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Resumen

Hasta la actualidad fueron descubiertos mas de 500 planetas extrasolares. Cada vez
son mas los equipos dedicados a su busqueda, ya sea desde tierra, o desde el espacio.
Hasta el ano 1995, el tnico sistema planetario conocido era el nuestro, con lo cual, las
teorias de formacion se basaban en un tnico objeto de estudio. Ahora que la muestra
observacional se va haciendo més grande, tenemos la oportunidad de comenzar a hacer
estudios estadisticos, ver algunas caracteristicas comunes a los sistemas planetarios y
establecer mejores restricciones a las teorias de formacion.

Con esta motivacion, nuestro objetivo en esta tesis doctoral es desarrollar un modelo
semi analitico para representar la formacion de sistemas planetarios, que nos permita
generar una gran cantidad con poco costo computacional, analizar estadisticamente
esta poblacion de “exoplanetas artificiales” y compararlos con los planetas extrasolares
reales que son observados, de forma tal de establecer criterios y cotas a las teorias de
formacion planetaria y poder hacer predicciones acerca de las principales caracteristicas
que deberiamos esperar de los planetas extrasolares.

Basados en el escenario de formacion planetaria mas aceptado actualmente por la
comunidad cientifica, desarrollamos un modelo para computar la génesis de sistemas
planetarios, en donde los planetas gigantes crecen de acuerdo con la teoria de acrecion
del niicleo y empleamos el régimen oligérquico para el crecimiento de los niicleos solidos.
En este modelo, formamos varios planetas de forma simultanea en el disco, hecho que
tiene importantes consecuencias especialmente en la dindmica de los planetesimales y
el crecimiento de los ntucleos, ya que consideramos la colision entre ellos como una
potencial fuente de crecimiento. Los embriones planetarios crecen embebidos en el disco
de gas y polvo, y la interaccion entre el embrion y el disco causa un intercambio de
momento angular que lleva a la migracion de los embriones. En esta tesis consideramos
dos regimenes de migracion planetaria: migracion de tipo I y de tipo II, asi como también
consideramos la migracion de los planetesimales en el disco en algunas de nuestras
simulaciones.

Con el fin de explicar las principales caracteristicas de la poblacion observada de los
planetas extrasolares y los planetas del Sistema Solar, es necesario obtener una clara
comprension de cudles fueron las condiciones iniciales que permitieron su formacion.
En nuestras simulaciones, consideramos diferentes condiciones iniciales basados en las
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ultimas observaciones de discos protoplanetarios y para cada condicién inicial dejamos
evolucionar el sistema durante 20 millones de anios. Con este modelo realizamos un gran
numero de simulaciones, en cada una de las cuales generamos 1000 sistemas planetarios
diferentes y de sus resultados derivamos las propiedades estadisticas de los planetas y
sistemas planetarios formados.

Esta tesis esta dividida en cinco etapas, cada una de las cuales constituye diferentes
mejoras al modelo, diferentes estudios realizados y en las que nos centramos en diferentes
aspectos del proceso de formacion planetaria. A continuacion detallamos cada uno de
estos enfoques.

En un principio, exploramos la distribucién de masas de los planetas extrasolares,
analizando las consecuencias de tomar diferentes tasas de acrecion de gas y solidos
en la distribucion de masas y semiejes, la que encontramos fuertemente dependiente
de estos valores, principalmente del modelo adoptado para la acreciéon gaseosa. Para
la determinacién de las tasas de acrecién, nos basamos en los resultados del modelo
auto-consistente de formacion de planetas gigantes desarrollado a lo largo de la tesis
doctoral de Andrea Fortier, en donde se encuentran tasas de crecimiento realistas para
los planetas de nuestro Sistema Solar y que por lo tanto es prometedor para extrapolar
hacia otros sistemas planetarios.

Al considerar simultaneamente el escenario de acrecion del nucleo para la formacion
de planetas gigantes gaseosos y la evolucion orbital de los mismos, nos enfrentamos a un
grave problema. Para los modelos de disco estandar, la migracion de tipo I hace que los
planetas se muevan hacia la estrella central en escalas de tiempo que son uno o hasta
dos ordenes de magnitud més cortas que la vida 1til del disco (que es de entre uno a diez
millones de anos), lo que significa que los nicleos se caeran a la estrella central antes de
que puedan desarrollar cualquier envoltura gaseosa sustancial. Por lo tanto, con el fin de
evitar que todos los planetas sean acretados por la estrella, la migracion del planeta debe
ser frenada de alguna manera. Se han propuesto una serie de escenarios distintos para
resolver este problema de la migracion, aunque ninguno resuelve el problema totalmente.
Es por este motivo que en la segunda parte de nuestro trabajo, nos concentramos en
analizar diferentes tasas de migracion, investigando las consecuencias que tienen tanto
en el nimero final y tipos de planetas que formamos por sistema planetario, como en
la distribuciéon de masas y semiejes de los mismos. En este diagrama, los planetas se
distribuyen en zonas determinadas, mostrando ciertas caracteristicas comunes que son
el reflejo de su proceso de formacion, en este sentido puede considerarse un diagrama
equivalente al de Hertzsprung-Russell para la evolucion estelar, que no ha sido explorado
en profundidad y sus principales caracteristicas no fueron explicadas todavia. En esta
parte del trabajo también analizamos la generacion de planetas en la zona habitable,
region en la cual un planeta del tipo terrestre puede mantener agua en estado liquido
en su superficie. Un resultado particularmente interesante es que se genera una mayor
poblacion de planetas habitables cuando la tasa de acrecion de gas y la migracion de
tipo I son mas lentos.



La tercera parte de nuestro trabajo esta enfocada hacia los planetas terrestres. Cuan-
do varios embriones planetarios se estan formando en el disco, las perturbaciones entre
ellos pueden ocasionar un cambio en sus elementos orbitales y como consecuencia de
esto, los embriones pueden sufrir fuertes impactos gigantes que seran los responsables
de las caracteristicas finales de los planetas resultantes. Las colisiones son una parte
fundamental de su crecimiento y es por eso que las estudiamos en esta parte de la tesis,
concentrandonos en particular, en los parametros de espin: oblicuidad y periodo de ro-
tacion, resultantes luego de los primeros 20 millones de anos de vida. Aunque en menor
medida, también la acrecion de planetesimales aporta momento angular a los embrio-
nes planetarios, este efecto también es estudiado en esta parte de nuestro trabajo. De
acuerdo con nuestros resultados, la distribucion de oblicuidades resulta ser isotrépica, lo
que significa que los planetas pueden girar en sentido directo o indirecto, independiente-
mente de su masa. Por otro lado, encontramos que los periodos de rotacién primordiales
dependen de la region donde se formé y evolucion6 el embrion y que toman valores entre
10 y 10000 horas. También hallamos una gran poblaciéon de planetas con oblicuidades
y periodos de rotacion analogos a los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar.

La cuarta parte de esta tesis doctoral esta enfocada hacia el modelo de la nebulo-
sa primordial. El hecho de que los sistemas planetarios se forman a partir de un disco
primordial fue reconocido hace siglos, pero aiin hoy nuestra comprension de estos pro-
cesos sigue siendo incierta. Nuestro objetivo es encontrar cual es el modelo de nebulosa
que nos permite formar sistemas planetarios cuyos planetas reproduzcan la poblaciéon
de planetas extrasolares observados. Para esto, adoptamos un modelo de nebulosa con
un perfil de densidad superficial caracterizado por una ley de potencias en la parte in-
terior del disco y un decaimiento exponencial en la parte externa, este modelo es una
alternativa razonable porque es simple, aproxima muy bien a las observaciones de dis-
cos protoplanetarios y predice un borde exterior de la nebulosa sin introducir un corte
arbitrario en el disco. Hay varios parametros libres en este modelo de nebulosa que te-
nemos que ajustar con el objetivo de explicar la distribuciéon de exoplanetas observados
y los planetas gigantes en nuestro Sistema Solar, tales como el exponente de la ley de
potencias en la parte interior del disco, en donde encontramos que diferentes valores
traeran un impacto significativo en la formacion de planetas gigantes. Nuestros resul-
tados muestran que la poblacién de los exoplanetas observados y los planetas gigantes
del Sistema Solar estan bien representados cuando se considera un perfil de densidad
superficial con una ley de potencias en la parte interna caracterizada por un exponente
de —1, lo que representa un perfil mas suave que el usado por la mayoria de modelos
actuales de formacion planetaria.

Finalmente, la ultima parte de esta tesis esta dedicada al estudio de los sistemas
planetarios, donde nos enfocamos en investigar la diversidad de arquitecturas observa-
das y su relacion con el medio ambiente de formacion. Con este objetivo, exploramos la
importancia de diversos factores que definen las condiciones iniciales de nacimiento de
los sistemas planetarios, como la masa y el tamano del disco, la metalicidad, la masa de



la estrella central y la escala de tiempo de disipacion del disco gaseoso, analizando su
influencia en la arquitectura del sistema planetario resultante. También exploramos la
influencia de algunos parametros clave de nuestro modelo, que ya habiamos explorado
en etapas anteriores, como asumir distintos perfiles de disco inicial y tasas de migra-
cion planetarias, a fin de encontrar qué factores reproducen mejor la muestra diversa de
sistemas planetarios observados. Para hacer el anélisis, introducimos una nueva clasifi-
cacion para los sistemas planetarios, basandonos en las observaciones y en un anélisis
teorico del proceso de formacion. Con nuestros resultados, podemos predecir cuales son
los sistemas planetarios mas comunes en el Universo y averiguar si nuestro Sistema So-
lar es una rareza o esperamos que se encuentren mas sistemas planetarios analogos al
nuestro en un futuro proximo. Conociendo la importancia del estudio de los planetas
terrestres potencialmente habitables, en esta etapa de la tesis también analizamos cual
es el habitat més favorable para su formaciéon. Nuestros resultados muestran que los sis-
temas planetarios mas comunes son los rocosos, que son aquellos que albergan planetas
terrestres inicamente. La exploracién de las condiciones mas favorables para la forma-
cion de estos sistemas nos muestra que son los Gnicos que se forman en un ambiente de
formacion con abundancia de metales mucho menor que la solar. Estos sistemas también
representan el mejor ambiente para el desarrollo de planetas potencialmente habitables.
En cuanto al estudio de sistemas planetarios como el nuestro, encontramos que estos
sistemas solares no son raros en el Universo, viéndose favorecida su formacion en discos
masivos donde no hay una gran acumulacion de solidos en la region interior. Finalmente,
mirando a los sistemas planetarios que albergan planetas Jupiter-caliente, encontramos
que estos sistemas nacen en discos muy masivos y ricos en metales. También se necesita
que la tasa de migracion sea rapida y lleve a los planetas bien cerca de la estrella central.
De acuerdo con nuestros resultados, la mayoria de los sistemas Jupiter-caliente estan
compuestos por un solo planeta gigante, lo que también es una tendencia de los datos
observacionales actuales.
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Capitulo 1

Introduccion

Desde el momento en que nos dimos cuenta de que nuestro Sol es una estrella mas
entre miles de millones de estrellas, nos planteamos interrogantes acerca de la existencia
de otros mundos. Preguntas como, ;nuestro Sistema Solar es tnico?, ;qué condiciones
llevan a la formacion de los Sistemas Planetarios?, son interrogantes que nos planteamos
desde siempre para obtener una mejor comprension de nuestro lugar en el Universo.

Durante mucho tiempo estas preguntas eran tinicamente motivo de discusion filoso-
fica, ya que no se tenia evidencia alguna acerca de la existencia de planetas orbitando
otras estrellas. Pero nosotros vivimos en una época privilegiada. Somos la primer gene-
racion que ha obtenido una respuesta afirmativa a algunas de estas preguntas, somos
los primeros en observar planetas fuera de nuestro Sistema Solar y somos los primeros
también capaces de desarrollar las herramientas necesarias para poder, en un futuro pro-
ximo, detectar planetas similares a la Tierra y responder al gran interrogante de todos
los tiempos: jexiste vida en otros planetas?.

El primer intento de observacion de un planeta fuera del Sistema Solar, o planeta
extrasolar fue realizado por Huygens, hacia fines del siglo XVII, quien rapidamente se
di6 cuenta que esta observacion excedia la capacidad de su telescopio. Las enormes
dificultades observacionales para detectarlos hicieron que tuviera que esperarse mucho
tiempo para detectar a los primeros planetas extrasolares.

Recién a fines del siglo XX, més precisamente en el ano 1995, Mayor y Queloz
anunciaron el descubrimiento del primer planeta extrasolar orbitando una estrella del
tipo solar, 51 Pegasi. El planeta recibié el nombre de 51 Peg b.

A partir de ese momento y hasta la actualidad, se ha confirmado que ademés de
nuestro Sol, cerca de 450 estrellas albergan uno o més planetas. Esta muestra es suficiente
como para comenzar a ver algunas caracteristicas comunes a los sistemas planetarios, y
a establecer mejores restricciones a las teorias de formacion.

Las primeras teorias de formacion de sistemas planetarios surgieron como explicacion
a la formacion de nuestro propio Sistema Solar y luego comenzaron a generalizarse hacia
otros sistemas planetarios. Por este motivo veremos primero que es lo que conocemos
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de nuestro propio Sistema Solar para luego, en base a las observaciones, ver coémo estos
conocimientos pueden extrapolarse hacia otros sistemas planetarios.

1.1. Perspectiva histérica de la formacién del Sistema
Solar

El principal problema que aborda la cosmogonia es explicar como se formo el Sistema
Solar y como este evolucion6 desde su formacion. Las primeras explicaciones fueron
mitos, leyendas o argumentos religiosos que encontraron sus propias explicaciones para
la génesis de los cuerpos del Sistema Solar. Por otro lado, fue so6lo hace algunos siglos
atras que cientificos y filosofos comenzaron a desarrollar teorias para explicar su origen.

Si bien hay diversas ideas en este campo, todas concuerdan en que el Sistema Solar
se formo hace 4.500 millones de anos y que, desde entonces, ha sufrido muchos cambios
irreversibles. Entonces, si no podemos ir hacia atras para descubrir como fueron los
comienzos de nuestro Sistema Solar, ;jqué podemos hacer? La respuesta es formular
modelos fisicamente posibles, analizarlos numéricamente y de esta manera encontrar
aquella explicacion que reproduzca un sistema planetario como el Sistema Solar tal cual
lo observamos hoy en dia. Veamos un pequeno repaso de todos los modelos desarrollados
hasta llegar al escenario més aceptado hoy en dia.

Una de las primeras personas en formular una teoria reconocida de formacion del
Sistema Solar fue el filésofo y matematico francés René Descartes, que en 1644 formuld
la teoria del vortex. Descartes formul6 su teoria antes de que Newton introdujera el
concepto de gravedad y por lo tanto basé su teoria en sus creencias personales. El creia
que la materia no se movia a su antojo, sino que tenia alguna influencia divina. En
su libro hay una extensa discusion acerca de la formacion de la Tierra, los planetas
y satélites (conocidos hasta ese momento) que, segin sus ideas, habrian comenzado
como un sistema de vortices que rodeaban al Sol primitivo en todas las direcciones.
Este modelo era cualitativo y una de las principales objeciones que se le hicieron fue
que no explicaba la formacion del plano de la ecliptica. El modelo fue abandonado
luego de la presentacion de las leyes de Newton, aunque los conceptos de friccion y
turbulencia introducidos por Descartes, fueron reconsiderados por algunos autores como
Von Weizsacker, ter Haar, Kuiper, Whipple o McCrea, durante el siglo XX.

A partir de esta primer teoria, hubo muchos cientificos a lo largo de la historia que
se preguntaron cual seria el origen de nuestro Sistema Solar, en 1745 el conde de Buffon
sugiri6 que un gran cometa habria pasado cerca del Sol, dejando un gran arco de material
solar en el espacio como consecuencia del encuentro, lo que mas tarde habria originado
a los planetas.

Pero el que sent6 las bases de la teoria aceptada hoy en dia fue Kant en el ano 1755.
El planteé que el Sol y los planetas se habrian formado a partir de la condensacion
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de un gran disco de gas y polvo, nacido a partir del colapso de una nube de material
interestelar que también habria dado origen a otras estrellas. De esta forma, Kant plantea
por primera vez la idea de que el Sistema Solar habria surgido a partir de un disco a
diferencia de Descartes, en donde las concentraciones de material rodeaban al Sol en
todas las direcciones.

Casi 50 anos después, Laplace continué con esta idea refinandola y sentando las
bases de lo que hoy conocemos como la “hipotesis nebular” para explicar la formaciéon
del Sistema Solar, idea que present6 en su libro Ezposition du Systéme du monde y que
mas tarde seria extrapolada para explicar la formacion de otros sistemas planetarios.
El modelo de Laplace tenia la particularidad de poder explicar todas las caracteristicas
observables del movimiento de los planetas conocidas en el siglo XVIII, motivo por el
cual se mantuvo vigente durante un largo periodo. La mayor critica que recibi6 este
modelo fue acerca del momento angular. Sabemos que la mayoria del momento angular
en el Sistema Solar reside en los planetas, especialmente en Jupiter y Saturno. Mientras
que, de acuerdo con la hipotesis nebular, la mayor cantidad de momento angular estaria
concentrada en el Sol, el cual deberia rotar a una velocidad mucho mayor que la que
tiene en realidad.

Estas criticas hicieron que las teorias catastroficas, como la presentada por el conde de
Buffon, fueran re-examinadas. De esta manera, surgieron teorias como las de Bickerton
en 1880, Chamberlain en 1901 y Moulton en 1905, que reemplazaban el cometa de Bufon
por una estrella, y explicaban la formacion de los planetas a partir de la condensacion del
material perdido por el Sol durante un encuentro estelar. Mas tarde, autores como Jeans
y Jeffreys analizaron numéricamente los efectos de una interaccién entre dos estrellas,
desarrollando la teoria de mareas. Otros autores objetaron que la condensaciéon de un
filamento de material solar en planetas seria muy dificil de explicar, lo que ayudo6 a
revalidar la hipotesis nebular.

Durante el siglo XX, hubo muchos autores que modificaron la teoria de Laplace en
la busqueda de la solucién al problema del momento angular. Berlage consider6 el rol
de la viscosidad; Hoyle exploré la importancia del campo magnético y Schatzmann la
relevancia de los vientos solares. Una estrella que rota, pierde masa a través del flujo
de particulas a lo largo de las lineas de fuerza asociadas a su actividad magnética. Este
transporte de materia lleva a una gran pérdida de momento angular, que puede explicar
el periodo de rotacion actual del Sol. También el transporte de materia por vientos
solares contribuye a esta causa. En conclusion, esta explicacion magnetohidrodinamica
remueve la objecion acerca del momento angular en nuestro Sistema Solar. La teoria
actual de origen de nuestro Sistema, se desarroll6 a partir de estas ideas.

De acuerdo con nuestra teoria actual de formacion del Sistema Solar, éste habria
nacido a partir de una gran nube de gas y polvo que se encontraba orbitando el centro
de la Galaxia. En esta nube molecular gigante, aproximadamente el 73 % habria sido
constituido por Hidrogeno (H), mientras que el resto habria sido en su gran mayoria
Helio (He), aunque también habia un muy bajo porcentaje de elementos quimicos mas



CAPITULO 1. INTRODUCCION 4

pesados o como solemos decir en astronomia, metales. Alli no se habria originado nuestro
Sol tnicamente, sino que esta nube se habria fragmentado formando otras estrellas.

Se cree que el Sol se habria formado en una asociaciéon OB, que es una regiéon en
donde también se forman estrellas muy masivas, de tipo espectral O y B. Las evidencias
que respaldan esta idea, son estudios realizados en meteoritos, los cuales muestran una
clara evidencia de que isotopos de corta vida (f < 10° ands) habrian estado presentes en
la nebulosa solar primitiva, lo que indica que una supernova cercana los habria inyectado
en nuestro Sistema Solar antes de que el polvo se coagule formando agregados de mayor
tamano (Cameron & Truran, 1977; Tachibana et al., 2006). Ademas, algunos trabajos
sugieren que el cinturén de trasneptunianos podria haber sido truncado como conse-
cuencia de un pasaje estelar (Kobayashi, Ida & Tanaka, 2005). Estos trabajos muestran
que nuestro Sol podria haber nacido en un medio ambiente de alta densidad de estrellas,
lo que habria modificado las condiciones iniciales de nuestro Sistema.

La formacion del Sol origind también un disco nebular a su alrededor. Hay diferentes
versiones acerca de la evolucion de este disco. Por un lado, tenemos el modelo de la
nebulosa masiva, propuesto por Cameron, de acuerdo con el cual se considera un disco
viscoso de cerca de 1 M. Cerca del 85% de este disco, habria escapado debido a
los vientos solares en algunos cientos de miles de anos, mientras que la gran mayoria
del material restante habria sido acretado por el Sol. De acuerdo con este modelo, los
planetas se forman directamente a partir de inestabilidades gravitatorias en la nebulosa.
Por otro lado, se encuentra el modelo de la nebulosa de baja masa, propuesto por
Safronov. Este modelo, indica que la masa del disco luego del colapso de la estrella
habria sido del orden de 0,01 M. Més tarde, el disco se habria enfriado y el polvo se
habria acumulado en la parte central del disco, formando agregados de mayor tamano,
que mas tarde se combinarian formando los planetas. Esta ultima es la teoria méas
aceptada hoy en dia y en la cual nos basamos para el desarrollo de esta tesis doctoral.

Algunos millones de anos después de que esta nube comenzo a colapsar habria comen-
zado la formacion del resto del Sistema Solar, habiéndose formado primero los planetas
gigantes gaseosos, luego Urano y Neptuno, y finalmente los planetas terrestres, quienes
habrian sufrido una evolucion dindmica muy violenta debido a la influencia de los plane-
tas gigantes y a la presencia de otros embriones planetarios con quienes habrian sufrido
grandes impactos hasta que quedaron los sobrevivientes y futuros planetas terrestres del
Sistema Solar.

Esta teoria, si bien tiene la aceptacion de los astronomos, atn tiene problemas y se
la debe seguir refinando. Uno de los problemas es que si bien esta teoria es capaz de
explicar la mayoria de las propiedades de nuestro Sistema Solar, es incapaz de explicar
muchas de las caracteristicas observadas en otros sistemas planetarios. Por este motivo,
es importante el estudio y la observacion de planetas que orbiten alrededor de otras
estrellas para poder mejorar y refinar esta teoria, con el objetivo de conocer como nacio
y evolucion6 nuestro Sistema Solar hasta llegar a ser lo que observamos hoy en dia.
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1.2. Sistemas planetarios extrasolares

Hasta la fecha se conocen més de 500 planetas orbitando estrellas cercanas ! y cada
uno de estos descubrimientos nos ha planteado un nuevo interrogante por revelar. Estos
interrogantes comienzan desde el primer planeta extrasolar descubierto, el cual fue de-
tectado de una manera completamente inesperada, orbitando un objeto muy diferente a
nuestro Sol: un pulsar. Estos objetos son remanentes de estrellas, que quedaron después
de que esta agotd su combustible y exploté como una supernova. Estos objetos, emiten
una radiacion periodica tan estable, que podria pasar como el méas exacto de los relojes
y una variacion en este pulso, permite inferir la presencia de un planeta orbitando a su
alrededor. De esta manera se detecto el primer planeta extrasolar (Wolszczan & Frail,
1992), mostrando que existen planetas orbitando objetos que pasaron por eventos muy
violentos, de los mas violentos que conocemos en el Universo.

El primer planeta extrasolar orbitando una estrella de tipo solar fue hallado por
Mayor y Queloz en 1995, este planeta, 51 Peg b, es un planeta gigante (0,468M jypiter),
ubicado a 0,052 U A de la estrella central. Esta nueva poblacién de planetas denominados
“Hot-Jupiters” (o Jupiter-calientes) que comenzaron a detectarse, nos hizo pensar nuevas
teorias para explicar como es que esos planetas llegaron ahi, que eventos podrian haber
ocurrido para que estos Jupiters se encontraran a distancias de la estrella similares o
menores que Mercurio de nuestro Sol, y por qué este mecanismo no actu6 de la misma
manera en nuestro Sistema Solar.

Desde el ano 2008 que somos capaces de observar exoplanetas por imagen directa,
algo que hace algunos anos nos parecia impensable. Estos nuevos descubrimientos rea-
lizados en las estrellas Fomalhaut (Kalas et al. 2008) y en HR8799 (Marois et al., 2008;
Marois et al., 2010) nos revelaron la existencia de planetas gigantes ubicados muy lejos
de la estrella central, ja distancias de 70 y casi 120 U A!. Esto nos plantea el desafio de
explicar la formacion y evolucion de estos planetas.

En cuanto a los sistemas planetarios de multiples planetas, podemos observar desde
sistemas que albergan varios planetas gigantes muy cerquita de la estrella central, como
es el caso del sistema de 4 planetas a menos de 1 UA de la estrella GJ 876 (Delfosse et
al., 1998; Marcy et al., 1998; Marcy et al., 2001; Rivera et al., 2005; Rivera et al.,2010),
hasta sistemas con planetas que orbitan su estrella central a distancias mucho mayores,
como el sistema que orbita la estrella H R 8799 con planetas ubicados a distancias entre
14 y 70 UA (Marois et al., 2008; Marois et al., 2010). Como vemos esta muestra es muy
diversa y nos plantea el desafio de explicar los escenarios de formacion de objetos de
caracteristicas diferentes.

Algunos de los exoplanetas o sistemas planetarios descubiertos, son lo suficientemente
interesantes por si mismos para justificar investigaciones teoéricas de un tnico objeto de
estudio. Tal es el caso del sistema planetario con tres planetas orbitando alrededor de la

Lhttp://exoplanet.eu
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estrella HD69830 (Lovis et al., 2006; Alibert et al., 2006), o el planeta GJ 436b (Butler
et al., 2004; Nettelmann et al., 2010) y el que orbita el pulsar PSR 1257+ 12 (Tavani &
Brookshaw, 1992), sin olvidarnos de los planetas de nuestro Sistema Solar, quienes han
dado lugar a un enorme numero de trabajos para explicar su origen (ver por ejemplo,
Solomon, 1976; Thommes et al., 1999; Hansen, 2009; Benvenuto et al., 2009).

Pero el hecho de que un modelo pueda explicar las propiedades de un solo objeto
no es una condicion suficiente para validar la teorfa. De hecho, en general el nimero
de parametros del modelo es muy grande, mientras que el volumen de informacion que
se deriva de un solo sistema, si bien es un aporte importante, es muy poco y no es lo
suficientemente fuerte como para imponer restricciones a las teorias de formacion.

