé-
todo de observacion, del ruido, muestreo y duracion de las observaciones, y del método de
analisis de series temporales empleado para la deteccion. Como hemos visto, la determinaciéon
de la arquitectura promedio de los sistemas planetarios en torno de enanas marrones y estre-
llas de muy baja masa es actualmente un tema de intensa investigacion y posee todavia un
alto nivel de incertidumbre. En este escenario, para evaluar la probabilidad de detecciéon op-
tamos por estudiar dos sistemas reales: Trappist-1 (d = 12,1 pc) y Teegarden (d = 3,83 pc),
y los sistemas teéricos resultantes de las simulaciones de tipo S4 analizadas en el Capitulo [4]
evaluados a distancias d = 4 pc y d = 12 pc. Se simularon las series temporales de Fy, V.4 y
{t con los muestreos, duraciones y ruidos caracteristicos de los sondeos Kepler, CARMENES y
Gaia DR2 respectivamente, y se exploro el efecto de la reduccion del ruido en el valor de Fp.
El método de analisis de series temporales implementado en este primer estudio fue el analisis
de frecuencias con periodogramas el cual produce una cota minima para Pp. Consideramos
como detectados a aquellos sistemas de los que se recuperé al menos una frecuencia orbital del
sistema simulado. Para la simulacion de las series temporales y el calculo de la probabilidad de
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deteccion se desarroll6 el software SEO. A partir de los parametros indicados mas arriba los
resultados para los sistemas planetarios considerados nos permiten concluir que:

» El método de V,,4 es el mas eficiente para la deteccion de los tres tipos de sistema. Los
sistemas tipo Trappist-1 y Teegarden alcanzan P, = 1 si el error instrumental es de 1,5
m s~ ! y se emplea un muestreo de 180 observaciones distribuidas aleatoriamente en 3
ventanas trimestrales aleatorias en un afio. Con el mismo muestreo y ruido, los sistemas
de tipo S4 alcanzan P, = 0,55 y si el ruido disminuye a 1 m s~* alcanzan P, = 0,85.

= Como es sabido, el método de transito ofrece siempre una probabilidad de deteccion
muy baja debido a que la condicién de inclinacion del plano orbital promedio es muy
restrictiva. En efecto, con una cadencia de 1 observacion por minuto y un error 0 =
1073 encontramos que para los sistemas de tipo Trappist-1 y Teegarden, P, = 0,02.
Sin embargo, todos los sistemas que cumplen con 88,8° < |icieo| < 90° son detectados.
Con el mismo muestreo y ruido no se logra detectar ninguno de los sistemas de tipo S4
(Pp = 0) pero su probabilidad de detecciéon aumenta a [, = 0,01 si el error disminuye a
o = 107%. En este caso los sistemas cumplen con 89,4° < |ie| < 90°

» El método astrométrico (series temporales de ) no permite la deteccion de sistemas de
tipo Trappist-1 y Teegarden. Se obtiene P, = 0 si se emplea un muestreo de 150 obser-
vaciones distribuidas aleatoriamente en un afio con un error de ¢ = 10 msa a~'. Por otro
lado, con el mismo muestreo pero con un error de 0,1 msa a~! se logran detectar frecuen-
cias con alta probabilidad pero que no se corresponden con las frecuencias orbitales del
sistema. Este resultado sugiere la necesidad de implementar métodos mas robustos que
los periodogramas para el analisis de las series temporales de y.. Resultados analogos se
encontraron para los sistemas de tipo S4, en donde consideramos errores instrumentales
de 0,1 msaa~! parad = 4 pcy de 0,01 msaa~! parad = 12 pc.

» Los errores en y de 0,01 msa a~! para sistemas planetarios analogos a los considerados
seran alcanzados por la mision Gaia en la quinta y ultima liberacion de datos (DR5) que
incluira todas las observaciones realizadas por la mision en diez afios (e.g Perryman et
al,,[2014). Si bien los periodogramas son una buena primera aproximacién al método de
deteccidn, el analisis de las series temporales de i necesitara de un método mas potente
como, por ejemplo, el de la descomposicién recursiva de seiiales (e.g. [Casertano et all
2008; Wright y Howard, 2009).

Finalmente, dadas las probabilidades de deteccion calculadas, es importante conocer cuan-
tas estrellas similares a las de los sistemas estudiados se encuentran realmente en volimenes
esféricos de 4 pc y 12 pc de radio centrados en el Sol. Los modelos de Baraffe et al|(2015) pre-
dicen que estrellas enanas con colores fotométricos B, — R, en las bandas de Gaia DR2 (Gaia
Collaboration et all [2018) que cumplen con la condiciéon 3,2 < B, — R, < 5 poseen masas
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en el rango 0,05 < M,/Mg < 0,1. Empleando las paralajes y la fotometria de Gaia DR2,
encontramos que en ese rango de masas existen 8 candidatas en una esfera de 4 pc centrada
en el Sol y que el nimero aumenta a 95 candidatas cuando la esfera es de 12 pc de radio y a
428 candidatas si extendemos el radio de la esfera a 20 pc. Para los tres casos, las candidatas
poseen magnitudes aparentes en el rango 13 < G < 16 a las que corresponden los ruidos ins-
trumentales considerados en nuestro analisis. Por ejemplo, los brillos aparentes de las estrellas
Teegarden y Trappist-1 son, respectivamente, G = 12,27y G = 15,64.