Sin embargo, gracias al rapido crecimiento del niimero de planetas extrasolares cono-
cidos, la situacion ha cambiado radicalmente: en lugar de tener un tnico planeta o
sistema planetario para el estudio, ahora podemos ser capaces de describir toda una po-
blacion. Si bien esta poblacion sigue siendo més chica de lo que nos gustaria que fuera,
ya permite obtener una gran informacion de forma estadistica (Udry y Santos, 2007)
que nos ayuda a imponer cotas a los modelos de formacién y supera lo que un dnico
objeto de estudio puede aportar.

Paralelamente al descubrimiento de mas y mas productos finales del proceso de
formacion planetaria, grandes proyectos de buisqueda observacional han comenzado a
caracterizar las condiciones iniciales de este proceso, es decir, los discos protoplanetarios
(Andrews et al., 2009, 2010; Isella et al., 2009). Gracias a estas observaciones, empezamos
a ser capaces de determinar la probabilidad de ocurrencia de las condiciones iniciales
para la formacion de sistemas planetarios, como ser la metalicidad del disco, su masa,
tamano o escala de tiempo de disipacion.

1.3. Modelos de poblacién artificial de exoplanetas

Estos dos conjuntos de datos observacionales hacen posible una nueva e interesante
clase de estudios teodricos de formacion de planetas: la sintesis de poblaciones planetarias
generadas usando el método de Monte Carlo. Esta nueva clase de modelo tedrico sirve
de enlace entre los dos grupos de observaciones, tomando las distribuciones observadas
de las propiedades del disco y utilizdndolas como condiciones iniciales para modelar el
proceso de formacion planetaria.

Estos modelos semi-analiticos, permiten formar una gran cantidad de planetas con
poco costo computacional, analizar estadisticamente esta muestra de “exoplanetas arti-
ficiales” y compararlos con los exoplanetas reales que son observados, de forma tal de
establecer criterios y cotas a las teorias de formacion planetaria. Esto puede responder
a la pregunta de si la diversidad observada en los planetas extrasolares es simplemen-
te consecuencia de la diversidad de las propiedades del disco. Como veremos, estos
estudios han demostrado ser muy fructiferos, ya que no soélo permiten reproducir las
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observaciones, sino también mostrar los vinculos y las correlaciones entre las diferentes
condiciones iniciales y las caracteristicas de los planetas resultantes, haciendo grandes
aportes al mecanismo de formacién. Por ultimo, pero no menos importante, este enfoque
permite optimizar las buiisquedas en el futuro y el desarrollo y mejoras en la instrumen-
tacion cuando se combina con el sesgo en la deteccion para un método de observacion
en particular.

Los pioneros en este tipo de estudios fueron Ida y Lin, quienes muestran en una serie
de trabajos (2004a, 2004b, 2005, 2008a, 2008b) el desarrollo de un modelo de formacion
de un planeta por disco protoplanetario. Su trabajo es simple pero conserva gran parte
de la fisica relevante en el proceso de formacion planetaria. Ellos se basaron en trabajos
previos realizados por Mizuno (1980), Bodenheimer & Pollack (1986) y Pollack et al.
(1996) para la formacion de los planetas gigantes. Con este modelo llevaron a cabo un
gran numero de simulaciones numéricas con condiciones iniciales tomadas al azar, pero
respetando lo observado en discos protoplanetarios hasta ese momento, formando una
enorme poblacion de planetas artificiales, que utilizan para imponer cotas a las teorias
de formacion a través del analisis estadistico de la poblacion artificial encontrada.

Aunque hubo otros trabajos de similares caracteristicas en donde se crea una pobla-
cion artificial de planetas (ver por ejemplo, Mordasini, Alibert & Benz, 2009 y Mordasini
et al., 2009), en ninguno de estos modelos se forman sistemas planetarios de multiples
planetas, sino inicamente un planeta por disco protoplanetario. Si bien estos trabajos
muestran resultados prometedores para explicar algunas de las propiedades observadas,
estos resultados no fueron obtenidos en un marco realista de formacion, dado que los
planetas no se originan de forma aislada y el hecho de considerar la formacion simul-
tanea de varios embriones por disco puede cambiar de forma sustancial los resultados
obtenidos, como puede verse por ejemplo en el trabajo de Guilera et al. (2010), quienes
muestran que la formacion simultanea de Jipiter y Saturno inhibe el crecimiento de este
ultimo, haciendo mayores las escalas de tiempo de formacion.

El hecho de considerar la formaciéon simultanea de varios planetas en un mismo disco,
orbitando la misma estrella central, acota la cantidad de solidos y gas disponible para
el crecimiento de los mismos, como pasa en la realidad. Por otra parte al haber varios
planetas creciendo muy cerca el uno del otro, pueden ocurrir encuentros cercanos o
incluso violentas colisiones entre ellos, hecho que es una potencial fuente de crecimiento
para los planetas y que es de vital importancia a la hora de determinar las caracteristicas
finales de los planetas como ser su masa, parametros orbitales y de rotacion. Sumado
a esto, el formar varios planetas en simultdneo nos posibilita a analizar la arquitectura
de los sistemas planetarios resultantes y determinar cual es la estructura de sistemas
planetarios que esperamos encontrar en el Universo, explorando diferentes escenarios
posibles y las probabilidades de encontrar planetas como el nuestro en cada uno de
ellos, por ejemplo.

Con esta motivacion, es el objetivo de esta tesis desarrollar un modelo semi-analitico
para formar sistemas planetarios de mailtiples planetas que nos permita formar
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una gran poblacion de sistemas planetarios artificiales, analizarlos estadisticamente,
compararlos con las observaciones y de esta forma explicar algunas caracteristicas de
la muestra observada, que aun no fueron interpretadas, estableciendo cotas y nuevos
criterios a tener en cuenta para los modelos de formacion planetaria y que nos per-
mita hacer predicciones acerca de la naturaleza de los sistemas planetarios que serdn
encontrados en los proxrimos anos.



Capitulo 2
. Qué nos dicen las observaciones?

4

“No habrd nada que impida una infinidad de mundos’
Epicuro

Hasta el ano 1995, el tnico sistema planetario conocido era el nuestro, con lo cual,
las teorias de formacion se basaban en un dnico objeto de estudio. Nuestro Sistema
Solar fue el tnico sistema planetario conocido durante miles de anos, lo que trajo como
consecuencia que sea el sistema del que mas informacion tenemos, pero también el que
mas interrogantes nos trae.

En la década del 90 se encontr6 el primer objeto de caracteristicas planetarias y a
partir de ese momento, la tasa de descubrimientos se disparé de forma exponencial, como
podemos observar en la figura 2.1, que muestra la tasa de descubrimiento de planetas
extrasolares.

A lo largo de este capitulo presentaremos las caracteristicas principales de los plane-
tas conocidos hasta ahora, incluyendo tanto a nuestros vecinos del Sistema Solar, como
a los planetas extrasolares, tratando de hacer énfasis en la diversidad de problemas que
quedan por resolver, contextualizando a esta tesis doctoral.

2.1. Caracteristicas del primer sistema planetario des-
cubierto: nuestro Sistema Solar

Nuestro Sistema Solar esta compuesto por el Sol, los planetas, sus satélites y demés
objetos menores. Durante mucho tiempo se usdé un modelo de Sistema Solar en donde
la Tierra estaba en el centro mientras que el Sol, la Luna y los otros planetas (en ese
momento se conocian 5) orbitaban a su alrededor. Este era el modelo que el egipcio
Ptolomeo propuso en el siglo II antes de Cristo y se mantuvo vigente hasta que en el
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Figura 2.1: Histograma que muestra el nimero de exoplanetas descubiertos por ano,
desde que se encontr6 el primer planeta extrasolar, hasta fines del ano 2010. Fuente:
http://exoplanets.org/

siglo XVI fue reemplazado por el modelo que el osado Copérnico propuso, en donde
sacO a la Tierra del centro del Sistema Solar para ubicar al Sol, hecho que le vali6 una
fuerte oposicion de la iglesia. De todas formas este modelo tampoco era perfecto y fue
reemplazado por el que utilizamos hoy en dia, en donde el Sol esta en el centro y los
planetas se mueven en Orbitas excéntricas a su alrededor, cambio que fue introducido
por el astronomo aleman Johannes Kepler algunas décadas mas tarde.

Nuestro conocimiento del Sistema Solar se ha disparado en las tltimas décadas de-
bido principalmente a la exploracion interplanetaria. Las misiones enviadas nos han
proporcionado mucha informacién de los planetas, asi como de una diversa colecciéon de
satélites, y demés cuerpos del Sistema Solar. Por su parte, las observaciones desde Tie-
rra también han seguido produciendo nuevos e interesantes descubrimientos y sumado
a esto, los telescopios que se encuentran orbitando nuestro planeta, han proporcionado
informacion en longitudes de onda no accesibles desde la superficie de la Tierra. De esta
manera, tenemos una gran cantidad de informacion sobre los planetas, sus satélites, pla-
netas enanos y acerca de los numerosos cuerpos menores, que nos han ensenado que cada
objeto es el resultado de una combinacion diferente de caracteristicas fisicas, quimicas
y procesos dindmicos, que hicieron que sea tnico.

Por otro lado, hay grandes tendencias sistematicas y similitudes que son claves para la
historia colectiva del Sistema Solar. Tal como lo observamos hoy en dia, nuestro Sistema
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pareceria ser globalmente ordenado, en el sentido en que todos los cuerpos se mueven en
la misma direccién y estan casi en el mismo plano. También podemos observar que los
planetas terrestres se ubican en la parte interna, mas cerca del Sol y luego se ubican los
planetas gigantes. Todas estas caracteristicas globales nos dan mucha informacion que
constituyo la base para la teoria de formacion del Sistema Solar.

Aunque no pudimos observar los eventos que llevaron a su formacién y posterior
evolucion, mucha informacion puede obtenerse estudiando su estructura actual y es por
este motivo que consideramos el conocimiento de las principales caracteriticas de los
planetas de nuestro Sistema Solar como fundamental para comprender su historia y
posibilitar el planteo de una teoria de génesis de nuestro sistema planetario.

2.1.1. Algunas definiciones...

Primero que nada mencionemos que es lo que diferencia un planeta de una estrella.
Los objetos subestelares (entre los cuales se encuentran los planetas), son cuerpos celestes
cuya masa es menor a la minima masa necesaria para que la fusion de hidrogeno se
produzca o sea sostenida durante escalas de tiempo significativamente largas. Esta masa
minima es de aproximadamente 0,08M, pero puede variar un poco, dependiendo de
la composicion quimica de la estrella. Entre los objetos subestelares encontramos a las
enanas marrones, planetas, satélites, planetas enanos y demés cuerpos menores como
son los cometas y asteroides. En esta tesis nos concentraremos en los planetas y es por
eso que daremos su definicion.

Por supuesto que dar una definicion de planeta no es tarea facil. Antiguamente la
palabra “planeta” era usada para definir a aquellos astros que brillaban pero tenian un
movimiento diferente del de las estrellas. Planeta, tiene su raiz en la palabra griega
mTAavnTno y se cree que fue usada cientificamente por primera vez en la teoria heliocén-
trica de Copérnico, pero de acuerdo con este escrito, planeta era todo cuerpo que, como
la Tierra, giraba alrededor del Sol.

Este concepto prevaleci6 durante mucho tiempo, incluso cuando se descubri6 Ceres
en el ano 1801, se pens6é en un principio que era un planeta, hasta que debido a su
tamano (era muy pequeno como para verse como un disco por un telescopio) y al hecho
de que se descubrieron otros objetos también pequenos en la misma region, hicieron que
se pensara en una nueva clase de objetos que, si bien giraban alrededor del Sol, no tenian
el tamano suficiente como para ser un planeta y les dieron el nombre de asteroide.

Hace 80 anos, cuando Clyde Tombaugh descubri6 a Plutén, se pensé incorrectamente
que éste era el planeta responsable de las irregularidades en el movimiento de Neptuno y
fue colocado inmediatamente en la lista de planetas, a pesar de que no se conocia su masa.
Plutén permanecié con esta clasificacion atin luego de que se supiera que era un objeto
muy pequeno, mucho menor que todos los planetas conocidos hasta ese momento. Pero
en el ano 1992, Jewitt & Luu descubrieron el primero de miles de objetos que orbitan
més alla de la o6rbita de Neptuno, en lo que fue denominada la region transneptuniana.
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Entre estos ~ 2000 objetos, se descubrié 2003 UB313 (Brown & Trujillo, 2003), que tiene
una masa similar a la de Pluton. Este objeto, fue mas tarde denominado Eris, quien es
el Dios de la discordia y que es un nombre muy apropiado dado que fue éste uno de
los astros que trajo de nuevo la discusion acerca de la necesidad de dar una definicion
de planeta. La Union Astronoémica Internacional (IAU por sus siglas en inglés), es la
responsable de nombrar a los cuerpos planetarios y sus satélites desde principio del siglo
XX y era entonces la responsable dar una definicién de planeta.

En la asamblea general de la IAU llevada acabo en Praga en el afio 2006, se resolvio!
que planeta es todo cuerpo del Sistema Solar que no es un satélite y cumple:

(a) que esta en orbita alrededor del Sol,

(b) que tiene suficiente masa como para que su propia gravedad contrarreste las fuerzas
de cuerpo rigido y adquiera una forma cuasi esférica, correspondiente al equilibrio
hidrostatico vy,

(c) que ha vaciado la vecindad de su orbita.

En el dltimo punto lo que se quiere decir es que no debe haber ningin cuerpo de
tamano similar o mayor al planeta en las cercanias de la 6rbita del mismo, a excepcion
de sus satélites y de los Troyanos, si los tuviera. De esta manera nuestro Sistema Solar
estd compuesto por 8 planetas: Mercurio, Venus, Tierra, Marte, Jupiter, Saturno, Urano
y Neptuno. Veamos las principales caracteristicas de estos planetas.

2.1.2. Planetas terrestres

A los planetas terrestres también se los llama planetas interiores o rocosos y orde-
nados de acuerdo a su distancia al Sol son: Mercurio, Venus, la Tierra y Marte. Estos
planetas tienen un porcentaje muy bajo de la masa total de nuestro sistema planetario,
sin embargo, su importancia radica en que uno de ellos es el tinico planeta conocido que
alberga vida.

Los planetas terrestres se caracterizan por tener una superficie sélida y una pequena
atmosfera, formada a partir de la liberacion de gases debido a impactos durante su for-
macion. En todos estos planetas los impactos con otros embriones durante su formacion
jugaron un papel fundamental en determinar sus caracteristicas fisicas y propiedades
dindmicas. En la tabla 4.1 podemos ver algunas de las principales caracteristicas de
estos planetas.

Como podemos observar en la tabla, nuestro planeta es el planeta terrestre con
mayor masa, seguido por Venus, Marte y finalmente Mercurio, el planeta mas pequeno
del Sistema Solar. Pero el hecho de ser el planeta menos masivo no lo hace menos

Iresolucion b5 de la Asamblea General de la IAU
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Cuadro 2.1: Principales carédcteristicas de los planetas terrestres de nuestro Sistema
Solar. En la tabla la inclinaciéon se toma respecto del plano medio de la orbita de la
Tierra alrededor del Sol.

Nombre  Masa [gr] Semieje Mayor [UA] Excentricidad Inclinacion Oblicuidad

Mercurio 3,3 x 10% 0,387 0,206 7° 0,1°
Venus 4,9 x 10%7 0,723 0,007 3,4° 177.4°
Tierra 6 x 10%7 1 0,017 0° 23,5°
Marte 6,4 x 10% 1,524 0,093 1,8° 25,2°

importante. Por el contrario, Mercurio es una parte fundamental del rompecabezas de
nuestro Sistema Solar, aunque sabemos menos de este planeta que lo que sabemos de
cualquier otro. Si miramos las excentricidades, vemos que a excepcion de Mercurio,
todos tienen bajas excentricidades, siendo sus orbitas casi circulares y cuando miramos
las inclinaciones de las orbitas respecto de la o6rbita media de la Tierra, encontramos
que Mercurio es el planeta cuya 6rbita tiene la mayor inclinacion. Ademas, Mercurio
es el planeta més cercano al Sol y las fuertes mareas hicieron que sea el tnico planeta
terrestre en estar en una resonancia spin-Orbita 3:2, lo que indica que por cada tres
rotaciones, completa dos orbitas alrededor de nuestra estrella central. Como también
puede verse en la tabla 4.1, Mercurio es el planeta terrestre que actualmente tiene la
oblicuidad mas chica, aunque su evolucion es un tema de estudio que no esta resuelto
(Rambaux & Bois, 2004; Yseboodt & Margot, 2006; Correia & Laskar, 2010). Agregado
a esto, la estructura interna de Mercurio es tnica en el Sistema Solar e impone algunos
interrogantes acerca del origen de éste planeta (Siegfried & Solomon, 1947; Benz et al.,
1988; Wetherill, 1994; Malavergne et al., 2010), que afecta también a la formacion y
evolucion de todos los planetas terrestres.

Pero Mercurio no es el Gnico planeta en presentar interrogantes, cada planeta te-
rrestre tiene algo que lo caracteriza, lo hace inico y presenta una incognita a develar si
queremos conocer la historia de nuestro Sistema Solar. Una de las principales caracte-
risticas del planeta Venus es su densa atmosfera, la cual fue estudiada por cerca de 22
misiones que se enviaron a Venus con este fin y la convirtieron en la segunda atmosfera
mas estudiada del Sistema Solar, luego de la de nuestro planeta. Venus tiene ademas
un periodo orbital de aproximadamente 224,7 dias y una rotacién en sentido retrogrado
que es mas lenta, con una duracion de 243,02 dias. Como vemos en la tabla 4.1, la obli-
cuidad de este planeta es de 177,4°, la mayor oblicuidad del Sistema Solar y que ademés
plantea el desafio de tratar de explicar su origen, como puede verse en los trabajos de
Goldreich & Peale (1970), Laskar & Robutel (1993) y en Correia & Laskar (2001), por
citar algunos ejemplos.

Mucho del interés en el planeta Marte se centra en la historia de su superficie y los
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volatiles atmosféricos como el agua y el dioxido de carbono. La razon de este interés
radica en que estos volatiles controlaron los cambios en el medio ambiente marciano, y
entender la historia del agua y el clima en Marte es importante para la bisqueda de vida
en ese planeta. Por otro lado, si queremos comprender la evolucién del clima marciano
debemos estudiar la oblicuidad del planeta (Jakosky et al., 1995; Nakamura & Tajika,
2003). Al igual que en todos los planetas terrestres, la oblicuidad de Marte es un tema
de investigacion no resuelto. Actualmente Marte tiene una oblicuidad cercana a la de la
Tierra (como puede verse en la tabla 4.1), aunque algunos estudios determinaron que
ésta sufre variaciones (Ward, 1973; Ward & Rudy, 1991) y actualmente se cree que tiene
un comportamiento caotico (Laskar & Robutel, 1993; Touma & Wisdom, 1993) y por lo
tanto el actual no seria su valor primordial.

Finalmente nos queda el planeta Tierra. Si bien nuestro planeta es el mayor de los
planetas terrestres y ademas es el tnico planeta conocido hasta ahora en el que hay
vida, se parece en algo a sus vecinos rocosos: tiene volcanes, criateres de impacto en
su superficie, actividad tectonica...aunque es el tnico planeta que actualmente tiene
actividad geologica en su interior. Nuestro satélite es uno de los mas grandes en todo el
Sistema Solar y es también muy importante para el desarrollo de la vida en la Tierra dado
que permite que tengamos una oblicuidad estable (Laskar et al., 1993). La formacion de
la Luna es un tema de profundo debate (Ringwood et al, 1990; Ringwood et al, 1991;
Pahlevan & Stevenson, 2007), aunque el escenario de formacion a partir de un impacto
con la Tierra primitiva sigue siendo el més aceptado (Canup & Asphaug, 2001; Wiechert
et al., 2001; Canup, 2004; Canup, 2008).

Nuestro planeta es el inico planeta en el Universo en el que se sabe que hay vida. Uno
de los componentes principales para el desarrollo de la vida en nuestro planeta es el agua,
y si bien el agua es abundante en el Sistema Solar, en la Tierra es en el inico lugar de todo
el Sistema Solar en el que se dieron las condiciones para que ésta se encuentre de forma
abundante en estado liquido sobre la superficie del planeta. Los principales responsables
de que se encuentre tanta agua en nuestro planeta son los planetas gigantes, quienes
eyectaron asteroides al Sistema Solar interior, los cuales impactaron con nuestro planeta
trayendo gran parte del agua primitiva (Raymond et al., 2009; Lunine et al., 2009). La
formacion y evolucion de nuestro planeta, su satélite y consecuentemente nuestra propia
existencia, esta ligada a la del resto de los planetas del Sistema Solar y es por esto que
es importante estudiar la formacion colectiva del Sistema Solar para tener una mejor
comprension de nuestra propia historia.

2.1.3. Planetas gigantes

Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno son los planetas gigantes de nuestro Sistema So-
lar. Estos planetas dominan la masa planetaria y el momento angular total del Sistema,
por lo que una comprension de su formaciéon y evolucion es fundamental para reconstruir
la historia de nuestro sistema planetario. También se cree que han jugado un papel im-
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Cuadro 2.2: Principales caracteristicas de los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar.

Nombre Masa [gr] Semieje Mayor [UA| Excentricidad Inclinacion Oblicuidad

Jupiter 1,9 x 10%° 2,203 0,048 1,3° 3,1°
Saturno 5,7 x 10% 9,537 0,054 2,5° 26,7°
Urano 8,7 x 10%8 19,189 0,047 0,8° 97.,9°
Neptuno 1 x 10 30,070 0,009 1,8° 28,8°

portante en la evoluciéon dindmica de los planetas terrestres, habiendo sido la principal
causa de los impactos de asteroides sufridos por la Tierra, que trajeron gran parte del
agua primitiva (Raymond et al., 2009; Lunine et al., 2009).

A diferencia de los planetas terrestres del Sistema Solar interior, que tienen una
superficie solida compuesta principalmente de rocas, los planetas gigantes se componen
de hielos y gas a presiones y temperaturas que no permiten la formaciéon de una costra
superficial. Si bien en el escenario mas aceptado se estima que tienen niicleos rocosos,
estos planetas son totalmente gaseosos en sus capas observables.

A los planetas gigantes los podemos dividir en dos categorias (por ejemplo, Irwin,
2003). Jupiter y Saturno son ejemplos de gigantes gaseosos, cuya mayor parte esta
dominada por hidrégeno gaseoso y helio. Urano y Neptuno, en cambio, son en su mayoria
compuestos de hielos de agua, amoniaco y metano, aunque también tienen una gran
atmosfera compuesta principalmente por hidrogeno y helio. En la tabla 2.2 se encuentran
las principales caracteristicas de estos planetas.

En la tabla podemos ver que una de las grandes diferencias entre estos planetas y los
planetas terrestres es la masa. Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno tienen grandes masas,
siendo Urano el mas pequeno y atin asi 14 veces mas masivo que el mayor de los planetas
terrestres. Otra cosa que se destaca en la tabla 2.2 son las pequenas excentricidades que
observamos en estos planetas, que tienen o6rbitas casi circulares. Finalmente si miramos
las oblicuidades, encontraremos que a excepcion de Urano, todos tienen oblicuidades
bajas. Urano es la excepcion. Este planeta se encuentra inclinado mas de 90 grados
desde la normal al plano de su 6rbita y si bien se propusieron varias teorias para explicar
su gran oblicuidad (ver por ejemplo, Kubo-Oka & Nakazawa, 1995; Abel & Alexander,
2001; Boué & Laskar, 2010), la causa de la inclinacion de Urano es una de las grandes
incognitas acerca de este planeta y de todo nuestro Sistema Solar.

De acuerdo con el escenario més aceptado para explicar su formacion, éstos planetas
se habrian formado primero acretando hielo y roca, lo que habria dado origen al niicleo,
y luego habria comenzado la acrecion gaseosa (Pollack et al., 1996; Alibert et al., 2005;
Hubickyj et al., 2005; Benvenuto & Brunini, 2005), la que tuvo que ocurrir antes de que el
gas se haya disipado de la nebulosa primordial. Un escenario alternativo propone que la
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formacion de estos planetas ocurre rapidamente a partir de inestabilidades gravitatorias
en la nebulosa primordial? (Boss, 1997, 1998). La discusion acerca de la formacion de
estos planetas todavia esta abierta y junto con el conocimiento de su estructura interna,
constituyen los dos grandes interrogantes acerca de los planetas gigantes y de todo el
Sistema Solar.

2.2. Mas allA de nuestro Sistema Solar

En la seccion 2.1.1 se establecio la definicion de planeta la cual se refiere exclusiva-
mente a objetos celestes que pertenecen a nuestro Sistema Solar. Sin embargo, desde el
ano 1992, cuando se descubri6 el primer objeto de caracteristicas planetarias orbitando
un astro que no es el Sol, surgié la necesidad de darles un nombre a estos objetos que
tienen las caracteristicas de planetas pero se encuentran fuera del Sistema Solar.

Si bien la definicion oficial atin no fue establecida, se les suele llamar ezoplanetas
o planetas extrasolares a los objetos que cumplen con las condiciones b) y ¢) de la
definicion de planeta (ver seccion 2.1.1), pero que orbitan una estrella que no es el Sol,
aunque también se han descubierto los llamados exoplanetas libres, que son objetos
que cumplen con las condiciones b) y ¢), pero no se encuentran orbitando ningun astro
(Béjar et al., 2001; Lucas et al., 2001; Zapatero Osorio et al., 2002), aunque nosotros
no nos referiremos a ellos a lo largo de esta tesis y siempre que se hable de exoplanetas
o planetas extrasolares estaremos refiriéndonos a aquellos objetos que se encuentran
orbitando un astro central.

La figura 2.2 nos muestra el diagrama de masas y semiejes de los exoplanetas descu-
biertos hasta la fecha. En este diagrama los exoplanetas se ubican de una forma parti-
cular que nos proporciona una buena forma de visualizar algunas propiedades comunes
de los planetas extrasolares que reflejan de esta manera su escenario de formacion. En
el diagrama podemos distinguir principalmente dos poblaciones de exoplanetas. Una
poblacion de objetos con mucha masa a distancias muy cortas de la estrella central (de
aqui en adelante los denominaremos poblacion I) y una acumulacion de objetos mas alla
de 1 UA (llamada poblacion II). Con el objetivo de explicar la presencia de estas dos
poblaciones, necesitamos reconstruir su proceso de formaciéon, empezando por reconocer
cudles fueron las condiciones iniciales a partir de las cuales se originaron.

Los planetas se forman a partir del disco de gas y polvo que se forma alrededor de una
estrella recién nacida. Si queremos conocer cuéles son las tipicas condiciones iniciales a
partir de las cudles surge la formacion de un sistema planetario, necesitamos conocer las
principales caracteristicas de estos discos protoplanetarios.

2Una discusién méas detallada de las dos teorias de formacién de planetas gigantes serd desarrollada
en la seccién 3.5
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Figura 2.2: En la figura observamos la distribucion actual de masas y semiejes de exo-
planetas observados. Los exoplanetas orbitando estrellas binarias o sistemas multiples
fueron excluidos de la muestra.

2.2.1. Discos protoplanetarios

En nuestro Sistema Solar, los vectores momento angular de los planetas y el Sol
estan casi alineados entre ellos. Esto llevo a desarrollar la idea de que los planetas del
Sistema Solar se formaron a partir de un disco protoplanetario de material que orbitaba
alrededor del Sol primitivo.

La idea de que los planetas se forman a partir de discos protoplanetarios formados
alrededor de la protoestrella, implica que las propiedades de los sistemas planetarios
estan directamente relacionadas con aquellas de los discos en los que nacieron. Por este
motivo comprender la evolucion del disco lleva naturalmente a la comprension de la
naturaleza del sistema planetario resultante y es por esto que es tan importante su
observacion y caracterizacion.

Deteccion

Mucho del conocimiento que tenemos acerca de los discos protoplanetarios se deriva
de observaciones realizadas en estrellas T Tauri. Estas son estrellas recién nacidas, que
tienen entre 10° y 107 afios, de tipo espectral G, K o M, originalmente identificadas
por sus otras caracteristicas observacionales: fuertes lineas de emision de Balmer, exceso
ultravioleta y emision infrarroja, variabilidad y evidencia de outflows. Este exceso en el
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infrarrojo alrededor de muchas de estas estrellas estaria indicando la presencia de un
cuerpo de gran area y baja temperatura que acompana a la estrella central, lo que se
interpret6 como la existencia de un gran disco de polvo y gas que la rodea (Beckwith &
Sargent, 1993).

Las primeras iméagenes de discos circumestelares se obtuvieron a mediados de los 80,
con observaciones interferométricas en el continuo de emision milimétrico y algunos afnos
después con iméagenes de alta resolucion en el 6ptico e infrarrojo (Koerner et al., 1998).
A partir de alli, muchos discos fueron observados, tanto desde telescopios en tierra, como
en el espacio (mirar por ejemplo, Roddier et al., 1996; Stapelfeldt et al., 1998; Potter
et al., 2000; Krist et al. 2000; Andrews et al., 2009; Isella et al., 2009; Andrews et al.,
2010).

Veamos algunas de las principales caracteristicas de estos discos formados alrededor
de estrellas recién nacidas.

Caracteristicas

Tamano, estructura y masas de los discos protoplanetarios. Las diferencias en
las propiedades estructurales de los discos son el resultado de la diversidad de algunos
parametros fundamentales como ser el momento angular total, sus masas, composicion
quimica y campos magnéticos, durante el colapso de de la nube molecular (Hueso &
Guillot, 2005). Por otro lado, en regiones de alta densidad estelar, las estrellas cercanas
también pueden influenciar la estructura y dindmica de los discos a través de encuentros
cercanos o de la fuerte radiacion emitida por las mismas. Hacen falta investigaciones de-
talladas acerca de la estructura y origen de los discos, para mejorar nuestra comprension
de la formacion de los sistemas planetarios.

Sin embargo, aunque la estructura de los discos protoplanetarios aiin no esté bien
determinada, algunos trabajos presentados recientemente (Andrews et al., 2009; Isella et
al., 2009; Andrews et al., 2010) modelan la densidad de gas y s6lidos utilizando soluciones
de similitud para discos de acrecion viscosos® (Hartmann et al.,1998). De acuerdo con
este modelo, la densidad superficial de gas y solidos estaria bien representada por una
ley de potencias en la parte interna del disco, seguido por un decaimiento exponencial.
El radio a partir del cual las densidades decaen exponencialmente se denomina radio
caracteristico del disco, R., y los valores tipicos de esta cantidad pueden verse en la
figura 2.3, en donde se muestra un histograma con los valores de R, hallados para los 17
discos observados por Andrews et al. (2009, 2010) sumados a los 14 discos observados
por Isella y colaboradores (2009). En esta figura puede notarse que la mayoria de los
discos concentran su material dentro de las 100 UA, aunque algunos pueden extenderse
hasta cerca de 1000 UA.

3]los modelos para representar la estructura de los discos protoplanetarios seran explicados en detalle
en la secciéon 4.4.1
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Figura 2.3: Histograma de los radios caracteristicos de los discos protoplanetarios ob-
servados por Andrews et al. (2009, 2010) e Isella et al. (2009). Los radios caracteristicos
estan en unidades astronémicas.

Por otro lado, la figura 2.4 nos muestra un histograma con las masas de los discos
derivadas de las observaciones y los modelos numéricos. De acuerdo con estos resultados,
los discos protoplanetarios tienen masas entre 0,003 y 0,5 masas solares, aunque la gran
mayoria de estos discos tiene 0,05.

Estas caracteristicas de los discos son de gran importancia dado que la masa nos
dice con cuanta materia prima se cuenta para formar al sistema planetario y el radio
del disco nos indica hasta donde se encuentra distribuida.

Edad de los discos protoplanetarios. Los discos no permanecen siempre con su
masa y estructura primordial. Hay procesos que acttian redistribuyendo la masa, trans-
formando el polvo en particulas de mayor tamano, y dispersando la mayor parte del gas
y el polvo.

Estos procesos son los responsables de decidir el destino del sistema planetario. Por
un lado, sabemos que cuando las particulas de polvo son lo suficientemente pequenas
estan ligadas al gas y por lo tanto si el gas se dispersa antes de que estas particulas
hayan tenido la oportunidad de crecer, todo el polvo se perdera y los planetesimales y
planetas no podran formarse. Aun si hubiera tiempo para que las particulas de polvo
se coagulen formando embriones planetarios, la formacion de planetas gigantes como
Jupiter y Saturno se veré truncada si el gas se dispersa antes de que comience el proceso
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Figura 2.4: En la figura se muestra un histograma de las masas de los discos protoplane-
tarios observados por Andrews et al. (2009, 2010) e Isella et al. (2009). Las masas estan
en masas solares.

de acrecion gaseosa (Pollack et al, 1996). Por otra parte, y como veremos mas adelante,
la dispersion de gas afecta a la migracion planetaria e influye en los parametros orbitales
de los planetas (Kominami e Ida, 2002). Todo esto hace que conocer la evolucion de los
discos y cual sera la duracion de los mismos sea fundamental para conocer el destino del
sistema planetario.

En la figura® 2.5 podemos ver las edades de la muestra de estrellas en un dado
cumulo en funcién de la fraccion de estrellas con discos en dicho cimulo. Cada punto
representa los datos para un dado cimulo joven observado, los cuales ordenados de
acuerdo a su edad (desde el mas joven) son: NGC 2024, NGC 1333, Taurus, Camulo
de la nebulosa de Orion, NGC 7129, NGC 2068/71, Cha I, IC 348, o Ori, NGC 2264,
Tr 37, Ori OB1b, Upper Sco, NGC 2362, v Vel, A Ori, n Cha, TW Hya, 25 Ori, NGC
7160, § Pic, UCL/LCC. La linea llena nos muestra el mejor ajuste que se obtuvo para
caracterizar la escala tipica de disipacion de los discos protoplanetarios, la cual es de
2,5 x 10° afios. Pero en la figura podemos ver que hay estrellas de hasta 15 millones de
anos en las que todavia se observan discos, aunque la mayoria de los discos se encuentra
en estrellas jovenes, tal como habian encontrado autores como Haisch et al. (2001) y
Hernandez et al. (2007), por mencionar algunos.

El gas y el polvo de un disco desaparece por diversos motivos. Por un lado, hay

4Este grafico fue extraido del trabajo de Mamajek, 2009
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Figura 2.5: La figura muestra la edad de la muestra de estrellas como funcion de la
fraccion de estrellas con discos primordiales observados en cimulos jovenes. El mejor
ajuste encontrado en escala logaritmica se encuentra graficado con la linea llena, el
cual nos dice que la escala de disipacion del disco caracteristica de la muestra es de
2,5 x 10° afos. En la figura se encuentra graficada la informacién de los siguientes
cumulos nombrados desde el mas joven al més viejo: NGC 2024, NGC 1333, Taurus,
Camulo de la nebulosa de Orion, NGC 7129, NGC 2068/71, Cha I, IC 348, ¢ Ori, NGC
2264, Tr 37, Ori OB1b, Upper Sco, NGC 2362, v Vel, A Ori, n Cha, TW Hya, 25 Ori,
NGC 7160, 5 Pic, UCL/LCC. (Este grafico fue extraido del trabajo de Mamajek, 2009)
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una acrecion de gas hacia la estrella central (Hartmann et al., 1998), que causa una
disminucion gradual de la densidad superficial del disco. Observacionalmente, se observa
que solo el 10% de las estrellas jovenes con discos observados tienen discos en un estado
intermedio, discos de transiciéon, lo que estaria indicando que estos discos son poco
comunes y por lo tanto se infiere que el tiempo de escala para la disipacion del disco
es menor que el predicho por el efecto de drenaje viscoso tinicamente (Simon & Prato,
1995; Wolk & Walter, 1996). Hollenbach et al., (2000) discuten éste y otros mecanismos
y encontraron que este drenaje viscoso es el principal mecanismo de dispersion en el
interior del disco, pero es necesario otro mecanismo que actie rapido y eficientemente
dispersando el gas en las partes exteriores del disco.

Una pista que proporcion6 un mecanismo mas eficiente de remocion del disco gaseoso
fue proporcionada por observaciones realizadas en estrellas de baja masa, expuestas al
fuerte flujo producido por estrellas masivas cercanas en el cimulo del Trapecio, ubicado
en el centro de la Nebulosa de Orion (O'Dell, Wen y Hu, 1993). Las imégenes revelan
nubes que rodean las estrellas jovenes con discos, lo que se interpreta como la fotoeva-
poracion y el escape de gas en el disco como resultado de la ionizacién producida por la
radiacion externa (Johnstone, Hollenbach y Bally, 1998). Sumado a esto, observaciones
fotométricas y espectroscopicas realizadas por algunos surveys de discos protoplaneta-
rios, parecen sugerir que los discos primordiales observados alrededor de estrellas poco
masivas duran mas que aquellos detectados alrededor de estrellas de alta masa (Lada
et al., 2000; Lada et al., 2006; Carpenter et al., 2006), lo cual esta sugiriendo algin
mecanismo de disipacion independiente de la evoluciéon viscosa del disco.

Este proceso es relativamente simple (ver por ejemplo, Hollenbach et al., 1994) y se
basa en que el gas de las capas mas superficiales del disco es ionizado y calentado por
fotones ultravioleta. La temperatura en este gas superficial aumenta a valores cercanos a
los diez mil grados kelvin, lo que ocasiona que la velocidad del sonido en el gas caliente
supere a la velocidad Kepleriana local. Por lo tanto, el gas se desliga y se aleja del
disco como un viento térmico. Este proceso puede ocurrir independientemente de si el
flujo ultravioleta surge de una fuente externa, como una estrella masiva cercana, o de la
misma estrella central.

2.2.2. Planetas extrasolares

Nos llevo miles de anos explorar nuestro propio planeta y tardamos algunos siglos en
comprender nuestros planetas vecinos, que atin hoy siguen siendo un tema de profunda
investigacion. Tampoco hemos explorado los confines de nuestro propio Sistema Solar,
pero cada semana se descubren mundos nuevos. Como ya hemos dicho, se conocen
méas de 500 exoplanetas... y seguimos contando. Aunque el principal objetivo de esta
busqueda es puramente filosofico y tiene que ver con nuestra necesidad de encontrar
nuestro lugar y descubrir si somos los tinicos en el Universo, en los anios que llevamos de
bisqueda se fueron descubriendo nuevos rumbos, mundos impensados que nos llevaron



CAPITULO 2. ;QUE NOS DICEN LAS OBSERVACIONES? 23

a replantearnos los conocimientos que crefamos tener acerca de la formacion y evolucion
planetaria.

Como podemos ver en la figura 2.2, hemos encontrado planetas como Jupiter a distan-
cias 10 veces menores de lo que nosotros nos ubicamos del Sol, los llamados Hot-Jupiters
o Jupiters “calientes” en clara alusion a las temperaturas de estos planetas debido a su
cercania con la estrella central. Pero esto no terminé ahi. También hemos encontrado
los llamados Neptunos calientes, y por otro lado encontramos planetas muy frios, ex-
tremadamente lejos de su estrella si comparamos con lo que estamos acostumbrados a
ver en nuestro Sistema Solar. También se han descubierto planetas denominados “super
Tierras”, planetas rocosos pero de tamanos cercanos a 10 veces nuestro planeta...pero
aln no encontramos ninguno semejante al nuestro. Serd porque son poco llamativos, en
el sentido de que ver un planeta tan pequeno y tenue entre el resplandor de su estrella
es como tratar de ver una luciérnaga al lado de un faro. Sin embargo, los avances en
las técnicas observacionales hacen que fantaseemos con descubrir mundos semejantes al
nuestro.

Si nos concentramos en la muestra de exoplanetas observados hasta ahora, encontra-
mos que presenta objetos muy diversos, pero debemos tener en cuenta que esta muestra
se encuentra desviada hacia los planetas que somos capaces de detectar con la tecnologia
actual. Si queremos conocer cuales son las principales caracteristicas de esta poblacion
y si ésta representa a la poblacion real, necesitamos conocer cuales son los métodos para
detectarlos, asi como las limitaciones de los mismos.

Métodos de deteccion

La luz de los planetas es muy tenue, dado que no reflejan una cantidad de luz similar
a la producida por una estrella. De todas formas, aunque el contraste de brillo entre la
estrella y el planeta hacen que en la mayoria de los casos no podamos verlos, su presencia
puede inferirse debido al efecto que producen en la estrella central.

Los mecanismos de deteccion de planetas extrasolares pueden clasificarse en dos gru-
pos: directos e indirectos. Los directos son aquellos en los que observamos directamente
el planeta mientras que en los indirectos se infiere su presencia. Los métodos indirectos
son los que tuvieron mas éxito hasta ahora y son el método de velocidades radiales,
los transitos, el método de microlentes gravitacionales y astrometria. En la tabla 2.3
podemos ver un detalle de la cantidad de planetas observados® con cada método.

Velocidades radiales El método de deteccion mas exitoso hasta ahora es el método
de velocidades radiales o corrimiento Doppler. La mayoria de los descubrimientos se han

5La suma de los porcentajes es mayor que 100 % esto es porque mostramos los planetas detecta-
dos con los diferentes métodos y muchos de ellos fueron observados con més de una técnica. Fuente:
http://exoplanets.eu
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Cuadro 2.3: Porcentaje de exoplanetas observados con cada método. En la columna de
velocidades radiales también se incluyeron los planetas detectados con el método de
Astrometria, que son la gran minoria. La suma de los porcentajes es mayor que 100 %,
dado que mostramos los planetas detectados con los diferentes métodos y muchos de
ellos fueron observados con mas de una técnica.

Velocidades Transitos Microlentes Imagen Timing
Radiales Grav. Directa

Exoplanetas
Observados 93.4% 18.9% 2.1% 2.7% 1.7%

realizado con esta técnica. De hecho, el primer exoplaneta orbitando alrededor de una
estrella de tipo solar fue descubierto en 1995 de esta manera (Mayor & Queloz, 1995).

Este método se basa en el hecho de que al haber una estrella y un planeta, la
perturbacion gravitatoria mutua hace que ambos orbiten el centro de masa del sistema.
Si nos concentramos en la estrella, esta perturbacion causa un pequeno movimiento de
“bamboleo” en la misma. Este movimiento infimo puede detectarse por un observador
en la Tierra, que mediante un analisis espectroscopico detectara la componente de este
movimiento en la direccion de la visual. La velocidad de la estrella en esta direccion se
denomina velocidad radial y de ahi el nombre del método. Cuando la estrella se acerca
a la Tierra se medira el corrimiento de las lineas espectrales (efecto doppler) hacia el
azul, mientras que cuando se aleja se correran hacia el rojo, siempre respecto de lo que
se obtendria si la estrella estuviera en reposo.

Del analisis de los espectros obtenidos a lo largo de uno o varios periodos orbitales
se puede obtener la curva de velocidad radial de la estrella. A partir de la amplitud
maxima de esta curva podremos determinar la masa minima del planeta. Decimos que
obtenemos la masa minima porque lo que obtenemos es el producto de la masa con el
seno de la inclinacion de su orbita.

Como podemos notar, la deteccion de exoplanetas con este técnica depende de la
precision con la que podemos medir las variaciones de la velocidad radial. Hasta ahora
y gracias a los avances en las técnicas observacionales, se han logrado medir variaciones
de hasta 1 m/s, aproximadamente la velocidad de un peaton. Esto es suficiente para
medir la influencia que un Jupiter caliente ejerce sobre la estrella, pero no para detectar
un planeta como la Tierra a 150 millones de kilometros de su estrella central. En ese
caso, necesitariamos poder detectar variaciones inferiores a 0,1 m/s, algo que todavia no
somos capaces de observar. Es por eso que con esta técnica se favorece la deteccion de
planetas gigantes y mucho mejor cuanto mas cerca se encuentren de su estrella, aunque
también se puede inferir la presencia de un planeta gigante que como Jupiter, orbite a
distancias de ~ 5 UA , como ser los casos de HD 13931 b (Howard et al., 2010), HD
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Cuadro 2.4: Probabilidad de transitos, duracion y profundidades de los mismos, para los
planetas de nuestro Sistema Solar como vistos por un observador lejano, ubicado fuera
del Sistema Solar (Quirrenbach, 2006).

Planeta  Probabilidad Duracion |[hs| Profundidad

Mercurio 1,2 x 1072 8 1,2 x107°
Venus 6,4 x 1073 11 7,6 x 107°
Tierra 4,7 %1073 13 8,4 x107°
Marte 3,1 x 1073 16 2,4 x107°
Jupiter 8,9 x 1074 30 1,1 x 1072
Saturno 49 x 1074 40 7,5 x 1073
Urano 2,4 x 1074 27 1,3 x 1073
Neptuno 1,5 x 10~* 71 1,3 x 1073

160691 e (Santos et al., 2004), HD 217107 ¢ (Wright et al., 2009), 55 Cnc d (Fisher
et al., 2008), HD 13497 ¢ (Jones et al., 2010) y de hecho se ha medido un exoplaneta
ubicado a 11,6 UA (Gregory & Fischer, 2010). Por otro lado, si miramos los rangos de
masas, el exoplaneta de menor masa encontrado con este método es Gl 581 e, que tiene

aproximadamente 2 veces la masa de la Tierra pero esta ubicado a 0,03 UA (Mayor et
al. 2009).

Transitos El segundo método mas exitoso a la hora de detectar exoplanetas es el de
transitos. En este caso lo que se hace es observar a la estrella en la busqueda de detectar
una disminucién minima en su luminosidad, lo que ocurre periédicamente si un planeta
que orbita a su alrededor pasa frente al disco estelar y genera una sombra disminuyendo
un poco su brillo. Este “eclipse” del planeta sobre la estrella se conoce con el nombre
de transito y por eso el nombre del método. El area total que cubrird el planeta en el
transito depende directamente del didametro del mismo: cuanto més grande sea el planeta
mayor serd la disminucién en la luminosidad estelar.

La desventaja de esta técnica es que s6lo funciona cuando el sistema planetario esta
orientado con una configuraciéon particular que permite que el transito pueda ser detec-
tado desde la Tierra, lo que no ocurre con frecuencia. Por otro lado, la variaciéon del
brillo estelar durante el transito es muy pequena, lo que requiere de muy buenas condi-
ciones para su deteccion. Para ejemplificar, en la tabla 2.4 mostramos la probabilidad
de que ocurra un transito para los planetas del Sistema Solar, como si fueran vistos por
un observador lejano, ubicado fuera del Sistema Solar y que podria estar en cualquier
direccion. En esta tabla, también mostramos la duracion del transito y la profundidad
del mismo, datos que fueron sacados de Quirrenbach (2006).
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En la tabla podemos ver que el planeta con mayores probabilidades de tener un
transito es Mercurio, aunque es también el planeta mas pequeno del Sistema solar y
por este motivo, el que tiene el transito menos profundo, lo que dificultaria mucho su
deteccion. Por otro lado si miramos a Jupiter, este es el planeta més grande del Sistema
Solar y por lo tanto el que tiene el transito més profundo, pero como podemos ver, la
probabilidad de que tenga un transito detectable es muy baja. En la tabla también puede
notarse que la duraciéon de los transitos se hace mayor cuanto mayor es la distancia al
Sol, y por lo tanto para poder observar un transito completo de un planeta como Jupiter,
inecesitariamos observarlo durante 30 horas!. Esto nos muestra lo dificil que es observar
planetas con este método.

Pero una vez que se logra observar el transito de un exoplaneta, puede obtenerse
mucha informacion del planeta a partir de este evento. Con este método podemos medir
cual es el didmetro del planeta, su periodo orbital y si a esto le sumamos observaciones
realizadas con velocidades radiales, entonces podremos conocer la masa del planeta, da-
do que al ocurrir un transito sabemos cual es la inclinacién aproximada de su o6rbita.
Esto nos lleva a conocer la densidad del mismo y con modelos teéricos podemos infe-
rir la composicion del planeta. Incluso en algunos casos pueden hacerse mediciones de
la absorcion de la luz estelar pasando a través de la atmosfera del planeta durante el
transito, lo que nos muestra la composicion y escala de altura de su atmosfera (Char-
bonneau et al., 2002; Swain et al., 2008b). Por ultimo, en algunos casos pueden hacerse
mediciones del transito secundario del exoplaneta, lo que lleva a una detecciéon directa
de su espectro (Charbonneau et al., 2005; Deming et al., 2005, 2006; Grillmair et al.,
2007; Richardson et al., 2007; Swain et al. 2008a).

El exoplaneta de menor masa al que se le ha detectado un transito fue presentado
por Ronan et al. en el primer simposio internacional de Corot y es Corot-7 b. Este
planeta tiene una masa de 4,8Mg y se encuentra ubicado a 0,02 UA de su estrella, lo
que nos muestra que es posible detectar transitos en exoplanetas terrestres. Por otro lado
y como hemos visto en la tabla 2.4, esta técnica de observacion no favorece la deteccion
de exoplanetas muy alejados de su estrella, de hecho el exoplaneta més lejano que se
observo de esta manera es HD 80606 b que se encuentra a sélo 0,5 UA de su estrella
central (Naef et al., 2001).

Astrometria Cuando tenemos un sistema planetario, la estrella y el planeta se ejer-
cen perturbaciones entre si, lo que ocasiona que la estrella se mueva ligeramente de la
trayectoria que esperariamos que tuviera de no tener planetas orbitando a su alrededor.
Este movimiento de la estrella puede detectarse respecto del fondo de estrellas y medirse
con técnicas astrométricas.

En la actualidad, no se ha inferido la presencia de muchos exoplanetas con esta
técnica dado que se encuentra en el limite de la precisién necesaria para poder detectar
estas variaciones. De todas formas la Agencia Espacial Europea (ESA) planea lanzar al
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espacio en el ano 2012 el satélite GAIA, que se estima durara 5 anos y mediré posiciones
de cientos de miles de estrellas con muchisima precision superandose el limite para la
deteccion de exoplanetas con este método. Por lo tanto se espera que con el lanzamiento
del satélite GAIA, la astrometria aporte numerosos hallazgos en el futuro cercano.

Lentes micro-gravitacionales Consideremos que una estrella y su planeta pasan
frente de otra estrella mucho mas lejana ocultandola por un intervalo de tiempo. Debido
a la curvatura del espacio-tiempo (relatividad general), la luz que proviene de la estrella
més lejana se curvard debido a los campos gravitacionales de la estrella y el planeta que
actuaran como “lentes”. Como consecuencia de este efecto se puede detectar un aumento
temporario del brillo combinado de ambas estrellas debido a la amplificacion sufrida por
la estrella lejana. Este efecto es conocido como lentes gravitacionales y fue observado por
primera vez en galaxias. La presencia del planeta modifica el patron de amplificacion
que se esperaria encontrar y de esta manera puede inferirse la presencia de un planeta.
Estos fendmenos pueden durar desde algunas horas para un planeta como la Tierra,
hasta un dia para un planeta joviano.

La gran ventaja del método es que pueden detectarse planetas mas lejanos que
aquellos que pueden detectarse con velocidades radiales o transitos. Ademas, el método
de microlentes gravitatorias es sensible a la deteccion de planetas de muy baja masa,
puede detectar planetas con tan poca masa como Marte. Por otro lado este es un evento
impredecible e irrepetible que requiere de un monitoreo constante de un gran ntimero
de estrellas.

Si bien con este método se pueden obtener muchos datos acerca del planeta (sus ele-
mentos orbitales y la razén de la masa entre el planeta y la estrella), sélo se encontraron
10 exoplanetas con esta técnica. Los planetas detectados tienen todo tipo de masas y
semiejes como puede verse en la tabla 2.5. De todas formas vale la pena mencionar que
el planeta mas lejano que ha podido detectarse de esta manera es OGLE235-MOAb3
b, ubicado a 5,1 UA (Bond et al., 2004) y el exoplaneta de menos masa tiene ~ 3Mg
(Bennet et al., 2008).

Timing Esta técnica es muy particular dado que en este caso lo que estamos buscando
no son las marcas que deja la presencia de un planeta que orbita alrededor de una estrella,
sino alrededor de un pilsar. Un pulsar es una estrella de neutrones que posee un intenso
campo magnético que induce la emision de pulsos de radiacion a intervalos regulares
relacionados con el periodo de rotacion del objeto. Estos pulsos ocurren a intervalos
extremadamente regulares, tanto que podria funcionar como un reloj muy preciso.
Cuando hay un planeta orbitando un pilsar, la mutua interaccion gravitatoria hace
que ambos orbiten el centro de masa del sistema, por lo que el pulsar describird un
pequino movimiento que causard una variacion periddica al pulso que se detecta desde
la Tierra y de esta forma puede inferirse la presencia de un planeta a su alrededor. Con
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Cuadro 2.5: Exoplanetas detectados con la técnica de microlentes gravitacionales.