Si consideramos las 428 estrellas en la esfera de 20 pc, el método de V},4 permitiria la detec-
cion de al menos un planeta en todos los sistemas con arquitecturas analogas a los sistemas de
tipo Teegarden o Trappist-1. Si los sistemas planetarios tuvieran arquitecturas de tipo S4, con
el método de V},q se detectaria al menos un planeta en torno de aproximadamente 230 estrellas
si el error fuera de 1,5 m s™! y el nimero se elevaria a 360 para un error de 1 m s~!. Analoga-
mente, con el método de transito se detectarian 9 sistemas de tipo Teegarden o Trappist-1 con
errores de 10~ y unos 4 sistemas con las arquitecturas de tipo S4 si las observaciones tuvieran
un error de 107, El caso del método astrométrico es incierto pues es necesario implementar
métodos de analisis mas sofisticados y, ademas, las observaciones alcanzaran las precisiones
requeridas (o = 0,01 msa a~!) solo a distancias d < 12 pc. Sin embargo, con Gaia DR5 se espe-
ra que estrellas ubicadas a d < 12 pc y con brillos 13 < G < 16 tengan errores de p del orden
de 0 = 0,01 msa a~!. Por lo tanto, habra unas 95 candidatas que, al menos, seran susceptibles
de esos nuevos analisis.

Finalmente, subrayamos que los valores anteriores son ilustrativos pues suponen arqui-
tecturas especificas aunque, como dijimos, las arquitecturas promedio son todavia inciertas.
Ademas suponen un método simple de deteccion de frecuencias orbitales. Sin embargo, estos
resultados sugieren que, de continuar activos sondeos como CARMENES y Gaiay con la puesta
en funcionamiento de nuevos sondeos como PLATO, en los proximos afios se podria contar con
la deteccion de numerosos sistemas con los que se puedan realizar comparaciones estadisticas
mas robustas con las predicciones de los modelos de formacién de planetas de tipo terrestre en
torno de objetos cercanos al limite subestelar.
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6.3. Modelo de zona habitable

Para estudiar exoplanetas potencialmente habitables alrededor de estrellas distintas al Sol,
es necesario tener en cuenta la relacion entre el albedo (el porcentaje de radiacion que la super-
ficie del planeta refleja respecto a la radiaciéon que incide sobre ella) y la temperatura efectiva
de la estrella central. Extrapolando los casos estudiados por Kasting et al|(1993), los limites
internos y externos de la zona habitable (ZH) para estrellas con temperaturas efectivas entre
3700 < Tog/K < 7200 puede ser calculada de la forma (Selsis et al.,|2007):

1
L 2
—_ (1. . — b T?) | =x
lint - (lln,Q a’ll’lT* blnT*) (L@) ) (61)
L.\?
lout = (lout,Q - aoutT* - boutTf) (L@) ) (62)

donde li, o = 0,97 au y loy,o = 1,67 au son los limites internos y externos de un sistema con
una estrella tipo solar (Kopparapu et al, 2013bla). Los valores a;, = 2,7619 x 107° au K1,
bin = 3,8095 x 1072 au K72, agy = 1,3786 x 107% au K1y by, = 1,4286 x 1079 au K2
son constantes determinadas empiricamente; L, y L, son, respectivamente, la luminosidad del
Sol y de la estrella central considerada y la temperatura de la estrella 7} esta definida como
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Figura 6.1: Evolucion de la zona habitable alrededor de una estrella de 0.08 Mg, en un periodo
de 1 Ga.

T, =Ty — 5700K donde 7.4 puede ser expresada de la forma:

L, 4
Teff - (47TO'RZ> ) (63)

con R, el radio de la estrella y o la constante de Stefan-Boltzmann. Como enBarnes et al{(2013),
quienes estudiaron planetas habitables alrededor de enanas marrones, nosotros utilizamos este
modelo para el calculo de la ZH considerando un objeto central en el limite subestelar. Por
lo tanto, en este trabajo l;, y [, representan, respectivamente, los limites internos y externos
de la ZH alrededor de un objeto de masa 0,08 M. Tomamos los valores para R,, L, y Teg
como funcién del tiempo segtin la prediccion de los modelos de Baraffe et al|(2015)f} La Fig.
muestra la evoluciéon de la ZH obtenida. Mientras el objeto central evoluciona, Ly, R, y T.g
decrecen en el tiempo y la ZH se vuelve mas angosta y cercana al objeto central. A una edad de
1 Ma, el objeto posee [;, = 0,214 auy [, = 0,369 au; para 100 Ma, [;, = 0,04 auy lo, = 0,07 au;
y a una edad de 1 Ga, [;, = 0,017 au y [,y = 0,029 au. Remarcamos que la zona habitable se
localiza mas de diez veces mas cerca al objeto central en 1 Ga que en 1 Ma.