Nombre del exoplaneta Masa Minima Semieje mayor Referencia
[MJupiter] [UA]
MOA-2007-BLG-192-L b 0.01 0.62 Bennet et al. 2008
MOA-2007-BLG-400-L b 0.9 0.85 Dong et al. 2009
MOA-2008-BLG-310-L b 0.23 1.25 Janczak et al. 2010
OGLE-05-390L b 0.017 2.1 Beaulieu et al. 2006
OGLE-06-109L b 0.727 2.3 Gaudi et al. 2008
OGLE-05-169L b 0.04 2.8 Gould et al. 2006
OGLE-2007-BLG-368L b 0.0694 3.3 Sumi et al. 2010
OGLE-05-071L b 3.5 3.6 Udalski et al. 2005
OGLE-06-109L ¢ 0.271 0.15 Gaudi et al. 2008
OGLE235-MOA53 b 2.6 5.1 Bond et al. 2004

esta técnica pueden detectarse planetas de masas tan pequenas como 0,01 Mg, lo cual es
mucho menor que lo permitido por cualquier otra técnica de deteccion de exoplanetas.

Si bien con este método se detectd el primer planeta extrasolar, también produjo
algunas falsas alarmas. Un ejemplo famoso es el descubrimiento de un planeta orbitando
la estrella de neutrones PSR1829 — 10. Este descubrimiento fue anunciado por Bailes
et al. en el ano 1991, quienes dijeron haber encontrado un planeta de 10Mg, orbitando
el pilsar con un periodo de 6 meses. Estudios posteriores indicaron que en realidad la
variacion en el pulso observada no era debido a la presencia de un planeta si no a que
los autores olvidaron tener en cuenta la excentricidad de la 6rbita de la Tierra en la
reduccion de sus observaciones.

Sin embargo, aunque estos resultados fueron una falsa alarma, sirvieron para que
muchas teorias sean generadas con el proposito de explicar como se habria formado un
planeta alrededor de un objeto de estas caracteristicas y que posteriormente sirvieron
de explicacion a descubrimientos reales. Algunos de estos trabajos explican como el
material remanente de la explosion de supernova podria haber formado un disco rico
en elementos pesados, a partir del cual se habrian formado planetas (Lin et al, 1991),
o como una estrella de neutrones habria chocado con la estrella central de un sistema
planetario pre-existente del cual habrian sobrevivido los planetas interiores del mismo
(Podsiadlowski et al., 1991), por citar algunos ejemplos.

Estas teorias volvieron a tener sentido cuando en 1992 se anunci6 el descubrimiento
de un sistema planetario con dos planetas orbitando alrededor del pulsar PSR1257+412,
observado con el radiotelescopio de Arecibo. El descubrimiento fue anunciado por Wolszc-
zan & Frail y resulto ser el descubrimiento del primer sistema planetario extrasolar.
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Cuadro 2.6: Caracteristicas de los exoplanetas detectados orbitando el pulsar
PSR1257+12 (Wolszczan, 1999).

Planeta A B C
Masa del Planeta [Mg]  0.015 seniy,' 3.4 senip 2.8 senig'
Periodo orbital [dias] 25.34 66.54 98.22
Distancia al Pulsar [UA] 0.19 0.36 0.47
Excentricidad 0.0 0.0182 0.0264

Posteriormente a este descubrimiento y con esta misma técnica, se detect6 un tercer
planeta en este sistema (Wolszczan, 1994). Las propiedades de los planetas orbitando el
pulsar PSR1257+12, se muestran en la tabla 2.6.

Si bien los planetas orbitando alrededor de ptlsares parecen ser objetos raros, a partir
del descubrimiento del sistema PSR1257+412 y hasta la actualidad, se han descubierto
8 exoplanetas con esta técnica.

Observacién por imagen directa Los planetas tienen una luz muy débil cuando se
los compara con una estrella dado que su luminosidad en la region del visible depende de
la luz que refleja la estrella central, la cual a su vez depende de la distancia del planeta
a la estrella, del tamafio del planeta y de la naturaleza de su atmosfera. Registrar esta
luz requiere de telescopios muy poderosos, es por este motivo que es muy dificil observar
a los planetas de nuestro propio Sistema Solar que se encuentran muy lejos de nosotros
e impensable la observacion directa de exoplanetas... hasta ahora. Desde el ano 2007,
cuando se presentd el primer planeta extrasolar observado por imagen directa, hasta
la fecha, ya se han detectado 11 planetas con este método, los cuales se encuentran
detallados en la tabla 2.7.

La luz de la estrella es tan fuerte comparada con la del planeta que para poder
observar planetas directamente debe bloquearse su luz. De esta manera aquellos que se
encuentran convenientemente lejos de la estrella pueden ser fotografiados sin la molestia
de la luz estelar. Como puede verse en la tabla, con este método pueden detectarse
planetas que estan ubicados a grandes distancias de la estrella central. Hay planetas
hallados a 115 UA (Kalas et al 2008), a 440 UA (Chmidt et al. 2008) e incluso a 670
UA (Kashyap et al. 2008). La formacion de estos planetas es muy dificil de explicar
con los escenarios estandar de formacion y es por eso que se tuvieron que rever algunas
teorias para incluirlos. Como podemos imaginar, cuanto mas pequeno es el planeta, méas
dificil es fotografiarlo y es por eso que todos los planetas hallados con esta técnica de
deteccion, son planetas gigantes mayores que Jupiter e incluso algunos estan en el limite
entre un planeta gigante y una enana marrén. De todas formas esta es la técnica que
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Cuadro 2.7: Exoplanetas detectados con imagen directa.

Nombre Masa Minima Semieje mayor Referencia
[MJupiter] [UA]
2M1207 b 4 46 Chauvin et al. 2004
CT Cha b 17 440 Chmidt et al. 2008
1RXS1609 b 8 ~ 330 Lafreniere et al. 2008
UScoCTIO 108 b 14 670 Kashyap et al. 2008
SCR 1845 b > 8.5 > 4.5 Biller et al. 2006
AB Pic b 13.5 275 Chauvin et al. 2005
GQ Lup b 21.5 103 Neuhauser et al. 2005
2M J044144 b 7.5 15 Todorov et al. 2010
beta Pic b 8 12 Lagrange et al. 2010
HR 8799 e 9 14.5 Marois et al. 2010
HR 8799 d 10 24 Marois et al. 2008
HR 8799 c 10 38 Marois et al. 2008
HR 8799 b 7 68 Marois et al. 2008
Fomalhaut b <3 115 Kalas et al 2008

lleva menos tiempo siendo explorada y es por eso que esperamos muchos avances en los
proximos anos.

Caracteristicas de la poblaciéon de exoplanetas

Los primeros descubrimientos realizados en la década del 90 mostraron que nuestro
Sol no es la tunica estrella que alberga planetas. Este campo ha progresado muy rapi-
damente desde su fase exploratoria hasta la actualidad, en donde podemos hacer los
primeros analisis estadisticos de la poblacién de exoplanetas y caracterizar también a la
estrella central.

., Qué caracteriza a las estrellas que albergan planetas? Debido a las grandes
dificultades observacionales, la mayoria de los exoplanetas detectados hasta el momento
se encuentran en la vecindad solar. En esta region de la Galaxia, hay una gran mezcla
de estrellas que nacieron en diferentes entornos. Podriamos decir que aproximadamente
el 80 % de las estrellas de tipo solar en esta region nacieron en nubes donde hay una alta
densidad de formacion estelar, como la de Orién por ejemplo, pero no podemos asegurar
que esto haya sido asi para todas las estrellas. En el caso de las estrellas mas viejas,
es practicamente imposible decir si también se formaron en una zona de alta densidad
estelar o si nacieron de forma aislada. Como consecuencia, estamos observando siste-
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Figura 2.6: El histograma muestra las masas de las estrellas en las que se detectaron
planetas. Las masas de las estrellas estin en masas solares.

mas planetarios que estuvieron expuestos a diferentes influencias durante su juventud.
Estudiar las caracteristicas de las estrellas en las que se origin6 la muestra de exopla-
netas observados es importante dado la estrecha relacion entre la estrella y la familia
planetaria formada a su alrededor. Por lo tanto comenzaremos mostrando algunas de
las propiedades de las estrellas que albergan a los planetas extrasolares conocidos hasta
el momento.

La figura 2.6 muestra un histograma de las masas de las estrellas en las que se encon-
traron planetas. Como podemos ver en la figura, la mayoria de los planetas extrasolares
encontrados se hallaron orbitando estrellas con masas similares al Sol. Esto se debe a
que este tipo de estrellas son el principal objetivo de la bisqueda, pero en realidad no se
sabe cuales son las condiciones que debe satisfacer la estrella para que a su alrededor se
encuentren planetas. Algunos estudios sugieren que en los discos formados alrededor de
estrellas con mucha masa (con mucha mas masa que nuestro Sol), la fotoevaporizacion
debida a la radiacion ultravioleta proveniente de la joven estrella central, podria destruir
el disco antes de que éste sea capaz de formar planetas (Armitage, 2000). Esto hace que
se sigan buscando planetas alrededor de estrellas de tipo G, K y M, pero no garantiza
que la formacion planetaria no ocurra en otro tipo de estrellas.

Otra caracteristica que llama la atencion de esta poblacion estelar son sus meta-
licidades. Tanto aquellos estudios espectroscopicos desviados hacia estrellas con altas
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Figura 2.7: La figura muestra un histograma de las metalicidades de las estrellas en las
que se detectaron planetas.

metalicidades (Fischer & Valenti, 2005; Santos et al., 2004), como aquellos que monito-
rearon una muestra de estrellas de baja metalicidad (Sozzetti et al., 2009), mostraron
que las estrellas que albergan planetas tienden a ser més metdalicas que el resto de las
estrellas en la vecindad solar. En la figura 2.7 mostramos un histograma con las metali-
cidades de estas estrellas, en donde podemos ver que las estrellas de la muestra son méas
metalicas que nuestro Sol, la estrella de referencia ([Fe/H]s = 0).

Para explicar esta correlacion se proponen dos escenarios diferentes. Uno de ellos
argumenta que en la nube de una protoestrella de alta metalicidad se forma un disco
de alta metalicidad y que esto produce que haya mas material solido en el disco, lo
que favorece el crecimiento de los embriones planetarios y por lo tanto, la formaciéon
planetaria se ve favorecida en este ambiente. Por otro lado, el otro escenario propone
que un aumento en la metalicidad estelar puede ser ocasionado por la acrecion del
material remanente de la formacion planetaria, y por este motivo aquellas estrellas que
albergan planetas posean una alta metalicidad.

Actualmente, la mayoria de las evidencias respaldan la primera hipoétesis, de acuer-
do con la cual el exceso de metalicidad en estrellas con planetas se debe a un origen
primordial (Santos et al., 2001, 2003; Sadakane et al., 2002; Pinsonneault et al., 2001)
y es por esta razén que en esta tesis asumiremos que el hecho de que una estrella tenga
una alta metalicidad implica que el disco serd mas metélico también. Analizaremos la
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Figura 2.8: En la figura se muestra un histograma de las masas minimas de los exopla-
netas descubiertos hasta la fecha. Las masas estdn en masas de Jupiter.

influencia de la metalicidad estelar en la formacion planetaria en la seccion 4.5.5.

Los planetas conocidos Sin duda alguna la primer sorpresa respecto de los planetas
extrasolares fue el descubrimiento de que planetas como Jupiter ubicados a distancias
muy pequenas de su estrella central no son una rareza en el Universo. Esto no fue
anticipado anos atras, cuando se pensaba que las 6rbitas de los planetas gigantes de-
berian ser similares a las de Jupiter y Saturno, con periodos de algunos anos y bajas
excentricidades.

En la figura 2.8 mostramos el histograma de las masas minimas de los planetas extra-
solares descubiertos hasta el momento. En este grafico podemos observar que la mayoria
de los planetas descubiertos hasta la fecha tiene masas similares a Jupiter o mayores,
aunque también hay una poblacién grande de planetas de hasta aproximadamente 2,5
masas terrestres.

Por otro lado, podemos deducir del histograma, que nuestro Sistema Solar no es
especial en ningin sentido. Si bien se han detectado muy pocos planetas como los de
nuestro Sistema Solar, Jupiter se encuentra en el limite de lo que actualmente somos
capaces de detectar, mientras que planetas como Saturno o la Tierra, atn estan fuera
de alcance de nuestras capacidades tecnologicas.

Ademés de las masas, otra caracteristica interesante a analizar son los semiejes de
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Figura 2.9: Histograma que muestra los semiejes de los planetas extrasolares detectados
hasta el momento. Los semiejes estan en unidades astronémicas.

los exoplanetas observados. Como puede verse en el histograma que se muestra en la
figura 2.9, la distribucién de semiejes mayores de los exoplanetas observados tiene una
forma bimodal. Por un lado observamos que la gran mayoria de los planetas detectados
pertenece a la denominada poblacion I, que corresponde a aquellos planetas que se
encuentran muy cerca de su estrella central, dentro de 1 U A, mientras que también hay
planetas encontrados mas alla de 1 UA. Es légico que encontremos una gran cantidad
de planetas pertenecientes a la poblacion I dado que la deteccion de estos planetas se ve
favorecida por las actuales técnicas de deteccion, pero por otro lado la forma bimodal
no puede ser inicamente un efecto de bias observacional, esta distribucion claramente
esta diciendo algo acerca del proceso de formacion planetaria o acerca de su evolucion
orbital. Uno de los argumentos es que los planetas que pertenecen a la poblacién I no
se formaron en ese lugar, sino que nacieron a distancias mucho mayores de su estrella
central y migraron a su posiciéon actual debido a un intercambio de momento angular con
el disco de gas remanente (Goldreich & Tremaine, 1980; Ward, 1986; Lin & Papaloizou
1985).

Luego del descubrimiento de 51 Peg b, vino otra gran sorpresa: la deteccion del pla-
neta extrasolar 70 Vir b, el cual tiene una orbita muy excéntrica, con e = 0,4 (Marcy
& Butler, 1996). Si comparamos con nuestro Sistema Solar, Mercurio es el planeta con
la mayor excentricidad la cual es de “tan solo” 0,21. Este descubrimiento fue una sor-
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Figura 2.10: En la figura se muestran las excentricidades vs. los semiejes de los exopla-
netas detectados. Los semiejes estan en unidades astronémicas.

presa, porque hasta ese momento se pensaba que los planetas debian estar en 6rbitas
casi circulares, dado que se forman en discos cuyos efectos disipativos tienden a circula-
rizar las orbitas. Luego de ese descubrimiento siguieron otros planetas con orbitas atn
mas excéntricas, tales como el planeta HD 89744 b con una excentricidad de e = 0,7
(Korzennik et al., 2000), HD 80606 b con e = 0,927 (Naef et al. 2001), HD 4113 b con
e = 0,903 (Tamuz et al, 2008) o incluso el planeta encontrado orbitando la estrella HD
20782 con una excentricidad igual a 0,97 (Jones et al, 2006; O’Toole et al., 2009).

En la figura 2.10 mostramos las excentricidades como funciéon del semieje mayor para
todos los planetas extrasolares descubiertos hasta la fecha. Lo primero que notamos del
grafico es que todos los planetas con corto periodo tienen bajas excentricidades y por el
contrario, para periodos grandes encontrar grandes excentricidades es bastante comun.
Otra cosa que podemos observar es que si bien se encontraron planetas con grandes
excentricidades, planetas con orbitas similares a las de los planetas de nuestro Sistema
Solar no son extranas.

Para poder interpretar estos resultados correctamente, deberiamos considerar no
solo la formacion del planeta, si no también su posterior evoluciéon dinamica debido
a la interaccion con los otros embriones y con el disco remanente, problema que no
abordaremos en esta tesis doctoral. Por otro lado, de acuerdo con Lin e Ida (1997), la
interaccion entre los planetas de un sistema miiltiple es un mecanismo capaz de generar
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las altas excentricidades observadas. De acuerdo con estos autores, la formacion de
varios planetas gigantes en el mismo disco ocasiona perturbaciones mutuas que altera
sus oOrbitas, causando un aumento en sus excentricidades.

2.2.3. La diversidad de los sistemas planetarios extrasolares de
multiples planetas

Cuando se empez6 a fantasear con la idea de encontrar planetas fuera del Sistema
Solar, casi siempre se pensé que los otros sistemas planetarios serian como el nuestro,
con los planetas terrestres ubicados muy cerca de la estrella, los gigantes convenien-
temente en la region intermedia y alejandonos un poco mas encontrariamos aquellos
gigantes gaseosos fallidos como Urano y Neptuno. Sin embargo los sistemas planetarios
descubiertos hasta la fecha no podrian estar mas alejados de lo que habiamos pensado.

Hasta la fecha hay méas de 500 exoplanetas descubiertos, los cuales se encuentran
en aproximadamente 225 sistemas planetarios. De estos sistemas planetarios 195 son, al
parecer, sistemas de un solo planeta, mientras que los 30 restantes son sistemas miultiples.
El primer sistema planetario multiple descubierto orbitando una estrella, fue el sistema
de la estrella 47 Uma, que tiene hasta ahora dos planetas confirmados de 2,5 y 0,5 masas
de Jupiter y semiejes mayores 2,1 y 3,6 UA, respectivamente (Butler & Marcy, 1996;
Fischer et al., 2002) y se infiere la presencia de un tercer planeta de 1,6 M jypier ubicado
a 11,6 UA de la estrella central (Gregory & Fischer, 2010), lo que significa que este
sistema albergaria tres planetas gigantes situados a distancias mayores que 1 UA de la
estrella central. En el otro extremo, otro ejemplo es el sistema de GJ 876, que alberga
cuatro planetas gigantes situados a distancias menores que 1 UA de la estrella central
(Delfosse et al., 1998; Marcy et al., 1998; Marcy et al., 2001; Rivera et al., 2005; Rivera
et al.,2010). También hay ejemplos de sistemas con un hot-Jupiter y otros planetas
gigantes, ubicados lejos de la estrella central a una distancia mayor que 1 U A, como por
ejemplo el sistema que orbita alrededor de la estrella HD 217.107 (Fischer et al., 1999;
Vogt et al., 2005). Como se ve en estos ejemplos, la poblacion de sistemas planetarios es
muy diversa y muestra una amplia gama de arquitecturas con propiedades que reflejan
el entorno en el que nacieron y son de especial interés para poner a prueba los modelos
teoricos de formacion de sistemas planetarios.

Asi, la muestra de sistemas planetarios nos muestra algunos patrones que nos permi-
ten agruparlos de acuerdo a su arquitectura. Si bien ain no existe ninguna clasificacion
oficial, nosotros decidimos introducir nuestra propia clasificacion (Miguel et al., 2010),
con el fin de analizar las propiedades en comin de los diferentes sistemas y relacionarlos
con su medio ambiente de formacion. Dado que la mayoria de los planetas observados
son planetas gigantes, los utilizaremos para nuestra clasificacion de sistemas planetarios.

Con el fin de determinar cual es la masa adecuada para la separacion entre planetas
gigantes y planetas terrestres, utilizamos un punto de vista tedrico. Como se vera mas
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adelante, los planetas con masas superiores a ~ 15 Mg han alcanzado la masa de cruce,
lo que significa que el proceso de acrecion gaseosa se dispard y estd ocurriendo muy
rapidamente. Este proceso termina cuando ya no queda gas en el disco, por lo cual,
los planetas con masas superiores a 15 Mg son planetas gigantes o planetas gigantes
fallidos, como Urano o Neptuno. Este es el limite que tendremos en cuenta para nuestra
clasificacion.

Por otra parte, basindonos en los datos observacionales, observamos que estos pla-
netas estén situados cerca de la estrella central (a distancias de menos de 1 UA), en una
zona intermedia o de lejos de la misma (a distancias mayores que 30 UA), un hecho que
es la base de nuestra clasificacion.

Entonces, separamos a todos los sistemas planetarios en las siguientes clases:

» “sistemas Jupiter-caliente”: estos sistemas planetarios albergan tnicamente
planetas con masas mayores a 15 My a distancias menores que 1 UA de la es-
trella central.

» “sistemas solares”: un sistema planetario es un analogo de nuestro Sistema Solar
si los planetas gigantes tienen semiejes mayores entre 1 y 30 UA.

» “sistemas combinados”: estos sistemas planetario contienen al menos un planeta
gigante dentro de 1 U A y al menos uno en la parte media del disco, entre 1y 30 U A.

» “sistemas Jupiter-frio”: si todos los planetas gigantes se encuentran ubicados
més alla de las 30 U A, entonces el sistema se denomina sistema Jupiter-frio.

= “sistemas rocosos”: estos sistemas tienen tinicamente planetas con masas meno-
res a 15 Mg,.

En la tabla 2.8 se muestran una estadistica de la poblacién de sistemas planetarios
observados. En esta muestra no consideramos aquellos sistemas planetarios formados
alrededor de estrellas binarias o maltiples, asi como aquellos en los que la masa de
la estrella central es inferior a 0,7 y superior a 1,4 M,. El nimero total de sistemas
planetarios observados analizados en la tabla es de 225.

En la tabla observamos que la mayoria de los sistemas planetarios son sistemas
Jupiter-caliente, lo que corresponde a un bias observacional, pero también encontramos
un gran porcentaje de sistemas andlogos al Sistema Solar, aunque estos no albergan
planetas como la Tierra, o éstos no se han detectado atin. También hay algunos pocos
sistemas combinados observados, pero no hay ningin sistema Jupiter-frio o sistema
rocoso observado en estrellas simples en el rango de 0,7-1,4 M. Debe tenerse en cuenta
que esta muestra estd sesgada hacia los planetas que son mas faciles de detectar con las
técnicas actuales de observacion, pero esperamos que en un futuro proximo, los planetas
como el nuestro podran ser detectados y esto mejorara la estadistica, pero mientras
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Cuadro 2.8: Porcentaje (%) de los diferentes sistemas planetarios detectados, en donde
no se incluyeron sistemas de multiples estrellas o sistemas que orbitan estrellas fuera del
rango comprendido entre 0,7-1,4 M.

Tipo de sistema planetario Porcentaje de sistemas
planetarios detectados (%)

sistemas Jupiter-caliente 55.3

sistemas solares 36.7

sistemas Jupiter-frio 0

sistemas combinados 8

sistemas rocosos 0

tanto los modelos de poblaciéon artificial, como el nuestro, nos pueden ayudar a hacer
predicciones acerca de lo que esperamos encontrar.



Capitulo 3

Croénica de la formacion de un sistema
planetario

“El espacio puede producir nuevos mundos”

John Milton, Paradise Lost

En términos generales podriamos decir que las estrellas mueren de dos formas distin-
tas. Una estrella de baja masa como el Sol, expande gradualmente sus capas exteriores
hacia el medio interestelar hasta que no queda mas que el niicleo de la misma, el que
en algiin momento de su vida habria sido el lugar de origen de la energia estelar. Por
el contrario, las estrellas con mucha mas masa que el Sol, mueren de forma mucho méas
espectacular. Suelen sufrir explosiones gigantescas denominadas explosion de supernova,
la cual se encarga de devolver todo el material que alguna vez fue parte de la estrella, al
medio interestelar. Este material es devuelto enriquecido con 4tomos de elementos més
pesados creados en las estrellas y queda a disposicion de un nuevo proceso de formaciéon
estelar. Como vemos, si bien ambas formas de morir son muy diferentes, en ambos casos
el material que en algiin momento le di6 vida a una estrella, vuelve al espacio para que
este no sea el final de la historia, sino de hecho, nuestro punto de comienzo.

En este capitulo abordaremos el problema de explicar como se forman los sistemas
planetarios, comenzando por el origen de la estrella anfitriona, hasta la evolucion de
los planetas, de acuerdo con el escenario méas aceptado actualmente por la comunidad
cientifica.

39
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3.1. Nubes frias y oscuras: las condiciones iniciales pa-
ra la formacién estelar

En el comienzo de la década del 70, observaciones realizadas en el medio interestelar
llevaron al descubrimiento de una componente molecular fria debida a la presencia de
nubes moleculares, que consistian casi enteramente de hidrogeno molecular mezclado
con pequenas cantidades de otras especies moleculares mas complejas (Wilson et al.,
1970) . Desde ese momento, las observaciones en infrarrojo, tanto en tierra como en
el espacio (Strom et al., 1975; Yun & Clemens, 1990; Lada, 1992), establecieron la
verdadera importancia astrofisica de estas nubes moleculares como sitios de formaciéon
estelar.

Las nubes moleculares son enormes masas de gas que se encuentran orbitando el
centro galactico, algunos ejemplos de estas nubes son las de Taurus, Perseus, Ophiuchus
y Lupus. Se cree que estas nubes tienen masas de hasta un milléon de masas solares, lo
que les permitiria formar cientos de miles de estrellas. En estos sitios la materia evolu-
ciona desde embriones a estrellas y sistemas planetarios, siendo el material en la nube
molecular el que alimenta al sistema que se esta formando, causando que el conocimien-
to de la estructura y condiciones fisicas de estas nubes sea de critica importancia para
comprender el proceso de formacion estelar y en consecuencia, la formacion planetaria.

Las observaciones muestran que estas nubes son muy frias, con temperaturas tipicas
entre 10 y 50 K y densidades medias de aproximadamente 10° particulas por centimetro
cubico. Tienen una estructura grumosa, siendo los grumos més densos los que se asocian
a la formacion estelar. De acuerdo con el criterio de Jeans, el colapso gravitatorio de
estos grumos comienza cuando la masa supera un cierto valor critico, que para una esfera
uniforme de gas con una dada densidad y temperatura, es la masa minima para que la
esfera sea capaz de colapsar. Esta masa critica es mayor que la masa de una sola estrella y
por lo tanto, una vez comenzado el colapso, el grumo o nicleo se fragmenta, originando
varios sub-niicleos a partir de los cuales se forman distintas estrellas, generando un
cumulo estelar.

Las estrellas se forman en ctimulos estelares, cuyos efectos en el sistema planetario
resultante no pueden ser caracterizados como despreciables, pero tampoco son domi-
nantes. El medio ambiente de formacion estelar de alguna manera influye en el disco
primordial, ya sea a partir del truncamiento del mismo debido a pasajes estelares cer-
canos o a partir de la fotoevaporacion que induce la radiacion UV radiada por estrellas
cercanas. Estos fen6menos ocurrirdn en mayor o menor medida, dependiendo de la ubi-
cacion de la estrella dentro del cimulo. Un estrella formada en el centro del cimulo,
tendra mayor interacciéon con estrellas cercanas que una estrella que se origina cerca del
limite del ctiimulo, en donde hay una menor densidad estelar.

Las primeras fases de la formacion estelar y planetaria son dificiles de observar dado
que este proceso ocurre mientras la protoestrella esta inmersa dentro de la nube que le
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di6 origen. Sin embargo, observaciones en el infrarrojo y en ondas sub-milimétricas son
capaces de penetrar este material y revelar mucha informaciéon acerca de sus luminosi-
dades, distribucion de energia espectral y material circumestelar que rodea a estrellas
jovenes (Lada & Wilking, 1984; Kenyon et al., 1990, Andrews & Williams, 2005). Estos
nuevos datos han ayudado en gran medida a mejorar nuestra comprension de las pro-
piedades de las nubes oscuras y de las primeras etapas del proceso de formacion estelar.
A continuacién nos enfocaremos en algunos de los productos del colapso de estas nubes
moleculares: las estrellas menos masivas y los discos que se forman a su alrededor.

3.2. Los discos alrededor de estrellas nuevas

Como hemos visto, el proceso de formacion estelar comienza con el colapso gravi-
tatorio de un nucleo denso dentro de una nube molecular. Dado que este niicleo tiene
cierto momento angular al comienzo del colapso, mucho del material no caera direc-
tamente sobre la protoestrella, sino que formara un disco a su alrededor. El principio
basico que subyace a la formacion del disco, también rige su evolucion: el material puede
ser acretado por la protoestrella a costa de la disminuciéon de su momento angular. La
conservacion de la masa y el momento angular total implica que parte del material en
el disco debe ser transportado hacia el exterior con el fin de que la acrecion sea posi-
ble, llevando también el momento angular (Lynden-Bell & Pringle, 1974). Los discos
se expanden hasta algunos cientos de UA durante su formacion y evolucion (Hueso &
Guillot, 2005) y solo frenan esta expansion cuando acttian procesos que la truncan como
la fotoevaporacion o encuentros con estrellas cercanas. Durante esta fase de colapso, que
dura unos pocos cientos de miles de anos, la tasa de acreciéon en el disco es muy alta,
aunque se frena rapidamente al final de esta etapa.

De esta manera, la presencia de discos alrededor de estrellas de pre-secuencia princi-
pal, parece ser una consecuencia natural de la formacion estelar. Estos discos juegan un
importante rol, tanto en determinar la masa final de la estrella, como en determinar los
sitios potenciales para la formacion planetaria y suelen llamarse protoplanetarios, dado
que todavia contienen suficiente material como para formar planetas.

Estos discos estan compuestos de gas y granos de polvo y aunque observacionalmente
el polvo es el indicador mas comiin de discos protoplanetarios, las moléculas de gas
representan més del 90 % de la masa total del disco. Hay un interés obvio en poder tener
observaciones directas del gas presente en el disco, dado que éste domina la masa total del
disco, establece su estructura y es fundamental para conocer la dindmica de los granos
de polvo, imponiendo restricciones al proceso de formacion de planetesimales. Ademaés,
observaciones del disco gaseoso son de vital importancia para estimar las edades de estos
discos, limitando el proceso de formacién de planetas gigantes. Desafortunadamente,
aunque el Hy es la molécula mas abundante en los discos, es dificil de ser observada y
cuando se observa, solo es detectada dentro de las 20 U A, cuando en realidad los discos
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se extienden hasta cientos de UA. Estas regiones externas, son frias y solo pueden ser
detectadas con interferémetros en ondas milimétricas o submilimétricas.

El material que compone el disco se encuentra en forma gaseosa en su mayoria, aun-
que también tiene una componente solida. Analicemos la estructura de estas dos com-
ponentes, enfocandonos primero en la componente gaseosa. El espesor del disco gaseoso
queda determinado por el equilibrio de las fuerzas de presion del gas y la componente
vertical de la gravedad de la estrella. El equilibrio de fuerzas en la direccion radial es algo
més sutil. Debido a que la gravedad aumenta cuanto més cerca estamos de la estrella
central, las partes del disco que estén mas cerca de la estrella sufren una mayor presion
por lo que el material estard mas comprimido y como consecuencia el disco sera més
delgado que en las regiones mas alejadas. Por lo tanto, existe un gradiente de presion
radial en el disco que contribuye al equilibrio de fuerzas. Sin esa presion, el equilibrio
de fuerzas seria la gravedad frente a la fuerza centrifuga, que lleva a la habitual 6rbita
circular Kepleriana. Debido al gradiente de presion, las velocidades de las orbitas estan
un poco por debajo de las velocidades de una orbita kepleriana, lo que trae consecuen-
cias en la dindmica de los granos de polvo. El disco gaseoso no dura para siempre, en
parte se cae a la estrella central y en parte sufre otros procesos de disipacién como la
fotoevaporacion, que puede ser causada por radiacion proveniente de la estrella central o
de estrellas vecinas. Como vimos en la seccion 2.2.1, la fotoevaporacion es el resultado de
que la radiacion ultravioleta proveniente de una estrella (ya sea la central o una estrella
cercana) calienta la superficie del disco y el gradiente de presion térmico expande una
capa de flujo hidrodinamico hacia el espacio. Este mecanismo es el principal responsable
de que los discos alrededor de estrellas jovenes duren poco tiempo, imponiendo cotas al
proceso de formacion planetaria.

Centrandonos ahora en el disco de polvo, las fuerzas presentes son la atraccion gravi-
tatoria y la friccion con el gas. Estas fuerzas hacen que los granos sufran una oscilaciéon
armoénica amortiguada, lo que ocasiona que las particulas de polvo terminen asentan-
dose formando un disco delgado en muy poco tiempo. Para un grano del tamano de un
micron este tiempo es de aproximadamente 100 anos. Sin embargo, hay mecanismos que
actian eliminando el polvo trayendo como resultado que este disco de so6lidos delgado no
dure mucho tiempo. Cuando las particulas de polvo son pequenas, éstas se encuentran
acopladas al movimiento del gas. Como consecuencia, espiralan junto con el gas hacia
la estrella central debido a que orbitan a una velocidad menor que la necesaria para
lograr el equilibrio con la gravedad de la estrella. Asimismo, hay otros mecanismos que
actian disipando el polvo como los vientos estelares y la aglomeracion de los mismos
granos de polvo formando agregados de mayor tamano, indetectables con las técnicas
de observacion actuales.
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3.3. Emergencia de los primeros planetesimales

El proceso a partir del cual particulas de tamanos menores que 1 micrén evolucio-
naron convirténdose en objetos de kilometros o planetesimales, cuerpos precursores de
los planetas, todavia es un proceso que encierra muchos enigmas.

Las propiedades del gas y el polvo cambian a lo largo del disco dependiendo de las
condiciones de presion y temperatura, las cuales son una consecuencia del proceso de
formacion estelar. Inicialmente, las temperaturas en la region interior de los discos pro-
toplanetarios son de aproximadamente 2000° K, temperatura a la cual atin los elementos
maés refractarios se encuentran en estado gaseoso (Wood, 2000). Algunos de estos mate-
riales condensan en particulas de polvo o bien cuando pasa el tiempo y el disco interno
se enfria o bien en regiones més alejadas de la estrella central. Se suele llamar agregado
a un conjunto de granos de polvo unidos a partir de fuerzas superficiales débiles, los
cuales evolucionan formando planetesimales o eventualmente planetas. Las propiedades
de los primeros agregados quedan determinadas por la region de la nebulosa en la que
se encontraban inicialmente.

Un pardmetro importante con influencia considerable en la formacion de planetesima-
les es el tamano inicial de las particulas de polvo. Se cree que las particulas interestelares
tienen tamanos del orden de los 100 nm (Wurm & Schnaiter, 2002). Los tamanos de las
particulas en el disco protoplanetario serian algo diferentes, debido a la evaporacion y
recondensacion en las regiones de alta densidad del disco. El intento de observacion del
polvo en discos protoplanetarios fue infructuoso durante algiin tiempo, debido a que en
la region del visible e infrarrojo, las particulas pequenas de polvo flotando en la superfi-
cie del disco lo hacen 6pticamente grueso, dificultando su observacion. Sin embargo, las
observaciones realizadas en longitudes de onda mas largas, permitieron inferir la presen-
cia de corpusculos de tamano milimétrico (Wilner et al., 2005; Rodmann et al., 2006),
aunque las observaciones de planetesimales de aproximadamente 1 £m de didmetro en
el disco protoplanetario no fueron posibles todavia. Esta imposibilidad de observar el
proceso de formacion de planetesimales, limita la investigacion a simulaciones numéricas
y experimentos en el laboratorio.

La componente so6lida de un disco protoplanetario representa una minoria de la masa
total del disco y estd mezclada con el gas nebular, que tiene una gran influencia en la
dindmica de las particulas de polvo. Como vimos, puede considerarse que los corptsculos
més pequenos se mueven con el disco gaseoso. Sin embargo, aunque globalmente poda-
mos decir que se encuentran acopladas al movimiento del disco gaseoso, estas particulas
tienen una velocidad relativa al gas que puede ser causada por el movimiento Browniano
(cuando son muy pequnas), o por la turbulencia presente en el disco (Weidenschilling,
1977). Esta velocidad relativa depende de la masa del grano de polvo, como consecuen-
cia los granos también poseen una velocidad relativa entre ellos lo que eventualmente
puede ocasionar colisiones. El resultado de una colisién se determina por la naturaleza
de las particulas de polvo protagonistas del impacto y su velocidad relativa. Se han



CAPITULO 3. CRONICA DE LA FORMACION DE UN SISTEMA PLANETARIO44

realizado una serie de modelos de coagulaciéon de granos, que trazan la evolucion de la
distribucion del tamano de los agregados en el disco protoplanetario (Weidenschilling,
1997; Dullemond & Dominik, 2005; Ormel et al., 2007), los cuales dan como resultado
que el crecimiento de los agregados, desde particulas de polvo hasta cuerpos de algunos
centimetros ocurre muy rapidamente, en aproximadamente 1000 anos.

Sin embargo, una consecuencia natural de estos modelos simples que asumen que
una colision lleva inevitablemente a la fusion de las particulas, es que la reserva de
particulas pequenas se agota rapidamente. Esto ocasionaria que el disco de acrecion
pase a ser Opticamente delgado después de unos mil anos, lo que esta en contradiccion
con las observaciones que muestran una gran cantidad de particulas pequenas en discos
de millones de anos. Esta discrepancia puede evitarse si se considera la fragmentacion
como un posible resultado de una colisiéon (Dullemond y Dominik 2005). Aunque este
modelo solucionaria el problema de las pequenas particulas, no logra formar objetos
muy grandes.

De acuerdo con los resultados experimentales (discutidos, por ejemplo, en la revision
hecha por Blum & Wurm, 2008), parece poco probable que la formacion de planetesi-
males ocurra a través de colisiones inelasticas. Una vez que los agregados de polvo han
llegado a tamanos de unos pocos centimetros, las velocidades de colision aumentan tanto
que la probabilidad de que los granos se fusionen en la colision es muy baja, dando lugar
a procesos de fragmentacion. Por lo tanto tiene que existir otro mecanismo que actie for-
mando planetesimales. Este mecanismo, tiene que tener en cuenta que cuando los granos
tienen tamafnos mayores que unos pocos centimetros, se desacoplan del gas y se mueven
a velocidades keplerianas, pero al estar afectados por la friccion gaseosa, espiralan hacia
la estrella central en escalas de tiempo muy cortas. Por ejemplo, para una particula de
un metro de radio ubicado a 1 UA de la estrella central, la escala de tiempo de caida es
de menos de 100 anos (Weidenschilling 1977). Por tanto, cualquier modelo que explique
el proceso de formacion de planetesimales tiene que obrar muy rapidamente, para evitar
que los granos caigan a la estrella antes de poder formar precursores planetarios.

Se presentaron algunos modelos de formacion de planetesimales en los tltimos anos.
Kretke y Lin (2007) propusieron un mecanismo de retencion de particulas que promueve
la acumulacion de granos y formacion de planetesimales en los alrededores de la linea
de hielo, que es el radio limite de condensacion del agua. Sin embargo, no esta claro si
este proceso puede llevar a la formacion de planetesimales. Otro trabajo reciente es el
desarrollado por Johansen et al. (2007), quienes investigaron numéricamente el efecto
acumulativo de los agregados de polvo cerca del plano medio de un disco protoplanetario.
Ellos encontraron que si la concentracion de polvo es lo suficientemente alta, la “ines-
tabilidad de streaming” (Youdin y Goodman 2005; Johansen, Henning y Klahr 2006,
Johansen y Youdin 2007) provoca un aumento local en la densidad de polvo, formando
objetos unidos gravitacionalmente con masas comparables a los asteroides mas grandes
y en escalas de tiempo de unos pocos periodos orbitales. No obstante, sigue habiendo
cierta incertidumbre que causa que este sea un problema atn no resuelto y uno de los
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enigmas de las ciencias planetarias.

3.4. De los planetesimales a los protoplanetas

Esta seccion comienza una vez que los planetesimales entraron en escena. El proceso
de la construccion de cuerpos méas grandes que los planetesimales, fue abordado por
primera vez por Victor Safronov, quien trabajaba en el Instituto de Ciencias de la
Tierra en Moscu. El trabajo pionero de Safronov fue publicado en ruso en el ano 1969,
pero se tradujo al inglés en 1972.

A partir de esta publicacion, se sabe que la dinamica del disco de planetesimales
es un factor clave para entender el crecimiento de los futuros planetas o embriones
planetarios, dado que las velocidades relativas de los planetesimales son un factor critico
para determinar sus tasas de acrecion.

Una vez que los cuerpos alcanzan tamanos de 1 km de didmetro, las interacciones
gravitatorias entre ellos se vuelven significativas. El eslabon mas débil de la teoria es
comprender las colisiones. Los experimentos de laboratorio estan limitados a los cuerpos
de tamanos menores que un metro y en consecuencia la mayor parte de lo que sabemos
sobre las colisiones de objetos de mas de 1 km proviene de simulaciones numeéricas.
Estas sugieren que la mayoria de las colisiones conducen a una fusion de los cuerpos
protagonistas del impacto, a menos que la velocidad de impacto sea sustancialmente
superior a la velocidad de escape del objetivo.

Un planetesimal acreta a sus hermanos més pequenos a una tasa que depende del
niumero de objetos por unidad de volumen y de la velocidad relativa entre el planetesi-
mal y los cuerpos vecinos. Si la velocidad relativa es grande, el planetesimal choca sélo
con los objetos que pasan directamente frente a él. Si la velocidad relativa es pequena,
la gravedad del planetesimal atraerd material que no estaba originalmente en su trayec-
toria. Este efecto denominado enfocamiento gravitatorio aumenta la frecuencia de las
colisiones.

Los frecuentes encuentros cercanos entre planetesimales causan que sus trayectorias
sean alteradas por la perturbacion gravitatoria. El efecto acumulativo de muchos encuen-
tros cercanos modifica la velocidad relativa del planetesimal y sus cuerpos vecinos. Este
efecto denominado friccion dindmica, causa que las grandes masas tiendan a adquirir
pequenas velocidades aleatorias y viceversa.

Al mismo tiempo, el efecto de arrastre del gas nebular es resistivo y tiende a disminuir
las velocidades de los planetesimales, haciendo sus 6rbitas méas circulares y coplanares.

A pesar de esta aparente complejidad, el crecimiento de los planetesimales es posible,
y ocurrird en diferentes regimenes de acuerdo a como actien estos mecanismos de exci-
tacion y amortiguamiento en las velocidades relativas de los planetesimales méas grandes
respecto de su entorno. Cada uno de estos regimenes de crecimiento tiene diferentes
caracteristicas y escalas de tiempo de crecimiento.
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3.4.1. Crecimiento fuera de control o “runaway”

A lo largo de muchos encuentros cercanos, la friccion dinamica causa que los planete-
simales més grandes adquieran velocidades aleatorias mas chicas que los planetesimales
de menor tamano. Como resultado, el enfocamiento gravitatorio se hace méas eficiente
para los cuerpos més grandes que creceran muy rapido, alimentandose vorazmente de
los objetos mas chicos. Sin embargo, la mayoria del material s6lido permanece en los
pequenios planetesimales que crecen mas lentamente (Stewart & Kaula, 1980; Kokubo
& Ida, 1996) y por lo tanto los cuerpos mas grandes de la distribucion, los embriones
planetarios o protoplanetas, superan rapidamente a todos los deméas en un crecimiento
fuera de control o runaway, como fue definido por primera vez en un trabajo de Wetherill
y Stewart (1989).

En principio, parece mas probable que la mayoria de las colisiones lleven a acreciéon
maés que a fragmentacion (Leinhardt & Richardson, 2002). No obstante, a medida que los
planetesimales se hacen cada vez méas grandes, sus velocidades aumentan, y las colisiones
llevan mas probablemente a la ruptura de los cuerpos. Los pequenos fragmentos de la
colision son afectados por el arrastre debido al gas nebular, adquiriendo rapidamente
una Orbita circular y coplanar. Como resultado, los fragmentos de las colisiones son
rapidamente acretados por los planetesimales mas grandes, lo que hace el crecimiento
de estos tltimos todavia mas rapido (Wetherill & Stewart, 1993).

Cuando los protoplanetas se vuelven lo suficientemente masivos como para influen-
ciar la distribucién de velocidades de los pequenos planetesimales en su entorno, este
crecimiento runaway comienza a frenarse (Ida & Makino, 1993) y da lugar al proximo
régimen de crecimiento.

3.4.2. Crecimiento “oligarquico”

En este régimen las velocidades de los planetesimales quedan determinadas por las
perturbaciones gravitatorias de los embriones més que por las de otros planetesimales
(Ida & Makino, 1993). Como resultado, el enfocamiento gravitatorio se vuelve menos
efectivo y la acreciéon entra en un nuevo régimen denominado crecimiento oligdrquico
(Kokubo & Ida, 1998). El nombre se debe a que en este régimen ya no se produce
acrecion entre los planetesimales y solo crecen los cuerpos de mayor masa o embriones
planetarios. Esta etapa de la evolucion se caracteriza por un crecimiento lento y pausado,
no obstante dura mucho tiempo y constituye el régimen fundamental de crecimiento de
los futuros planetas. Simulaciones numéricas sugieren que este régimen comienza cuando
los cuerpos tienen masas de entre 107" y 1072 Mg, (Raficov, 2003; Thommes et al., 2003),
indicando que la formaciéon de objetos de tamanos de la Luna o Marte ocurre dentro del
régimen de crecimiento oligarquico.

Cuanto mas grande es el embrion, mayor es la perturbaciéon que ejerce sobre los
planetesimales cercanos, excitando y aumentando atin més sus velocidades y haciendo
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mas lento su crecimiento. Asi permite que los otros embriones oligarcas lo alcancen.

En este régimen y como en toda buena oligarquia, las interacciones gravitatorias en-
tre los embriones tienden a mantenerlos aparte, de modo que cada uno tiene su propia
region de influencia o zona de alimentacion en el disco. Esta es la region en la que acre-
taran planetesimales, que tiene anchos de entre 10 y 12 veces el radio de Hill del embrion
(Kokubo & Ida, 1998). Esto nos indica que los embriones posiblemente tengan compo-
siciones diferentes dependiendo de donde se hayan formado en el disco protoplanetario,
aunque posiblemente algiin mecanismo de mezclado haya actuado en el disco.

La etapa de crecimiento oligarquico dura entre 0,1 y un millon de anos (Weidens-
chilling et al., 1997; Thommes et al., 2003), siendo el régimen fundamental donde se
forman los planetas. El crecimiento oligarquico termina cuando el nimero de planete-
simales disminuye tanto que ya no puede frenar las acciones de los embriones. Con la
desaparicion de los planetesimales, la friccion dinamica se apaga, causando que los em-
briones pierdan sus zonas de alimentacién y se derrumbe el orden anterior. Ahora los
protoplanetas comienzan a interactuar con fuerza y chocan unos a otros. La acrecion de
los planetas entra ahora en una fase terminal prolongada.

3.4.3. Impactos gigantes

La ultima etapa de acrecion comienza cuando los pocos planetesimales que quedan
tienen muy poca masa como para amortiguar las velocidades aleatorias de los embriones.
Como consecuencia, sus velocidades aumentan y el crecimiento se frena draméaticamente,
causando que las orbitas de los embriones se empiecen a cruzar con las de sus vecinos.
Esta nueva etapa de crecimiento, comienza cuando la mitad del material s6lido esté
contenido en los embriones (Kokubo & Ida, 2000) y se caracteriza por ser el régimen
més violento y estar marcado por impactos gigantes entre los embriones que ahora,
tienen el tamano aproximado de la Luna.

No es muy claro como son de eficientes las colisiones, aunque las simulaciones numé-
ricas sugieren que el crecimiento contintia atn si hubo una fragmentacion significativa
(Alexander & Agnor, 1998). Los planetesimales remanentes desaparecen o bien por caer
a la estrella central o bien por ser eyectados del sistema planetario. De esta manera, los
impactos gigantes serian comunes durante las tltimas etapas de acrecion (Agnor et al.,
1999) y de gran importancia dado que determinan los parametros finales de los planetas,
tanto sus elementos orbitales como las propiedades de su espin.

3.5. Planetas gigantes y dos teorias para explicar su
formacion

Antes de que los embriones colisionen entre si en el régimen de impactos gigantes,
se originan los planetas gigantes. En la actualidad co-existen dos teorias que explican la
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formacion de un planeta gigante: el modelo de inestabilidad del ntcleo y el modelo de
inestabilidad gravitatoria. Ambos modelos son conceptualmente diferentes y consecuen-
temente forman planetas gigantes con estructuras internas distintas. De acuerdo con las
observaciones, ambos modelos podrian explicar caracteristicas de diferentes poblacio-
nes de planetas gigantes, lo que lleva a pensar que dependiendo de las condiciones del
sistema planetario puede explicarse la formacion con una u otra teoria.

3.5.1. Teoria de inestabilidad gravitatoria

De acuerdo con este modelo, los planetas gigantes se forman por la contracciéon de
condensaciones de gas que surgen debido a inestabilidades gravitatorias en el disco pro-
toplanetario. Boss (1997, 1998) realiz6 una serie de simulaciones numéricas en las que
muestra que “grumos” de 1M jypiter se podrian formar en un disco de gas gravitatoriamen-
te inestable. Sin embargo, estas simulaciones requieren de un alto costo computacional
y es por este motivo que la evoluciéon de estas condensaciones solo se siguen por algunos
periodos orbitales y resulta incierto si ellas son capaces de sobrevivir lo suficiente como
para dar origen a un planeta, lo cual constituye el principal argumento en contra de esta
teoria.

Por otra parte autores como Raficov (2005) o Dodson-Robinson y colaboradores
(2009), mostraron que en discos con propiedades mas o menos estandar, la formacion
de planetas gigantes por inestabilidad gravitatoria podria producirse més alla de las
100 U A. Este hecho seria confirmado con el descubrimiento de planetas gigantes ubicados
a grandes distancias de la estrella central, como por ejemplo el sistema HR 8799 que fue
observado por imagen directa y en donde sus tres planetas gigantes (de ~ 10M jypiter
cada uno) se encuentran ubicados entre 25y 70 U A, o también el planeta gigante hallado
orbitando la estrella Fomalhaut, con un semieje mayor de 115 UA (por citar algunos
ejemplos). En estos sistemas la formacion de sus planetas gigantes no podria explicarse
con el mecanismo de inestabilidad nucleada ni ain considerando la migraciéon planetaria
como mecanismo para ubicar al planeta en su ubicaciéon actual.

3.5.2. Teoria de inestabilidad nucleada

Miremos por un lado el hecho de que hay muy pocos objetos detectados con masas
entre 5y 50 M,ypiter Orbitando estrellas de tipo solar (hecho conocido como “el desierto
de las enanas marrones”), lo cual representa una discontinuidad en la funcién inicial de
masa y sugiere que el mecanismo de formacion de los planetas es diferente al de las
estrellas.

Por otra parte mirando a nuestro Sistema Solar, encontramos que los planetas terres-
tres estan formados principalmente por solidos y a medida que la masa de los planetas
crece aumenta su componente gaseosa, pero evidenciando siempre un enriquecimien-
to respecto de la abundancia solar, lo que lleva a pensar en un escenario comin de
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formacion para todos los planetas.

Estas son algunas de las causas que hacen al modelo de inestabilidad nucleada el
escenario de formacion de un planeta gigante mas aceptado por la comunidad cientifica
y el modelo adoptado en esta tesis doctoral.

De acuerdo con este modelo, la formacion de un planeta gigante comienza con la
formacion de un nicleo s6lido a partir de la acreciéon de planetesimales. Mientras la
formacion de este nucleo tiene lugar, una envoltura gaseosa comienza a asociarse a su
alrededor. Si el protoplaneta esta ubicado en una regién rica en gas, la envoltura gaseosa
se hace mas y mas grande, dando origen al planeta gigante en escalas de tiempo muy
cortas.

En el caso de nuestro Sistema Solar, si pensdramos que nuestros planetas gigantes se
formaron por el mecanismo de inestabilidad gravitatoria, entonces seria de esperar que
la composicion del planeta sea igual a la de la nebulosa, con lo cual se necesitaria de
un proceso independiente para explicar el enriquecimiento respecto de la composicion
solar que tienen Jupiter y Saturno. Ademas, la formacion de planetas que estan a mitad
de camino entre los planetas terrestres y los gigantes gaseosos, como Urano y Neptuno,
resulta dificil de explicar en el escenario de inestabilidad gravitatoria. Por otra parte
modelos basados en el mecanismo de inestabilidad nucleada (Benvenuto et al., 2009;
Guilera et al., 2010), muestran que efectivamente puede explicarse la formacion de los
cuatro planetas gigantes del Sistema Solar por este mecanismo.

De esta manera, si bien ambos mecanismos explican el origen de los planetas gigantes,
con el mecanismo de inestabilidad nucleada puede explicarse la formacion de la gran
mayoria de los exoplanetas observados a excepcién de una docena que se encuentran
muy alejados de la estrella central, y es por eso que es el mecanismo elegido en esta
tesis.