http://perso.ens-lyon.fr/isabelle.baraffe/BHAC15dir/
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observador

Figura 6.2: Esquema de las posiciones de dos planetas relativas a su estrella huésped y al centro
de masa del sistema, y de las posiciones de la estrella huesped y del centro de masa respecto al
observador.

6.4. Cambio en velocidad radial y movimiento propio pro-
ducido por un sistema planetario

A continuacion se explica el desarrollo analitico utilizado para deducir el cambio en ve-
locidad radial y movimiento propio que sufre una estrella por la interaccién con un sistema
planetario de /V planetas.

A modo de ejemplo se muestra en la Fig. 6.2/ un esquema de la disposiciéon de dos plane-
tas que orbitan una estrella respecto de un observador. Los vectores 7, y 7y, representan las

posiciones de los planetas con respecto a la estrella central, los vectores R., ﬁpl y ]:fpz, las posi-
ciones de la estrella y de los planetas con respecto al centro de masa del sistema y los vectores
Te Y Rey, las posiciones correspondientes a la estrella y al centro de masa con respecto a un
observador, respectivamente.

Primero desarrollamos el cambio en velocidad que sufre la estrella respecto al centro de
masa del sistema por la interacciéon con su sistema planetario. Nos interesa el cambio de la
velocidad de la estrella en direccion al observador, es decir en la velocidad radial. De la relacion
vectorial planteada en la Fig. tenemos la ecuacion:

— —

F* = RCM + R,. (64)
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Si tomamos como origen de coordenadas del sistema al centro de masa, tenemos que:

_ 1 M L
R* = —M Z miRpi. (65)

* =1

Reemplazando en la ecuaciéon anterior las posiciones relativas de los planetas respecto a la

—

estrella huésped 7}, = ﬁpi — R,, y derivando respecto del tiempo, llegamos a:
R* - —— Z mﬂ._"pi. (66)

con Mt = M, + Z,‘]L m;.

Si trabajamos en coordenadas cartesianas, y suponemos una orientacion de los ejes tal que
la direccion del observador coincida con el eje 2, entonces el cambio en la velocidad radial esta
dada por:

N
AV;ad = _]\2— Z mi‘/z,pia (67)
* =1
conV, i = ?pi - €., la velocidad de cada planeta en direccion al observador.

Para calcular el cambio en la velocidad radial de la estrella por la interaccion con su sistema
planetario en SEO, utilizamos las velocidades de cada planeta estimadas por el c6digo MERCURY.
Para pasar del sistema de coordenadas del MERCURY al sistema de coordenadas centrado en el
centro de masa del sistema, con el plano del cielo como plano de referencia, se necesitan aplicar
dos rotaciones de la forma:

fr._"Pi = R; (i)Rg(Q)?p,Mercurya (6.8)

con R%(Q) la primera rotacién directa alrededor del eje 2 de un angulo (2 para que el eje = del
sistema de coordenadas del c6digo MERCURY coincida con la linea nodal, y R.(7) la segunda
rotacion retrograda alrededor del eje = de un angulo 7, que representa la inclinacion del plano
orbital del sistema planetario respecto al plano del cielo, para que el eje z del sistema de coorde-
nadas de MERCURY coincida con la linea de la visual. De esta forma, la velocidad V. ; se puede
expresar de la forma:

Vepi = —Vamsen{seni + Vi cosQsen + V, y cosi, (6.9)

con V u, Vym y VM las componentes de la velocidad de cada uno de los planetas en el sistema
de coordenadas empleado por MERCURY.
Finalmente, calculamos el cambio en el movimiento propio 1, a partir de la ecuacion:

™

= 7" (6.10)

[
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donde 7 ["] es la paralaje de la estrella y Vi, [km s™!] es la velocidad tangencial de la estrella
en el plano del cielo, que esta definida por Vr, = |/V2 + V.2, donde las coordenadas de la
velocidad en el plano del cielo V,, y V. estan relacionadas con las velocidades de cada uno de

los planetas V, ,; y V, ;i de la forma:

1 N

Vis = —— Z mivx,pia
M i=1

(6.11)

Para calcular el cambio de p, utilizamos las velocidades de cada planeta estimadas por
MERCURY, que segun las rotaciones descriptas en la Eq.[6.8] tienen la forma:

Vipi = VamcosQ + V, ysen 0,

6.12
Vypi = —Vaemcosisen ) +V, ycos Qcosi — V, yseni. (6.12)
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