3.6. Evolucién orbital de los protoplanetas

Una importante contribucion a nuestra comprension acerca de la formacion y evo-
lucion planetaria fue el descubrimiento de los primeros planetas Jupiter calientes. Las
dificultades asociadas a la formacion de estos cuerpos son més pronunciadas a medida
que estan méas cerca de su estrella anfitriona y han despertado el interés en revisar las
teorias de evolucion orbital de los embriones debido a la interaccién gravitatoria con el
disco. En esta seccién vamos a estudiar los mecanismos dindmicos que actian modifi-
cando el semieje mayor de los planetas e inducen una evolucion orbital de los mismos.
Estos mecanismos son:

A) Interaccion con el disco gaseoso.

B) Interaccion con el disco de planetesimales remanente. Los planetas pueden inter-
cambiar momento angular debido a la interaccién con los planetesimales remanen-
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tes en el disco.

C) Interacciones debido a inestabilidades dindmicas entre los planetas ya formados,
especialmente si son gigantes.

Estos mecanismos pueden actuar en todos los planetas, pero su relevancia esta aso-
ciada al tipo de planeta involucrado. En el caso del mecanismo A, este es de mucha
importancia tanto en la evoluciéon de los planetas rocosos como en la de los gigantes y
obra durante la formacion de los embriones. Por el contrario, los mecanismos B y C,
sOlo son relevantes para la evolucion de los planetas gigantes y actiian una vez que éstos
ya estan formados en el disco. En esta seccidon discutiremos brevemente cada uno de
estos puntos, en especial el punto A, que es el que mejor logra explicar la distribucion de
exoplanetas observada, el inico que obra en la etapa de formacion, durante las primeras
decenas de millones de anos y por estos motivos, el tinico considerado en nuestro trabajo.

3.6.1. Interacciéon con el disco gaseoso

Cuando todavia queda gas en el disco, las interacciones gravitatorias entre el disco y
el embrion causan un intercambio de momento angular entre ellos, que puede ocasionar
la migraciéon orbital del embrién, siempre que exista un desequilibrio entre los torques
ejercidos por los discos internos y externos (Goldreich y Tremaine 1980). La migracion
resultante pueden ser descrita por diferentes formalismos, dependiendo de como sea la
respuesta del disco protoplanetario.

A continuacién explicaremos brevemente los regimenes posibles de migracion orbital
asociado una interaccion entre el embrion y el disco gaseoso. Estos son: I) la migracion de
tipo I, que se aplica a un protoplaneta de poca masa (Ward, 1997), IT) migracion de tipo
II, que se aplica cuando el protoplaneta es lo suficientemente masivo como para abrir una
brecha en el disco (Lin y Papaloizou 1986) y (III) la recientemente introducida migracion
fuera de control o de tipo III (Masset & Papaloizou, 2003; Artymowicz, 2004), que es
una migraciéon potencialmente rapida, que se aplica a discos muy masivos e involucra a
embriones planetarios con masa suficiente como para abrir un gap, pero el cual solo se
ha abierto de forma parcial en el disco.

Migracién de tipo I

El problema de determinar la evoluciéon de la 6rbita de un protoplaneta implica una
evaluacion de los torques. Cuando se tiene un desequilibrio de marea causado por el disco
interno y externo que conducen a un intercambio de momento angular, esto ocasiona
que el planeta se desplace en relacion con el material del disco.

Para los planetas de baja masa (aproximadamente 1 Mg, aunque la masa exacta
depende de las propiedades del disco), el fluyjo de momento angular inyectado en el
disco como consecuencia de la interaccion de mareas entre el embrion y el disco, es
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insignificante en comparacion con el transporte viscoso del momento angular. Como
resultado, la densidad superficial del gas permanece esencialmente sin cambios debido a
esta interaccion.

Una tendencia natural es que los torques externos del disco dominen a los internos,
causando una rapida migracion del embrion hacia la estrella central, en escalas de tiempo
de entre 10* a 10° afios para un planeta de entre 1 y 10 Mg, respectivamente, ubicado
a b UA de la estrella anfitriona (Ward, 1997). Esto esta de acuerdo con estimaciones
obtenidas por otros autores que usaron modelos mas rigurosos (Tanaka et al., 2002; Bate
et al., 2003; DAngelo et al., 2003).

Estas escalas de tiempo de migracion indican que el planeta migra hacia la estrella
central en escalas de tiempo mucho més rapidas que las escalas de tiempo de formaciéon
de los niicleos de los planetas gigantes, lo que nos enfrenta ante un grave problema, cuya
solucion es que la migracion del embrion sea retrasada o frenada de alguna manera.

En los ultimos anos, se propusieron una serie de escenarios para detener la migracion.
Por un lado las incertidumbres en la estructura de los discos protoplanetarios y en
particular en la determinacion de opacidades pueden afectar las tasas de migracion
(Menou & Goodman, 2004). Por otro lado, las regiones de baja viscosidad en discos
protoestelares (zonas muertas) pueden hacer considerablemente mas lento el movimiento
orbital del planeta (Matsumura et al., 2007). También la inclusion de campos magnéticos
puede ser importante a la hora de detener la migracion (Terquem, 2003; Nelson &
Papaloizou, 2004). El perfil de densidad superficial real no es suave en el disco, si no
que puede tener saltos y atrapar protoplanetas de baja masa reduciendo la tasa de
migracion (Masset et al., 2006). De todas formas, ninguno de estos mecanismos esta
libre de incertezas, con lo cual este problema todavia no esta resuelto y es claro que
hacen falta méas estudios acerca de este tema.

Migracién de tipo II

La interaccion de marea entre un protoplaneta y el disco en el que estd inmerso con-
duce al intercambio de momento angular entre ellos. Este intercambio ocurre localmente
en el disco, siendo el sector que orbita mas alla de la posicion del planeta el que recibe
momento angular del embrion, mientras que el disco interior pierde momento angular
que es recibido por el protoplaneta. Esto ocasiona que el material del disco se mueva
alejandose del planeta y cuando los torques debido a las mareas son mayores que los
torques internos viscosos en el disco y la respuesta del disco se convierte en no-lineal, se
espera que se forme una brecha en el disco, en los alrededores del planeta (Papaloizou
y Lin, 1984; Lin y Papaloizou 1993).

Las condiciones para que esto ocurra son que la esfera de Hill del planeta sea com-
parable o mayor que el espesor del disco gaseoso en esa ubicacion y que los torques de
mareas excedan a los torques viscosos. Esto ultimo implica que los torques de mareas
remuevan gas localmente de la region de la brecha més rapidamente de lo que la vis-
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cosidad llena este hueco en el disco (Papaloizou y Lin, 1984; Lin y Papaloizou, 1985,
1993). Estas dos condiciones se satisfacen para planetas de masas entre Jupiter y Sa-
turno, aunque la masa exacta depende de las propiedades del disco protoplanetario en
los alrededores del embrién, pero podemos concluir que este serda un efecto importante
para planetas gigantes.

Este truncamiento de mareas en la nebulosa fue investigado a partir de simulaciones
numéricas (Bryden et al., 1999; Kley, 1999). Lo que encontraron es que para los paré-
metros fisicos tipicos de los modelos de disco, la formaciéon de esta brecha puede reducir
sustancialmente la tasa de acrecion de gas, conduciendo a la formacion de planetas con
masas entre 1 y 10 M jypiter, en concordancia con las masas observadas de los planetas
extrasolares.

Una vez que se abre una brecha en el disco, el flujo de momento angular hacia el disco
externo debido al transporte viscoso es suministrado por el planeta. De la misma forma,
el flujo hacia afuera pero proveniente de la parte interna del disco lo adquiere el planeta.
Cuando estas contribuciones no estan equilibradas, el planeta migra. Normalmente, las
simulaciones indican que el disco externo tiene el efecto dominante, causando una mi-
gracion del planeta hacia la estrella central. Esto estd ilustrado en la figura 3.1, tomada
del trabajo de Nelson et al. (2000), en la que se muestra la evolucion de un planeta que
inicialmente tiene 1M jypiter-

Supongamos que hay una brecha abierta en el disco, vamos a estudiar la tasa de
migracion del embrion planetario. Cuando la masa del planeta es comparable o menor a
la masa del disco local con el que interactia, entonces el planeta se comporta como una
particula representativa del disco y su tasa de migracion esta controlada por la evoluciéon
viscosa del disco en el que esta inmerso. En este caso la tasa de migracion esta dada
por la velocidad de deriva radial del gas debido a la evolucién viscosa y puede llevar al
planeta desde la posicién de Jupiter hasta la estrella central en aproximadamente 10°
anos. Estas escalas de tiempo son mucho menores que la escala de tiempo de vida del
disco o las estimadas para la formacion de estos planetas.

Por otro lado, cuando la masa del planeta es mayor que la masa tipica del disco con
el que interactua, la inercia del planeta se convierte en un factor importante que retrasa
la migracion orbital (Syer & Clarke, 1995; Ivanov et al., 1999). La inercia del embrion
actila como un dique contra la evolucién viscosa del disco y puede conducir a un cambio
sustancial en la estructura del disco en las cercanias de la 6rbita del planeta.

La migracion de tipo II también puede frenarse antes de que el planeta caiga a la
estrella central debido a la interaccién de marea de una estrella que rota rapidamente
(Lin et al., 2000), o también se frenara si el gas del disco se disipa (Trilling et al., 1998,
2002)
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Figura 3.1: Esta figura fue tomada del trabajo de Nelson et al. (2000) y muestra la
evolucion temporal de la densidad superficial del disco y el radio orbital del embrién en
funcion del tiempo medido en periodos orbitales. El protoplaneta tiene una masa inicial
de un 1 M jypiter v se mueve hacia la estrella central por efecto de la migracion de tipo
II
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Migracién de tipo III

Este régimen de migracion fue el tltimo que se introdujo (Masset & Papaloizou, 2003;
Artymowicz, 2004; Papaloizou, 2005) y ocurre cuando un protoplaneta abre parcialmente
una brecha en el disco. Esto causa que el material fluya a través de la 6rbita del embrion,
ejerciendo un torque sobre el protoplaneta que podria actuar ayudando o retrasando la
migracion.

De acuerdo con Masset y Papaloizou (2003), este efecto podria actuar ayudando a la
migracion y hasta en algunos casos podria actuar de forma descontrolada, ocasionando
una migracion muy rapida del planeta, siempre que el disco sea muy masivo, aproxima-
damente un orden de magnitud mayor que los valores tipicos de discos protoplanetarios
observados.

El estudio de esta migracion causada por una brecha abierta parcialmente, involucra
un embrién planetario lo suficientemente masivo como para que permita que la brecha
comience a abrirse en el disco, pero ademés requiere que el disco involucrado tenga mucha
masa. Este régimen es dificil de estudiar numéricamante y todavia hacen falta muchos
estudios para determinar cual es su verdadera relevancia en el proceso de formacion
planetaria.

3.6.2. Interaccién con el disco de planetesimales

Supongamos que el gas se disip6 del disco y todavia queda un ntimero importante
de planetesimales en el sistema, entonces los planetas pueden migrar como resultado
de encuentros gravitatorios con estos objetos (Levison et al., 2007). En particular, si
un planeta se encuentra inmerso en un mar de pequenos cuerpos, retrocedera cada
vez que eyecte gravitatoriamente a uno de ellos. En general, dado que estos cuerpos
provienen de cualquier direccion, esto forzard a los planetas a tener un cambio al azar
en el semieje. Sin embargo, puede ocurrir que estos cuerpos provengan todos de una
misma direcciéon. Esto ocurre, por ejemplo, cuando los planetesimales son eyectados por
un planeta vecino, lo que ocasiona un flujo neto de material proveniente de una direcciéon
determinada. El planeta en cuestion se mueve en la direccion opuesta al flujo de material,
debido a la conservacion de la energia y el momento angular. En la ausencia de fuertes
perturbaciones gravitatorias con otro planeta, el semieje mayor del planeta protagonista
cambiara lentamente con el tiempo.

La primera discusion que involucré a este proceso fue presentada por Fernandez e Ip
(1984), quienes describen la respuesta de los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar
al disco remanente de planetesimales. Mas tarde, Malhotra (1993, 1995), mostro que la
dindmica de los objetos resonantes del cinturén de transneptunianos, podria explicarse
como el resultado de una migracién exterior de Neptuno y concluye que este planeta
deberia haber migrado varias unidades astronémicas para poder explicar la distribuciéon
de excentricidades observadas.



CAPITULO 3. CRONICA DE LA FORMACION DE UN SISTEMA PLANETARIO55

En el caso de los sistemas planetarios extrasolares, dado que la migracion sera diferen-
te dependiendo de cada caso, los modelos actuales que intentan tener una representacion
general y no de algin caso particular son muy simples y estudian la evolucion de un
tinico planeta inmerso en un disco de planetesimales (Murray et al., 1998; Ida et al.,
2000). En estos modelos, el comportamiento del planeta dependera de una competencia
entre las fuente de planetesimales y el mecanismo de dispersion de los mismos. Si el
material se remueve mas rapidamente de lo que es rellenado, el planeta no migrara.
Por el contrario, si la region se llena de planetesimales mas rapidamente de lo que son
eyectados, la migracion serd sostenida.

La direccion y escala de tiempo de migracion también dependera de la cantidad de
planetas gigantes presentes en el disco y de la masa y estructura del disco de planetesima-
les remanente. Por ejemplo, si se quiere explicar el comportamiento de un tnico planeta
gigante inmerso en un disco de planetesimales este migrard hacia la estrella central y
se convertird en un Jupiter caliente siempre que el disco de solidos sea extremadamen-
te masivo, lo que podria llevar a un disco gravitacionalmente inestable (Papaloizou &
Terquem, 2005).

Para que este mecanismo funcione eficientemente explicando la distribucion de semi-
ejes observados en planetas extrasolares, se necesita la presencia de discos remanentes
de planetesimales muy masivos, atin cuando los planetas gigantes ya estan formados.
Todo esto indica que este mecanismo es mucho menos eficiente que la interaccion entre
un protoplaneta y el disco gaseoso (caso A) y por lo tanto no lo tendremos en cuenta
en nuestro modelo de formacion.

3.6.3. Interacciéon planeta-planeta

Los sistemas planetarios de miltiples planetas pueden sufrir inestabilidades dindmi-
cas (Levison et al., 1998) que pueden llevar a cortos pero violentos periodos de evolucion
orbital, durante los cuales las excentricidades planetarias pueden aumentar a valores muy
grandes. Este efecto de dispersion gravitatoria entre dos o més planetas de un mismo
sistema planetario fue sugerido por (Rasio & Ford, 1996). Si la inestabilidad puede ser
amortiguada por algin proceso, como por ejemplo, la friccion dindmica con el disco o
la interaccion de marea con la estrella central, entonces los embriones volveran a tener
sus Orbitas casi circulares, pero en ubicaciones diferentes de donde se encontraban ini-
cialmente. Esto ayudaria a explicar la distribucién de exoplanetas observados, aunque
no lograria explicarla en su totalidad.

Autores como Thommes et al. (1999), llevaron este estudio a nuestro Sistema Solar,
sugiriendo que los cuatro planetas gigantes podrian haberse formado muy cerca el uno
del otro, ocasionando que sus Orbitas fueran dindmicamente inestables. De acuerdo con
el escenario propuesto por Thommes y colaboradores, Urano y Neptuno se habrian
originado entre Jupiter y Saturno. Casi inmediatamente, estos planetas habrian sido
eyectados hacia afuera por Jupiter y Saturno y la friccién dindmica debida a la presencia
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de un disco de planetesimales remanente habria circularizado sus 6rbitas. Otro modelo
que se presentO recientemente basado en esta idea es el denominado “modelo de Niza”
(Tsiganis et al., 2005; Morbidelli et al., 2005; Gomes et al., 2005). Estos modelos estarian
sugiriendo que este tipo de inestabilidad puede ocurrir en las partes méas externas de los
sistemas planetarios, modificando la arquitectura final de los mismos.



Capitulo 4

Nuestro modelo para formar sistemas
planetarios

En los capitulos anteriores resumimos el estado actual del conocimiento acerca de
los sistemas planetarios, desde el punto de vista teérico y observacional. Desde el punto
de vista teorico, vimos como la formacion de un sistema planetario es una consecuencia
natural de la formacion de una estrella, lo que no implica que necesariamente todas
las estrellas tengan planetas, pero si que los planetas se formen como subproducto de
ese proceso. También analizamos como a partir del disco protoplanetario primordial se
forman los primeros agregados, luego los planetesimales y como estos se convierten en
planetas. Todo este proceso fue relatado de acuerdo el escenario de formacion actual-
mente mas aceptado.

Por el lado observacional, reconocimos las principales caracteristicas de la pobla-
cion de planetas extrasolares, estudiando sus masas, semiejes mayores y excentricida-
des. Sumado a esto, analizamos las propiedades de la estrella anfitriona relevantes para
el proceso de formacion planetaria: sus masas y metalicidades. Finalmente exploramos
cuales son las masas y tamanos observados en discos protoplanetarios, que constituyen
las condiciones iniciales a partir de las cuales se originan los planetas. Estos datos ob-
servacionales nos muestran una gran diversidad de escenarios posibles para la formacion
de sistemas planetarios, que plantean el desafio de explicar su proceso de formacion.

En lo que sigue, presentaremos en detalle el modelo que desarrollamos para repre-
sentar el proceso de formacion de sistemas planetarios, que fue publicado en nuestros
trabajos Miguel y Brunini (2008, 2009, 2010) y en Miguel et al. (2010a, 2010b) y repre-
senta el objetivo de esta tesis doctoral. Este modelo esta basado en el escenario actual
para explicar la formacion de un sistema planetario, y computa el origen desde que el
disco protoplanetario ya esta formado y los primeros embriones existen en el disco, has-
ta 20 millones de anos después, cuando los planetas gigantes ya estan formados y los
embriones de los planetas terrestres estan entrando en la fase prolongada de impactos
gigantes, que los llevara al final de su evolucion. Nuestro modelo es semi-analitico y

S7
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nos permite generar una gran poblacion de sistemas planetarios con poco costo compu-
tacional, que es analizada estadisticamente y comparada con la muestra de planetas
extrasolares observados. De esta manera, establecemos restricciones a las teorias de for-
macion planetaria y hacemos predicciones acerca de las principales caracteristicas que
deberiamos esperar de los sistemas planetarios extrasolares. Nuestro modelo fue armado
en diferentes etapas. En este capitulo mostramos cada una de estas etapas, que consti-
tuyen diferentes mejoras realizadas al modelo y en las que nos enfocamos en diferentes
aspectos del proceso de formacion planetaria.

4.1. Parte I: formacién de un planeta por disco. Ana-
lisis del desierto planetario

En esta primera etapa de nuestro trabajo desarrollamos un modelo semi-analitico
para computar la formacion de un tnico planeta por disco protoplanetario, el cual se
forma in situ, es decir que la evolucion orbital de este embrién no es considerada. Para
el desarrollo de este modelo nos basamos en el trabajo de Ida y Lin (2004a), quienes
fueron pioneros en este tipo de modelos semi-analiticos desarrollados para explicar la
distribucion de exoplanetas observada. Una de las predicciones del modelo de Ida y Lin
es el desierto planetario, que es una region en la distribucion de masas y semiejes en la
que hay una ausencia de planetas. Esta escasez se debe a que al encenderse el proceso de
acrecion gaseosa, las masas de los planetas crecen muy rapidamente y pasan de tener 10
a 100 Mg en muy poco tiempo, motivo por el cual raramente se encuentran planetas en
ese rango de masas intermedio. Nosotros creemos que esta prediccion podria depender
de la prescripcion adoptada para la acumulacion de gas. Con esta idea, desarrollamos
nuestro modelo, en donde asumimos tasas de acrecion de gas y so6lidos mas realistas y
esencialmente diferentes a las de estos autores.

Dado que comenzamos nuestro estudio una vez que el disco protoplanetario esta
formado, es importante en un principio establecer la estructura del disco que vamos a
considerar, asi como las condiciones iniciales del embri6on que ubicamos en el mismo.

4.1.1. Estructura del disco protoplanetario

La estructura del disco protoplanetario que asumimos como condicion inicial para la
formacion de un sistema planetario extrasolar, estd basada en el modelo de la nebulosa
solar primordial y es extrapolada para representar las condiciones iniciales de cualquier
disco extrasolar.

A lo largo de los anos se presentaron diferentes representaciones de la nebulosa solar.
Estos modelos fueron cambiando de acuerdo a los diferentes datos aportados por estudios
cosmoquimicos realizados en nuestro Sistema Solar actual. Kusaka y sus colaboradores
(1970) fueron los primeros en estimar cual habria sido la densidad superficial de solidos
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minima necesaria para formar los planetas terrestres y los nicleos de los planetas gigan-
tes. Estos datos fueron tomados por Hayashi (1981), quien desarroll6 un modelo para
representar a la nebulosa solar primordial, en el cual la densidad superficial de solidos,
>4, esta dada por:

1WA

30(3%)*? a>2,7UA

(4.1)

{7,1(‘1)3/2 a<27UA
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con a el semieje mayor en UA, y donde la densidad esta dada en unidades de g/cm 2.

Estos datos fueron obtenidos asumiendo una masa total para el disco de 0,013 M,
en donde la abundancia de los materiales rocosos metalicos es de 0,0043 y la de los
hielos (H2O, CHy y NHj) es considerada como 0,0137. Ademés, Hayashi asumi6é una
cierta masa total de solidos presente en los planetas gigantes, que asumio6 se encontraria
en el nucleo de los mismos, sin tener en cuenta los metales presentes en la envoltura
gaseosa. Hayashi adoptd para el nicleo de los planetas gigantes una masa de 15 Mg,
que si bien no es tan diferente de las estimaciones actuales (Guillot, 2005; Militzer et
al., 2008; Nettelmann et al., 2008), al agregar los metales presentes en la envoltura
gaseosa, la cantidad de solidos minimos necesarios para formar a los planetas gigantes
seria bastante mayor que el asumido por este autor (Guillot, 2005; Guillot & Gautier,
2009).

La linea de hielo representa el lugar en el disco en el cual el agua condensa, aumen-
tando abruptamente la densidad superficial de so6lidos de la nebulosa. De acuerdo con
este modelo, denominado modelo de la nebulosa solar de masa minima o MMSN, la
condensacion del agua ocurre a una temperatura de 170°K y esta ubicada a 2,7 UA del
Sol. De esta manera, Hayashi consider6 que la mayor cantidad de sélidos en los planetas
gigantes era debido a hielo de agua.

Con el fin de considerar este modelo como condicion inicial para un disco protopla-
netario extrasolar, Ida y Lin (2004a), introdujeron el factor f4, que es un factor de escala
del disco que se asume como constante a lo largo del mismo y sirve para asumir discos
iniciales de diferentes masas. Las observaciones en radio muestran la emisiéon de polvo
en los discos, y de esta forma puede inferirse la masa total de polvo en los discos protoes-
telares alrededor de estrellas T Tauri, que est en los rangos de 107° My a 3 x 1072 M,
(Beckwith & Sargent, 1996). Teniendo esto en cuenta y asumiendo que todos los discos
tienen tamanos similares (desde algunas decenas de UA a 100 UA), las masas inferidas
de las observaciones indican que f; toma valores en el rango f; ~ 0,1 — 30.

De esta manera, la densidad superficial de sélidos en la forma de granos condensados
y planetesimales esta dada por,

30 fd(lgA)ig/Q a Z Qhielo

En la figura 4.1 mostramos la densidad superficial de s6lidos como funcion del semieje
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Figura 4.1: Densidad superficial de solidos como funciéon del semieje mayor, para dife-
rentes valores del factor de escala del disco. Cuando f; = 0,1, los resultados se muestran
con la linea azul, si f; = 1 entonces la densidad de solidos se muestra en verde y f; = 10
esta representada por la linea amarilla.

a para diferentes valores del factor de escala del disco: f; = 0,1, f; =1y fa =10y
en donde se toma ap;o = 2,7 UA, como se asume para la MMSN. En la figura la linea
azul muestra la densidad de sé6lidos cuando f; = 0,1, la linea verde representa a f; = 1
y cuando el disco es 10 veces la nebulosa minima, la densidad de so6lidos es la que se
muestra con la linea amarilla. Como podemos ver, cuanto mayor es f;, mayor es la
cantidad de solidos disponible para el crecimiento del embrién. Ademaés, en todos los
casos se puede apreciar el corte abrupto en la linea de hielo.

Falta determinar el valor de a;c0, para cualquier disco extrasolar. Para determinarlo
necesitamos especificar el perfil de temperatura del gas en el disco. Supongamos que los
granos de polvo se comportan como un cuerpo negro, entonces la energia absorbida por
los mismos esta dada por,

L, 9
= Tr
4ma?
donde r es el radio del grano considerado esférico y L, es la luminosidad de la estrella
central. Por otro lado si usamos la ley de Steffan-Boltzman,

B,

E, = oT*4mr?

con T la temperatura buscada, y ¢ = 5,670 1078W m~2 K~* la constante de Steffan-
Boltzman. Debido a que estamos asumiendo que los granos se comportan como un cuerpo



CAPITULO 4. NUESTRO MODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS61

negro, F, = F., con lo cual la temperatura es
T4 — L
16woa?

y usando las unidades adecuadas (de forma que nos quede a en [UA] y L, en luminosi-
dades solares), se encuentra que

a \“3/L, io a \"3/M, R
1'=20 (1UA) (L_@> R 280 (1UA) (M@> K (4:3)

Aclaramos que este es un modelo muy simplificado dado que los granos de polvo no
absorben ni re-emiten en longitudes de onda que sean més largas que su propio tamano.

Dado que ap;e, corresponde al radio para el cual se alcanza una temperatura 7' ~
170° K, se tiene

M,
Ahgelo = 277(M
©

En esta parte de nuestro trabajo, usamos ane, = 2,7 UA, dado que tomamos una
estrella central como el Sol.

También tenemos que tener en cuenta al gas presente en el disco. Vamos a suponer
que la densidad superficial del gas en el disco tiene una dependencia con a similar a la
de X4, luego

)2 UA (4.4)

Nl

S, = f, 2,4 103(1(%4) gem™? (4.5)

donde el pardmetro f,, es un factor de escala para la masa total de gas del disco, que
fue introducido para considerar la posibilidad de que el gas y los solidos evolucionen
independientemente. Este valor puede cambiarse obteniendo de esta forma distintos
modelos de discos y testear la dependencia de las propiedades planetarias con la masa
del disco gaseoso.

La razon f—z indica como es la abundancia del disco. Si 1, se estaria hablando
de un disco con la abundancia solar, que es el caso considerado en esta etapa de la tesis.

En esta etapa también asumimos que todos los elementos pesados permanecen en
el disco, mientras que el gas se va dispersando. Esta disipacion del disco de gas esta
relacionada con los efectos del transporte de momento angular por viscosidad, la fo-
toevaporacion y los vientos ocasionados por la estrella central. Vamos a asumir que el
disco gaseoso se disipa en una escala de tiempo de entre ~ 106 — 107 afios, valor que se
basa en las observaciones realizadas por Beckwith y Sargent (1996). De acuerdo con el
modelo que adoptamos en esta etapa de nuestro trabajo, la disipacion del disco ocurre
de acuerdo con la siguiente ley,

Jo —

t

Yy X0 € Tdisco (4.6)
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en donde, X, es la distribucion de gas inicial y 7g4iseo €s la escala de tiempo de disi-
pacion del gas. Como podemos ver, esta es una ecuaciéon muy simplificada, dado que
la disipacion gaseosa es independiente del semieje mayor. Esto representa una buena
aproximacion si tenemos en cuenta tnicamente la evoluciéon viscosa del disco, pero debe
mejorarse para tener en cuenta la fotoevaporacion del disco gaseoso, que no afecta a
todo el disco por igual.

4.1.2. Acrecion de sélidos

Asumimos que la masa inicial del embrion es de 107> My, y su ubicacion esta dada
al azar entre 0,01 y 100 UA. En nuestro modelo, los embriones crecen en el régimen
de crecimiento oligarquico, implicando que las velocidades relativas entre el embrién y
su entorno son altas, es decir estamos en un régimen de alta dispersion de velocidades.
Baséndonos en el trabajo pionero de Safronov (1972), la tasa de acrecién de un em-
brion ubicado a una distancia orbital a de la estrella central, estd bien descrita por la
aproximacion de la particula en la caja,

dM; Y

el F%ngfa (4.7)

1/4

& a, F (~ 3) es un

1 UA
factor introducido por Greenzweig y Lissauer (1992) con el fin de compensar la subes-
timacion en la tasa de acreciéon en la aproximacion de dos cuerpos, en comparacion con
el caso en el que la poblacion de planetesimales sigue un modelo con dispersion de velo-
cidades Gaussiana, caracterizado por una sola excentricidad e inclinacién igual al valor
medio cuadratico de la poblacion. Este factor es el adecuado para un régimen de alta
velocidad. Aqui, o representa la velocidad relativa entre el embrion y los planetesimales,
determinada por,

donde h es la escala de altura del disco, dada por h = 0,05

o~ve?+i2a Qg (4.8)
2 2

con e =< e, >3 e i =< i >2 la excentricidad e inclinacion media cuadratica del
conjunto de planetesimales respecto del plano medio del disco, y Qk es la frecuencia
orbital. En el régimen de altas velocidades relativas (altas-c), podemos asumir que
é ~ % es una buena aproximacion, y también usaremos h =~ az.

Por ultimo, la variable R.; en la ecuacion 4.7, es el radio de captura efectivo, el
cual es mayor que el radio geométrico del embrion, R, debido al efecto de enfocamiento
gravitatorio. El aumento en el radio geométrico esta dado por

() (4.9)

o
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2G My
R

efectivo esta dado por,

1/2
con v, = ) la velocidad de escape mutua entre los dos cuerpos. Luego, el radio

R = R2<1 + <E>2) (4.10)

o
La tasa de acrecion de solidos queda:

dM;
dt

(4.11)

=C %y O R2(1 + QGMt)

Ro?

V5~ 10,53 y en donde por simplicidad asumimos

con C una constante igual a C' = F' 75
o~ 10 g QK.

A esta expresion le introducimos un factor de correccion, K, que se introduce para
tener en cuenta la evolucion de las excentricidades e inclinaciones medias cuadréticas
del conjunto de planetesimales. Dado que considerar este efecto esta fuera del alcance
de nuestro modelo en esta etapa del trabajo, entonces tomamos los resultados de Fortier
et al. (2007), quienes si lo tuvieron en cuenta. Ellos desarrollaron un modelo auto-
consistente para computar la formacion de planetas gigantes, basados en el modelo de
inestabilidad del niicleo, en donde la formacion del niicleo s6lido se modela en el régimen
de crecimiento oligarquico. Nuestro trabajo consistié en ajustar el factor K a las tasas
de acrecion de solidos obtenidas por Fortier y colaboradores en los diferentes casos que
ellos analizaron, de forma tal de tener en cuenta la evolucidén de las inclinaciones y
excentricidades sin introducir un mayor grado de dificultad a nuestro modelo.

Con este ajuste encontramos que las tasas de acrecion de solidos obtenidas por Fortier
y colaboradores pueden ser bien modeladas asumiendo una tasa de acrecion dada por
la ecuacion 4.11 multiplicada por un factor K = 4. En la figura, 4.2 mostramos el
crecimiento de la masa de solidos en funcion del tiempo hallada por Fortier et al. (2007)
(linea azul), la linea roja muestra el crecimiento del nicleo en el caso de introducir
un factor de 4 a la ecuacion 4.11, mientras que la linea amarilla muestra la acrecion de
solidos cuando no se considera ningtin factor de correccion a la ecuacion. Como podemos
ver, el factor 4 ajusta los resultados mucho mejor. Las diferencias entre lo obtenido por
Fortier y colaboradores y la linea roja, que muestra nuestro ajuste, reside en que el
modelo de Fortier considera otros efectos importantes que iremos introduciendo en las
diferentes etapas de nuestro trabajo, como por ejemplo el aumento en la seccion de
colision del planeta debido al efecto de drag causado por la atmoésfera del planeta en
formacion.

Este factor K = 4 también puede ser justificado analiticamente. Cuando la pertur-
bacion gravitatoria debido a los protoplanetas esta equilibrada con el efecto de arrastre
causado por el gas nebular, la excentricidad media cuadratica del conjunto de planetesi-
males alcanza un valor en equilibrio, que fue encontrado por Thommes y colaboradores
(2003) y esta dado por:
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Figura 4.2: Comparacion del crecimiento de la masa de solidos obtenida por Fortier et
al. (2007) y lo encontrado con nuestro modelo con diferentes factores de correccion. El
resultado de Fortier et al. se muestra con la linea azul, la linea amarilla representa el
crecimiento cuando se asume la ecuacion 4.11 sin ningtn factor de correccion y la linea
roja muestra el comportamiento de la masa de s6lidos cuando se aplica un factor de
correccion 4.

412
1,7 m1s M3 pi?
. 1 1 1 5
b5 CppgasMEas

e (2 2i7) ~ (4.12)

donde m es la masa tipica de un planetesimal, p,, es su densidad (~ 1,5-%3), b es la
distancia entre las orbitas de dos embriones adyacentes en unidades de radios de Hill

1
(rg = a(ffj*) ’ ), la cual es tipicamente de 10 (Kokubo & Ida, 1998), Cp es un parametro

adimensional que caracteriza al efecto de arrastre, el cual puede aproximarse por 1 y
Pgas €s la densidad volumétrica del gas, que es ~ 1,5 10_1()% cuando a = 52 UA y
fa =10, que es uno de los casos considerado por Fortier et al., 2007.

Usando esta expresion, la ecuacion (4.8) puede reescribirse de la siguiente manera:

(o 0,5 10 QK TH (413)

si tenemos en cuenta esta ecuacion para la tasa de acrecion de so6lidos y asumimos que
en este régimen ;UTZ >> 1, entonces la tasa de acrecion de solidos es ~ 4 veces mayor que
la dada por la ecuacion 4.11 en el mismo caso.

De esta manera, considerando un factor K ~ 4 en la tasa de acrecion de sblidos esta-

riamos aproximando la ecuaciéon a una mas realista, en la que se considera la evolucion



CAPITULO 4. NUESTRO MODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS65

de las excentricidades e inclinaciones medias cuadraticas del conjunto de planetesimales,
sin introducir una gran complejidad a nuestro modelo, lo cual no es el objetivo de esta
primera etapa.

Finalmente la tasa de acrecion de solidos asumida en esta etapa de nuestro trabajo
es,

dM; QGMt> (4.14)

dt Ro?

La zona de alimentacion es la region donde el nicleo puede acretar directamente
planetesimales. Nosotros utilizamos un ancho para la zona de alimentacion dado por

=4212 %, Qk 32(1 +

Aa, =10 ry (4.15)

Esto indica que la zona de alimentacion del niicleo aumentara a medida que su radio de
Hill también aumente, lo que ocurre cuando crece la masa del embrion.

Una vez que el niicleo acreta todos los planetesimales en su zona de alimentacion, es
decir cuando consume todo el material que tenia disponible, su crecimiento se detiene y
el nucleo adquiere una masa conocida como masa aislada.

Hay algunos niicleos més grandes que pueden emerger con suficiente masa como para
iniciar la acrecion gaseosa. En muchas regiones, esta masa critica solo puede alcanzarse
una vez que ya queda poco o nada de gas en el disco. Aquellos planetas que alcancen
esta masa antes de la disipacion total del disco de gas, podran convertirse en gigantes
gaseosos.

4.1.3. Crecimiento de la masa de gas

Los ntucleos adquieren una envoltura asociada si la velocidad molecular del gas es
menor que la velocidad de escape. Una vez que el embrion planetario alcanza una masa
mayor que la masa de la Luna, el nticleo comienza a atraer al gas cercano, formando
una envoltura gaseosa a su alrededor (Mizuno et al., 1978). En las primeras etapas de la
formacion de un planeta gigante, existe un equilibrio entre las fuerzas de gravedad y el
gradiente de presion que se mantiene por la energia potencial liberada por los planetesi-
males (Mizuno, 1980). La estabilidad de esta envoltura depende de la masa del embrion,
cuando esta supera un cierto valor critico, la envoltura no puede seguir manteniendo
el equilibrio hidrostatico y comienza el colapso (Mizuno, 1980; Bodenheimer & Pollack,
1986), esto implica que comienza el proceso de acrecion gaseosa.

Ikoma y colaboradores (2000), encontraron a partir de simulaciones numéricas la
escala de tiempo caracteristico de crecimiento de la envoltura gaseosa (7,). Esta sigue
una ley de potencias que depende de la opacidad de los granos, x, y la masa critica del
nucleo, M.,
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Mcrit - K ~
T, 2 d ( A ) <1cm29_1> anos (4.16)

con d ~ 108 y ¢ ~ 2,5. Tkoma y Genda (2006) encontraron que estos parametros son
d ~ 10 y ¢ ~ 3,5 considerando un modelo mas realista para representar la opacidad
de los granos. Otros autores como Bryden y colaboradores (2000) obtuvieron d ~ 10
y ¢ ~ 3,0 fiteando los resultados de Pollack et al. (1996), y despreciando la acrecion de
planetesimales. Finalmente, [da y Lin tomaron este tltimo resultado y asumieron una
version simplificada de la ecuacion 4.16, donde M.,.,.;; se reemplaza por la masa total del
protoplaneta, y los pardmetros d y ¢ son considerados como d ~ 10° y ¢ ~ 3,0.

Los resultados de Pollack y colaboradores (1996) fueron obtenidos asumiendo que los
ntucleos de los planetas gigantes se forman en el régimen de crecimiento runaway. Estudios
posteriores (Kokubo & Ida, 1998), mostraron que el régimen de crecimiento oligarquico
es la etapa fundamental durante la cual se forman los niicleos de los planetas gigantes.
Por este motivo, nosotros decidimos usar los resultados de Fortier y colaboradores (2007),
quienes asumieron en su c6digo numeérico que los niicleos de los planetas gigantes crecen
en el régimen de crecimiento oligarquico.

Asi, adoptamos las mismas simplificaciones que Ida y Lin, pero adoptamos d = 1,64 x
10° y ¢ = 1,91, valores que resultan de una generalizacion de los resultados de Fortier et al
(2007), introduciendo una aproximacion analitica a sus resultados numéricos. Notamos
que el exponente que asumimos, es mucho menor que el usado por otros autores, en
especial es menor que el adoptado por Ida y Lin, con lo cual nuestra tasa de acrecion
de gas es mas lenta.

El hecho de que asumamos que M.,; es reemplazada por M; en la ecuacion 4.16, in-
dica que la tasa de crecimiento dependeré fuertemente en la masa total del protoplaneta
y moderadamente en la opacidad de los granos. Por otro lado, la cantidad y tamano de
la distribucion de granos de polvo en la envoltura gaseosa es uno de los enigmas de este
de estudio. Basados en estas consideraciones, despreciamos la dependencia de la tasa de
crecimiento de la envoltura con la opacidad de los granos en nuestro modelo.

Cuando el nicleo alcanza una cierta masa critica, comienza el proceso de acrecion
gaseosa. La tasa de acrecion de gas esta dada por:

aM, _ My (4.17)
dt Tq '

La masa critica necesaria para que comience este proceso fue encontrada por Ikoma
y colaboradores (2000) y esta determinada por

MS 0,2—0,3 K 0,2—0,3
Mo~ ingegt)  (temig) Mo 418)

Esta ecuacion es una mejora a la formula derivada analiticamente por Stevenson
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(1982). Nosotros adoptamos esta ecuacion pero en donde despreciamos la dependencia
con la opacidad y el exponente se toma como i.
Asumimos que el crecimiento de la envoltura gaseosa termina cuando:

= el embriéon consume todo el gas disponible en su zona de alimentacion,

= cuando la masa de gas total en el disco es 10 veces menor que el valor inicial,

1Mg

= 0 cuando Mg > W

4.1.4. Resultados

Aplicando este modelo realizamos una serie de simulaciones numeéricas para generar
una poblaciéon de 1000 planetas que son analizados en esta seccion.
Para formar cada planeta asumimos las siguientes condiciones iniciales:

» La posicion del embrién se toma al azar de una poblacién que sigue una distribuciéon
uniforme en escala logaritmica, entre 0,01 y 100 U A.

» El factor de escala para la masa del disco se toma al azar, asumiendo que el f,; sigue
una distribucion gaussiana logaritmica, centrada en logio(fy) = 0,25 y dispersion
o = 1. Tomamos valores de hasta f; = 30, dado que discos con f; > 30 son lo
suficientemente masivos como para ser gravitacionalmente inestables (Ida & Lin,
2004a).

= Asumimos discos con metalicidad solar, por lo tanto el factor de escala para el
disco gaseoso se considera igual al del disco de solidos (f, = fa)-

» La escala de tiempo de disipacion del disco de gas es de 7giso = 4 x 10° afios para
todos los discos.

» Se asume que la masa de la estrella central es M, = M.

Con nuestros resultados, exploramos la distribuciéon de masas de los planetas en-
contrados, analizando la influencia de las tasas de acrecion de gas y solidos en esta
distribucion. Para esto, comparamos nuestros resultados con aquellos obtenidos con las
tasas de acrecion usadas por Ida y Lin (2004a).

La figura 4.3(a) muestra la distribuciéon de masas obtenida con el modelo de Ida y
Lin (2004a) y en 4.3(b) se muestran los resultados hallados con nuestro modelo.

Las distribuciones que obtuvimos con ambos modelos son relativamente uniformes,
es decir, encontramos aproximadamente el mismo niimero de planetas con masas entre
0,1 y 3500 Mg, excepto en la region comprendida entre 10 — 100 M, para el modelo de
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Figura 4.3: Histogramas que muestran la distribucién final de masas obtenidas cuando
usamos las tasas de acrecion adoptadas en el modelo de Ida y Lin, figura 4.3(a) y con
nuestro modelo en la figura 4.3(b).

Ida y Lin (figura 4.3(a)) y en el rango 100 — 1000 Mg, para los resultados encontrados
con nuestro modelo (figura4.3(b)), donde se observa una ausencia de planetas.

Esta carencia de planetas es reflejo del proceso de formacion planetaria. Para ejem-
plificar, en la figura 4.4(a) mostramos la evolucion de la masa de un embrion ubicado a
3 UA de la estrella central hallada con el modelo de Ida y Lin y en la figura 4.4(b), mos-
tramos el crecimiento de la masa de un planeta con las mismas caracteristicas iniciales,
pero el cual evolucion6 de acuerdo con nuestro modelo. En ambas figuras, la linea roja
representa el crecimiento de la masa del niicleo, la masa de gas se muestra con la linea
verde y la linea violeta muestra la evolucion de la masa total del planeta.

Analicemos primero los resultados hallados por Ida y Lin (figura 4.4(a)). Como vemos
en la figura, cuando el proceso de acreciéon de gas comienza y la masa total alcanza las
10 Mg, el planeta crece muy rapidamente y es por eso que hicimos una ampliacion
del crecimiento entre 0 y 20 M. En este caso, la masa alcanza las 100 Mg en muy
poco tiempo y esta es la razon de la ausencia de planetas con masas intermedias o
desierto planetario, como fue denominado por estos autores. Esto se debe a que cuando
el planeta alcanza las 10 Mg, la masa de la envoltura gaseosa iguala a la masa del
nucleo solido y esto dispara el crecimiento de la masa total del planeta en un régimen
denominado usualmente runaway gaseoso. LLa masa a la cual se dispara el runaway
gaseoso se denomina masa de cruce.

Por otra parte, la figura que muestra los resultados hallados con nuestro modelo
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Figura 4.4: La figura muestra el crecimiento de la masa de un planeta ubicado a 3 UA
de la estrella central, formado con dos modelos diferentes. La figura 4.4(a) muestra la
evolucion de las masas de s6lidos, gas y la masa total, obtenidas cuando adoptamos las
tasas de acrecion usadas en el modelo de Ida y Lin. La evoluciéon obtenida con nuestro
modelo esta representada en la figura 4.4(b). En ambos casos la linea violeta representa
la masa total, la masa de la envoltura gaseosa se muestra en verde y la linea roja es
la masa del nicleo en funciéon del tiempo. En los dos casos notamos que la masa total
crece realmente muy rapido una vez que comienza el crecimiento runaway gaseoso, pero
este régimen comienza a diferentes masas dependiendo del modelo de acrecion de gas
considerado.
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(figura 4.4(b)), indica que el crecimiento de la envoltura gaseosa es mucho mas lento de
lo que era con el modelo de Ida y Lin. Esto ocasiona que la masa de cruce se alcance a
una masa mucho mayor, recién a las ~ 100Mg.

Este resultado muestra que la distribucion final de masas y por consiguiente la ubi-
cacion del desierto planetario, es fuertemente dependiente del modelo de acrecion de gas
considerado.

4.2. Parte 1I: formacién de un sistema planetario de
multiples planetas

Con el objetivo de perfeccionar nuestro modelo, realizamos algunas mejoras que
traen profundas consecuencias a la distribucion de exoplanetas encontrados. Una de las
principales mejoras consiste en incorporar la formacion y evolucion simultanea de varios
embriones en el disco, hecho que trae profundas consecuencias en la dinamica del disco de
planetesimales. Ademés, considerar la formacién de varios embriones en el mismo disco
lleva a que los protoplanetas puedan crecer debido a la acrecion de planetesimales o
acretando otros embriones: en esta etapa de nuestro trabajo, consideramos las colisiones
entre los embriones como una importante fuente de crecimiento.

Otra de las mejoras realizadas, es la incorporacion de la evoluciéon orbital de los
protoplanetas debido a la interaccion gravitatoria con el gas nebular circundante. A lo
largo de esta tesis solo consideramos dos regimenes de migraciéon planetaria: tipo I y
tipo II, que en la mayoria de los casos implican un movimiento radial del embrién hacia
la estrella central.

Finalmente también incluimos en nuestro modelo el efecto de arrastre ocasionado
por el gas nebular sobre el disco de planetesimales, que causa la migracion radial de los
planetesimales hacia la estrella central. Este efecto modifica la distribucion de sélidos
en el disco y consecuentemente también afecta el crecimiento de los embriones.

Con este modelo notablemente mejorado, construimos una gran cantidad y variedad
de sistemas planetarios, con el fin de analizar la distribucion de masas y semiejes de la
poblacion generada. En este diagrama de masas y semiejes, los planetas se distribuyen en
zonas determinadas, mostrando ciertas caracteristicas comunes que son el reflejo de su
proceso de formacion, en este sentido puede considerarse un diagrama equivalente al de
Hertzsprung-Russell para la evolucion estelar y de ahi su gran importancia para explicar
el proceso de formacion planetaria. En esta seccion analizamos si estas nuevas mejoras
incorporadas al modelo traen consecuencias tanto en el diagrama de masas y semiejes
como en el nimero final y tipos de exoplanetas encontrados por sistema planetario.
Sumado a esto, también exploramos la generacion de planetas en la zona habitable,
region en la cual un planeta del tipo terrestre puede mantener agua en estado liquido
en su superficie.
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4.2.1. Descripciéon de las mejoras realizadas al modelo

Explicaremos en detalle las mejoras realizadas en el modelo, las cuales consisten en:

la incorporacion del crecimiento de varios ntucleos de forma simultdnea en el disco
y la posibilidad de acrecion entre ellos,

la evolucion del disco de planetesimales debido a su interaccion con el gas nebular
y a la acreciéon de los embriones planetarios,

la incorporacion del efecto de arrastre causado por la envoltura gaseosa asociada
a los nicleos més masivos, que aumenta la seccion eficaz de los mismos y

la inclusion de dos regimenes de migracion planetaria: migracion de tipo I y tipo
II

Veamos cada uno de estos puntos en detalle.

Nebulosa protoplanetaria y los embriones iniciales

Al igual que en la parte I, la estructura de la nebulosa protoplanetaria esta basada
en el modelo de la nebulosa solar de masa minima de Hayashi (1981), donde la densidad
superficial de solidos se define de acuerdo con la expresion dada por la ecuacion 4.2 y de
forma similar se define la densidad volumétrica de gas de la siguiente manera (Thommes
et al., 2003):

2

pla,z) = pg,o(a)e_h(iTﬂgcmf3 (4.19)
donde p, o es la densidad en el plano medio dada por,

11

a -1
peola) =14 x 1077 fg< : AU) gem™® (4.20)

Al igual que en nuestros célculos previos, asumimos que la densidad superficial de
gas varia en todas las partes del disco por igual, de acuerdo con la siguiente ley,

Pg = Pgo€ o (4.21)
con la diferencia de que en este caso consideramos una distribucion de valores para 7y;sco,
basados en las observaciones en discos protoplanetarios (Haisch et al., 2001), de forma
tal de considerar que diferentes discos pueden tener evoluciones distintas.

Consideramos que nuestros discos tienen una extension radial entre a;,, y 30 UA, en
donde el radio interior del disco es estimado por,
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1500°K\2/ L, \ 2
in :0,0344\11(&) (—)2 UA (4.22)
Tsub L@

Esta expresion fue introducida por Vinkovic et al. (2006), quien la obtuvo a partir
de observaciones en discos alrededor de estrellas jovenes. En la ecuacion anterior W
es un factor de =~ 2 que depende de la estructura y transporte radiativo del disco, la
temperatura de sublimaciéon de los granos Ty,;, se asume como 1500°K y L, y Lg son
las luminosidades estelar y solar respectivamente.

En esta etapa consideramos estrellas con masas entre 0,7 y 1,4M. En este rango de
masas, la luminosidad estelar se determina de la siguiente manera:

L, M, \*
L ( ) (4.23)
Lo Mq

Inicialmente comenzamos la simulaciéon con un nimero Ny,;.iq de nicleos iniciales
por disco, separados 10 veces su radio de Hill mutuo el uno del otro. La masa inicial de
cada embrién es la minima masa necesaria para que comience el régimen de crecimiento
oligarquico, que es el régimen de crecimiento en el que se desarrolla esta tesis doctoral.
La minima masa necesaria para que este régimen de crecimiento comience fue hallada
por Ida y Makino (1993) a partir de simulaciones numéricas y esta dada por la siguiente
expresion:

Qulw

6,3 3
1,6a5b5ms%
My~ ———

My

donde m es la masa tipica de un planetesimal, la cual obtuvimos a partir de adoptar la
siguiente ley de distribucién de masa de planetesimales,

(4.24)

N(m)dm o« m™Pdm (4.25)

donde p is 1,8—3. Nosotros asumimos que p = 2,5, lo que es consistente con los resultados
de Kokubo y Ida (1998, 2000). Luego la masa tipica de un planetesimal esta dada por

Mmazx m/N m/ dm/
_ I N () (4.26)
Jomae N (m/)dm!
con Mpin = 6,3 X 10129 v mynes = 6,3 x 10*'¢ las masas minima y maxima de los

planetesimales que consideramos, que es equivalente a objetos de entre 0,1 — 100K'm de
radio (que son los mismos valores tomados por otros autores como por ejemplo, Brunini
& Benvenuto, 2008).

Dado que la masa total es [ n m' dm’ o« m?~?, la mayoria de la masa del disco reside
en los pequenos cuerpos.
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El primer embrién se ubica en a = a;,, el resto de los nicleos estan separados entre
si por 10 veces su radio de Hill hasta que se alcanza el final del del disco. La masa inicial
de cada uno de ellos esta dada por la ecuacion 4.24, donde observamos que diferentes
ubicaciones en el disco implican diferentes masas oligarcas iniciales.

El crecimiento de los embriones

La tasa de acrecion de solidos para un embrion en el régimen de crecimiento oligér-
quico puede ser descrita por la aproximacion de la particula en la caja (Safronov, 1972)
dada por la ecuacion 4.11. Thommes y colaboradores (2003) encontraron una expresion
para la tasa de acrecion de solidos, considerando la evoluciéon de las inclinaciones y ex-
centricidades medias cuadraticas del conjunto de planetesimales. Ellos encontraron que
cuando la perturbaciéon gravitatoria ejercida por los embriones esta equilibrada por la
disipacion debida al efecto de arrastre del gas nebular, la excentricidad media cuadratica
alcanza un valor en equilibrio dado por,

L 12

= 3 515
1,7 m 15 Mt Pm
T 11 1,
b5 CppgasMEas
donde Cp ~ 1 es un coeficiente adimensional que caracteriza el efecto de arrastre y

pm es la densidad de los planetesimales, la cual se asume como ~ 1,5gcm 3. Luego
reescribimos la ecuacién 4.11 usando esta expresion,

Ceq( 2ieq) (4.27)

2 12
dM, _ 3,9b5C}G2ME pjasSa , 2

M (4.28)
dt p% p]%wa% mis

con pys la densidad del embrion (pyr =~ 1,5gcm™3).

Si bien tanto en esta parte como en la parte I de nuestro estudio, consideramos la
evolucion de las excentricidades medias cuadraticas de los planetesimales en el disco,
hay una diferencia entre ambos enfoques considerados. En la parte I, tuvimos en cuenta
una aproximacion hallada considerando los casos analizados por Fortier et al. (2007) y
ahora adoptamos la ecuacion obtenida por Thommes et al. (2003), que fue hallada por
medio de simulaciones numéricas y nos brinda una descripciéon mucho mas general que
el aproximar algunos casos particulares.

El crecimiento de un embrion termina cuando consume todos los planetesimales en
su zona de alimentacion (Aa. = bry), o equivalentemente cuando la densidad superficial
de solidos local es nula >; = 0. Pero también puede detener su crecimiento cuando la
densidad de planetesimales sea sustancialmente vaciada debido a la eyeccion (Thommes
et al., 2003; Ida & Lin, 2004a), esto ocurre cuando la relacion entre las probabilidades
de colision y de eyeccion es
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(%)4 <1 (4.29)
US

con v, = 1/2GM,/a la velocidad de escape del embrién y vy = \/GM,;/R su velocidad

superficial caracteristica.

Una vez que el embrion se vuelve lo suficientemente masivo como para retener una
envoltura gaseosa a su alrededor, el efecto de arrastre ocasionado por este gas atmos-
férico sobre los planetesimales, aumenta la seccion eficaz de colision del protoplaneta.
Considerando el modelo de una atmosfera puramente radiativa (Stevenson, 1982; Inaba
& Tkoma, 2003), Chambers (2006) encontré una expresion aproximada para caracterizar
el aumento en la seccion eficaz del embrion,

A\ A4u%cP 1 M, \? 24e?
<£) 20,0003 Hc ( t>< €eq > (430)

R KT 24 Mg/ \24 +5e2,

donde c es la velocidad de la luz, P es el periodo orbital del embrion, x es la opacidad
de la atmosfera que se asume como ~ 4em?g~!, r,, es el tipico radio de un planetesimal
y en donde la excentricidad en el equilibrio se toma como = 2 en esta expresion.

Una vez que los niucleos alcanzan la masa critica dada por la ecuacion 4.18, comienza
el proceso de acrecion gaseosa. El modelo de acrecion de gas adoptado es igual al obtenido
en la parte I y ya fue explicado en la secciéon 4.1.3.

Hasta ahora, asumimos que los embriones crecen tnicamente debido a la acrecion
de planetesimales. Sin embargo, los embriones también pueden crecer acretando otros
embriones. Cuando dos protoplanetas estin muy cerca el uno del otro, su perturbacion
gravitatoria mutua induce altas excentricidades, las cuales pueden ocasionar que sus
orbitas se crucen. Este proceso puede llevar a encuentros y violentas colisiones entre los
embriones.

Asumimos que una colision entre dos protoplanetas ocurre siempre que su separacion
orbital sea menor que 3.5 radios de Hill mutuos. También suponemos que todas las
colisiones entre embriones llevan a la uniéon de ambos cuerpos para formar un tnico
embrion, considerando dos posibilidades:

1) cada vez que ocurre una colision el resultado es simplemente la suma de las masas
(gas y solidos) de ambos embriones y

2) tenemos en cuenta la composicion de los protoplanetas y entonces, si los planetas
que colisionan tienen una envoltura asociada, después de la colision perderén sus
atmosferas y el resultado es una acrecion de ambos niicleos, o si uno de los nii-
cleos tiene una envoltura asociada y el otro no, el resultado del impacto sera un
tinico cuerpo, cuya masa es la suma de las masas (gas y solidos) de los cuerpos
involucrados en la colision.
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Evolucién de la densidad superficial de sélidos

Los discos protoplanetarios no permanecen invariantes a medida que pasa el tiempo.
Ellos cambian debido a diferentes efectos, uno de ellos es la disminucion de los sé6lidos
que son acretados por los embriones planetarios, efecto que ya habia sido considerado
en la parte I de nuestro estudio. Si X4 es la densidad superficial de sélidos inicial, a
esto le tenemos que quitar lo que ya acretd el embrion. La evolucion de Y, debido a este
efecto es dada por:

M

Yg =240 — ———
d 40 2w a b ry

(4.31)

Por otro lado, el disco de planetesimales también interactia con el gas nebular. Como
hemos visto en la seccion 3.2, hay un gradiente de presion radial en el disco que ocasiona
que el gas se mueva a una velocidad levemente menor que la velocidad kepleriana. Las
particulas solidas mas pequenas tienen un movimiento acoplado al gas nebular y por
este motivo también se moveran a una velocidad cuasi-kepleriana, lo que ocasiona que
caigan a la estrella central por orbitar a una velocidad menor que la necesaria para
lograr un equilibrio con la gravedad de la estrella central.

Por otro lado las particulas mas grandes ya se desacoplaron del movimiento del gas
y orbitan a una velocidad kepleriana, pero sufren del efecto de arrastre causado por el
gas nebular. Esta friccion gaseosa las hace espiralar hacia la estrella central, a una tasa
dada por (Adachi et al., 1976; Thommes et al., 2003),

d 5 1 3 49 1
d—‘z ~ —szas (—62 4o 4 n) i (n e 4 —¢2> (4.32)

8 2 16 8

donde T}, es la escala de tiempo caracteristica del efecto de arrastre causado por el
gas nebular y 7 es la desviacion fraccional de la velocidad del gas (vgqs) respecto de la
velocidad kepleriana (vk) debido al gradiente de presion radial,

VK — Vgas 1371/ cs\2
pu— pu— _— 4.

con ¢, la velocidad del sonido y ¢s/vg ~ h(a)/a.
La escala de tiempo caracteristica de este efecto de arrastre esta dada por,

m
tgas =
g (Cp/2)mr2,pyad
Finalmente, el efecto de arrastre del disco gaseoso que actiia sobre los planetesimales
lleva a un cambio en la densidad superficial de solidos dado por:

(4.34)

82d 10 da
ot a3a< > ) (4:35)

— ad%
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La ecuacion 4.31 se suma a la ecuacion (4.35), y de esta manera obtenemos el cambio
total de la densidad superficial de so6lidos en el disco.

Migracién planetaria

Una importante contribucion a nuestra comprension sobre la formaciéon y evolucion
planetaria fue el descubrimiento de los primeros planetas similares a Jupiter que orbitan
muy cerca de su estrella central. Las dificultades asociadas a la formacion de estos objetos
son mayores a medida que estan mas cerca de su estrella anfitriona, y por este motivo
las teorfas de migracion de los embriones planetarios debido a la interaccién gravitatoria
con el disco, despertaron un gran interés en la comunidad cientifica. En nuestro estudio
consideramos dos regimenes de migracion planetaria: migracion de tipo I y II, que se
traducen principalmente en un movimiento radial del embrién hacia la estrella central
e involucran embriones de poca y mucha masa, respectivamente.

Migracién de tipo I La migracion de tipo I actiia en protoplanetas de baja masa,
embriones que no son capaces de abrir una brecha en el disco en los alrededores de su
orbita. Como explicamos en la seccion 3.6.1, este efecto es causado por un desequilibrio
de los torques de mareas debido a los discos internos y externos a la posicion del planeta,
lo que ocasiona un intercambio de momento angular, causando que los planetas migren.
Las escalas de tiempo involucradas en este proceso son menores que las escalas de tiempo
de vida de los discos y fueron calculadas por Tanaka et al. (2002) a partir de simulaciones
en tres dimensiones,

a 1 cs \2M, , M, _
Tmiglh = =5 = 2,7+ 1,1q(aQK) M(thgcﬂ)QKl

5 3

~ 5,5 x 10 i(]\/[t)_l( a )%(M*f anos (4.36)
2,7+ 1,1q fg \Mg 1UA" Mg

con ¢ = 1 — 1,5, nosotros adoptamos el valor 1,5.

Al considerar simultaneamente el escenario de acrecion del nucleo para la formacion
de planetas gigantes gaseosos y la evolucion orbital de los mismos, nos enfrentamos a un
grave problema. Para los modelos de disco estdndar, la migraciéon de tipo I hace que los
planetas se muevan hacia la estrella central en escalas de tiempo que son uno o hasta
dos ordenes de magnitud mas cortas que la vida ttil del disco (que es de entre uno a
diez millones de afnos), lo que significa que los niicleos caen a la estrella central antes de
que puedan desarrollar cualquier envoltura gaseosa sustancial. Por lo tanto, con el fin
de evitar que todos los planetas sean acretados por la estrella, la migracion del planeta
debe ser frenada de alguna manera. Se han propuesto una serie de escenarios distintos
para resolver este problema, como el estudio de la turbulencia magnetohidrodinamica
en el disco (Nelson & Papaloizou, 2004); los efectos causados por un disco que contiene
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un campo magnético toroidal (Terquem, 2003); los efectos tridimensionales estudiados
por Masset y colaboradores (2006b); la variacion en el gradiente de temperatura y sus
efectos en la densidad superficial del disco (Masset et al., 2006a); el efecto de incluir un
balance energético adecuado en la interaccion entre un planeta de baja masa y un disco
protoplanetario (Paardekooper & Mellema, 2006), y asi sucesivamente.

Detener o frenar la migracion hacia la estrella central requiere de célculos muy cui-
dadosos de los efectos de marea entre el embrion y la estrella central, lo que estd més
alla de las capacidades de nuestro modelo. Por este motivo, introducimos un factor
leigl en la ecuacion 4.36, para considerar efectos no lineales que actiian deteniendo la
migracion, pero sin introducir un mayor grado de complejidad a nuestro modelo. Con
el fin de detener la migracion, ¢, debe ser menor que 1. Realizamos simulaciones
con Cpigr = 1,0,1,0,01. También consideramos que el mecanismo de migracion se frena
cuando el embrion alcanza el radio interno del disco dado por la ecuacion 4.22.

Migracién de tipo IT El modelo de migracién de tipo IT que adoptamos es un modelo
muy simple que comienza cuando un planeta gigante abre una brecha en el disco a su
alrededor. Siguiendo a Lin y Papaloizou (1993), una condiciéon necesaria para que la
brecha se abra en el disco es

T = h (4.37)

Esta ecuacion lleva a una condiciéon para la masa del planeta. Cuando la masa del
embrion es mayor que

3
M, o, = 3,75 x 10~ (1ZU)4M* (4.38)

se abre una brecha en el disco. Cuando esto ocurre, las fuerzas de marea que actiian entre
las partes externa e interna del gap sufren un equilibrio o desequilibrio dependiendo de
la diferencia de densidad. El desequilibrio resulta en la migracion del embrién hacia a la
estrella central o hacia la parte externa del disco (Lin et al., 1996). La escala de tiempo
de migracion de tipo II es

My~ M, a \-l;, a \3
Tonigr1 = 0,8 X 106fg—1(ﬁi)(M<j)(10_4) (1 UA)2 afios (4.39)
donde « es un coeficiente adimensional que caracteriza a la viscosidad y se toma como
1073 a lo largo de nuestro estudio.

El embrién migrard hacia la estrella siempre que a < R,, y hacia afuera si a > R,,,
donde R,, depende de la distribuciéon de densidad superficial de gas en el disco, con
lo cual cambia dado que X, no es constante a lo largo del tiempo. Partiendo de la
conservacion del momento angular y considerando la masa total del disco como una
constante, puede encontrarse que:
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RT)’L — 10 657—(127,'tsco UA (440)

Se han propuesto varios mecanismos para detener este régimen de migracion, pero
ninguno parece ser lo suficientemente efectivo, por esta razon la migracion se detiene
arbitrariamente cuando el planeta alcanza el radio interno del disco, dado por la ecuacion
4.22.

Cuando un planeta gigante estd migrando hacia la estrella anfitriona, perturba a
los ntcleos situados en su camino. Este encuentro puede causar la eyeccidon, acrecion o
supervivencia del nicleo, al paso del planeta gigante.

El efecto de la migracion de planetas gigantes en la formacion de planetas terrestres
fue estudiado por Fogg y Nelson (2007), quienes realizaron simulaciones de N-cuerpos
para representar la migraciéon de un planeta gigante hacia la estrella central, pasando
por un disco interno de planetesimales, donde la migracion de los embriones de baja
masa (tipo I) también se considera. Lo que ellos encuentran es que cuando un planeta
gigante migra hacia la estrella, perturba a los niicleos ubicados en su paso, ocasionando
que el ~ 71 % de los solidos iniciales sobrevivan a la migracion del planeta gigante (o
sean re-inyectados al disco) y el resto sea acretado.

Nosotros introducimos este resultado en nuestras simulaciones, permitiendo que el
71 % de los nucleos sobrevivan al paso del planeta gigante. Este efecto no cambia signi-
ficativamente nuestros resultados, dado que tenemos méas de un planeta migrando y el
pasaje de varios planetas reduce la probabilidad de supervivencia de los niicleos hasta
que sean finalmente acretados.

4.2.2. Resultados

Con este modelo realizamos varias simulaciones numéricas, generando en cada una
1000 sistemas planetarios, que evolucionan durante 20 millones de anos cada uno. En
cada simulacion, adoptamos diferentes tasas de migracion de tipo I (¢, = 0,01,0,1y 1)
y de acrecion de gas (usamos las tasas adoptadas por Ida y Lin y las halladas en la etapa
I de nuestro trabajo), investigando las consecuencias que tienen tanto en el nimero final
y tipos de planetas que formamos por sistema planetario, como en la distribuciéon de
masas y semiejes de los mismos. También analizamos cuales son las mejores condiciones
para la generacion de planetas habitables, que son aquellos planetas del tipo terrestre
capaces de mantener agua en estado liquido en su superficie.

Las condiciones iniciales de cada sistema planetario son equivalentes a las adoptadas
en la parte I (ver seccion 4.1.4), con algunas modificaciones que apuntan a generar una
poblaciéon de exoplanetas cada vez més parecida a la distribuciéon observada.

= En este caso la escala de tiempo de disipacion del disco gaseoso no es la misma
para todos los sistemas planetarios, sino que se toma al azar para cada uno de ellos
a partir de una distribucion uniforme en escala logaritica entre 10 y 107 afios, lo
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que esta de acuerdo con las observaciones en discos protoplanetarios (Beckwith &
Sargent, 1996, Haisch et al., 2001).

= La masa de la estrella central ya no se considera como la masa del Sol para todos
los casos, en cambio se toma al azar para cada sistema planetario a partir de una

muestra generada que sigue una distribucion uniforme en escala logaritica entre
0,7y 1,4 M.

= Consideramos discos mas metalicos que el solar. Las evidencias observacionales
determinan que discos mas metalicos favorecerian la formacion de planetas (Fischer
& Valenti, 2003; Santos et al., 2004) (este punto sera tratado con mas detalle en
la parte V de esta tesis). Siguiendo a Ida y Lin (2004b, 2008), adoptamos que fy
se sigue tomando al azar a partir de una distribucion logaritmo-gaussiana, pero
para generar discos con metalicidades mayores que la solar, el valor del factor de
escala para el disco gaseoso se obtiene asumiendo:

fa= faol0tFe/H] (4.41)

con [Fe/H]| = 0,1. Esta relacion se mantiene para todos los discos generados.

Vamos a mostrar nuestros resultados, analizando primero los efectos de considerar
diferentes tasas de acreciéon de gas y migracion de tipo I en el diagrama de masas y
semiejes de planetas extrasolares y luego discutimos las caracteristicas de los planetas
formados.

4.2.3. Distribucién de masas y semiejes mayores

Con el objetivo de investigar la influencia de diferentes factores en el diagrama de
masas y semiejes de planetas extrasolares, realizamos una serie de simulaciones numé-
ricas considerando diferentes valores para la constante que retrasa la migracion de tipo
I (¢migr = 1, 0,1, 0,01) y adoptando los dos escenarios asumidos como resultado de una
colision: 1) en el cual el resultado de la colision es la suma de la masa total de ambos
embriones, y el escenario 2) donde si los planetas que colisionan tienen una envoltura
asociada, después de la colision perderan sus atmosferas y el resultado es una acrecion
de ambos ntcleos, o si uno de los niicleos tiene una envoltura asociada y el otro no, el
resultado del impacto serd un tnico cuerpo, cuya masa es la suma de la masa total de
los cuerpos involucrados en la colision. Los resultados se muestran en la figura 4.5, en
donde las distribuciones halladas adoptando diferentes escenarios estan superpuestas,
siendo el escenario 1 el que se muestra en color azul y los resultados obtenidos con el
escenario 2 se muestran en rojo. La figura 4.5(a) muestra los datos encontrados cuando
Cmigr = 1, en la figura 4.5(b), ¢nigr = 0,1 y en la figura 4.5(c) el valor adoptado para
Cmigr €s 0,01.

Como podemos observar en todas las figuras, ambos escenarios dan resultados simi-
lares en cuanto a la composicion de los planetas resultantes. Esto se debe a que aunque
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Figura 4.5: Distribucion de masas y semiejes mayores obtenidas con diferentes tasas de
migracion de tipo I y diferentes escenarios adoptados como resultado de una colision
entre dos embriones planetarios. El color rojo representa los resultados hallados cuando
como resultado de una colision se disipa el gas de los embriones y el color azul nos
muestra los resultados que se obtienen cuando luego de una colisién se suman las masas
totales de los embriones participantes. La figura 4.5(a) muestra los datos que obtuvimos
CON Cigr = 1, en la figura 4.5(b), ¢pigr = 0,1 y en la figura 4.5(c), ¢migr = 0,01.
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los embriones pierdan su envoltura gaseosa en la colision, la recuperan en escalas de
tiempo muy cortas y no llega a notarse la diferencia en nuestro estudio estadistico. Este
resultado es independiente de la tasa de migracion considerada, por lo tanto de aca en
adelante adoptaremos el escenario 1 en nuestras simulaciones.

También exploramos la influencia de considerar diferentes tasas de acrecion de gas
en el diagrama de masas y semiejes. Los resultados se muestran en las figuras 4.6 y
4.7. Las primeras fueron halladas considerando las tasas de acreciéon de gas obtenidas a
través del ajuste realizado en los resultados de Fortier et al. (2007) como se explico en la
parte I, y las segundas se obtuvieron a partir de simulaciones en las que se adoptaron las
tasas de acrecion de gas usadas por Ida y Lin (2004a). En las figuras 4.6(a) y 4.7(a) el
factor considerado para detener la migracion de tipo I es ¢,,yr = 1, en las figuras 4.6(b)
y 4.7(b), ¢migr = 0.1, las figuras 4.6(c) y 4.7(c) muestran los resultados encontrados
cuando ¢ = 0,01 y en las figuras 4.6(d) y 4.7(d) la migracién planetaria no fue
considerada.

Como podemos observar en las figuras 4.6 y 4.7, la distribucion de masas y semiejes es
fuertemente dependiente de la tasa de acrecion de gas adoptada (efecto que fue estudiado
en la parte I de esta tesis), asi como también de la tasa de migracion de tipo I asumida
en la simulacion.

Cuando c¢igr = 1 la mayoria de los planetas migran hasta el radio interno del disco.
La principal diferencia entre la distribucion encontrada con nuestro modelo y la obtenida
con las tasas de acrecion de Ida y Lin (figuras 4.6(a) y 4.7(a), respectivamente), es la
poblacion de planetas con masas entre 1 y 10 Mg, la cual es mayor en el primer caso.

En las figuras 4.6(b) y 4.7(b), la tasa de migracion es mas lenta (¢,9r = 0,1), lo que
se traduce en una menor cantidad de planetas que alcanzan el radio interno del disco.
También observamos una mayor poblacion de planetas con 1 — 10 Mg y a > 1 UA. La
poblacion de planetas gigantes también aumenta, pero esta es mayor en la figura 4.7(b)
porque con la tasa acrecion de Ida y Lin el régimen de runaway gaseoso se alcanza a una
masa més chica, como fue explicado en la parte I, favoreciendo la formacion de planetas
gigantes gaseosos. Sumado a esto, la masa necesaria para abrir una brecha en el disco
se alcanza en un tiempo menor cuando se adopta la tasa de acrecion de gas usada por
Ida y Lin, lo que permite que los planetas comiencen a migrar por migracion de tipo 11,
que es mucho méas lenta que la migracion de tipo I, causando que los planetas gigantes
permanezcan cerca de la region en la que se formaron.

La migracion de tipo I es mas lenta ain en las figuras 4.6(c) y 4.7(c), que fueron
obtenidas a partir de simulaciones en donde se adopto6 cir = 0,01. Las distribuciones
de masas y semiejes observadas en estas figuras son muy similares a las obtenidas cuando
no se considera la migracion planetaria, como puede verse en las figuras 4.6(d) y 4.7(d).
Cuando ¢pir = 0,01 la poblacién de planetas con masas menores que 10 Mg es mayor
que en los otros casos y también hay mas planetas gigantes, especialmente en ubicaciones
a > 1 UA, dado que una migracion rapida inhibe el crecimiento de los embriones. Las
diferencias entre las figuras 4.6(c) y 4.7(c) son similares a las diferencias observadas
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cuando ¢p,gr = 0,1, lo cual estd de acuerdo con los resultados hallados en la parte I de
nuestro estudio.

Como vimos en la parte I de esta tesis, el desierto planetario, que es la region con
déficit de planetas, estaba ubicada entre 100 — 1000 Mg con nuestro modelo. Aqui
encontramos que el efecto de la migracion planetaria, en especial de la migracion de tipo
I, es aumentar este desierto, permitiendo que planetas con masas de entre 10 y 100 Mg,
alcancen el limite interno del disco y vacien el area con semiejes mayores entre ~ 0,2 y

~3UA.

Caracteristicas de los planetas formados

El niimero inicial de planetas por disco protoplanetario, N;,;.ia, depende de la masa
inicial de cada embrion (ecuacion 4.24), el radio interno del disco adoptado para cada
sistema (ecuacion 4.22) y la masa de la estrella anfitriona. El nimero final de planetas,
Nplanetas, demuestra y es el resultado de la evolucién de cada sistema planetario.

En las figuras 4.8 se muestran histogramas con el nimero final de planetas por sis-
tema planetario para distintas tasas de migracion de tipo I. La figura 4.8(a) muestra
los resultados cuando la migracion de tipo I no es reducida (¢, = 1). Como conse-
cuencia de la rapida migracion, los niicleos con masa suficiente como para ser afectados
por la migracién se mueven rapidamente hacia el radio interno del disco, acretando a
otros embriones a su paso, formando sistemas planetarios con pocos planetas. Esto lleva
a una ausencia de sistemas planetarios con un numero intermedio de planetas, como
puede observarse en la figura. Por otro lado, en esta figura también observamos un gran
numero de sistemas planetarios con muchos planetas, lo que es debido a la presencia de
planetas con masas menores que =~ 0,1 Mg, que no son tan afectados por la migracion
y generalmente se forman en discos chicos, lo que causa que su crecimiento sea menor y
forman sistemas planetarios con muchos planetas pequenos.

La figura 4.8(b) muestra los resultados hallados cuando se utilizo6 una tasa de migra-
cion de tipo I mas lenta (¢,;y; = 0,1). Como puede observarse, el niimero de sistemas
planetarios con pocos planetas disminuye y aquellos con un nimero intermedio de pla-
netas aumenta. Esto es mas evidente en la tltima figura, 4.8(c), donde ¢,,;yr = 0,01. Alli
se observa que la poblaciéon de sistemas planetarios con un ntmero chico e intermedio
de planetas es casi igual. Lo que vemos entonces es que cuando la migracion se hace méas
lenta, el nimero final de planetas por sistema planetario tiende a seguir una distribuciéon
uniforme.

Pero el nimero final de planetas no depende tnicamente de la tasa de migracion
considerada. También depende fuertemente de los valores de f,o y fq considerados,
como puede verse en la figura 4.9, donde el nimero final de planetas esta graficado como
funcion del valor de f; para distintos valores de cy;q1.

La figura 4.9(a) es el resultado de una simulaciéon que generé 1000 sistemas plane-
tarios considerando ¢,,;,; = 1, en la figura 4.9(b) consideramos ¢,;y; = 0,1, en la figura
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Figura 4.6: Distribucion de masas y semiejes mayores obtenida con nuestro modelo.
La figura 4.6(a) muestra los datos que obtuvimos con ¢, = 1, en la figura 4.6(b),
Cmigr = 0,1, en la figura 4.6(c), cmigr = 0,01 y los efectos de la migracion no fueron
considerados en la figura 4.6(d).
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Figura 4.7: Distribucién de masas y semiejes obtenida con una tasa de acrecion de gas
més rapida: la considerada por Ida y Lin (2004a). Las distintas figuras representan la
distribucién encontrada cuando se consideran diferentes valores para c,;,r. En la figura
4.7(a) se considera ¢,;y; = 1, en la figura 4.7(b) el valor adoptado para c¢p;gr es de 0,1, la
figura 4.7(c) muestra la poblacion de planetas hallados para ¢, = 0,01 y la migracion
no se considera en la figura 4.7(d). Una comparacion con las figuras 4.6, nos muestra que
en este caso hay una menor poblacion de planetas terrestres y una mayor poblacion de
planetas gigantes con M; > 100 Mg, especialmente cuando la migraciéon es mas lenta,
como se ve en las figuras 4.7(b), 4.7(c) y 4.7(d).
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Figura 4.8: Histogramas que muestran el niimero final de planetas por sistema planetario.
La figura 4.8(a) muestra los resultados cuando la migracion de tipo I no se detiene
(Cmigr = 1), esta rapida migracion explica la ausencia de sistemas planetarios con un
namero intermedio de planetas. Las figuras 4.8(b) y 4.8(c) fueron obtenidas adoptando
Cmigt = 0,1y ¢migr = 0,01 respectivamente.
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Figura 4.9: Numero final de planetas por sistema planetario vs. el factor de masa del
disco de solidos, f4, para diferentes tasas de migracion de tipo I. La figura 4.9(a) muestra
los resultados encontrados cuando ¢, = 1, las figuras 4.9(b) y 4.9(c) presentan los
resultados cuando c¢,,;,r es igual a 0,1 y 0,01, respectivamente y en la figura 4.9(d), la
migracion no es considerada. Como puede verse en las figuras, los sistemas planetarios
con un gran nimero de planetas son aquellos formados a partir de discos con valores pe-
quenos de f;, mientras que los discos més masivos forman sistemas planetarios con pocos
planetas, pero el rango depende también de la tasa de migracion de tipo I considerada.
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4.9(c) adoptamos ¢,,;gr = 0,01 y la migracion no fue considerada en la figura 4.9(d).

Como podemos ver en las figuras, los sistemas planetarios con un gran nimero de
planetas (Npianetas > 100) corresponden a discos poco masivos o equivalentemente a va-
lores pequenios de fy (< 3), hecho que permanece invariante atin considerando diferentes
tasas de migracion de tipo I. Estos discos tienen poca masa y como consecuencia los
nucleos iniciales no tienen suficiente material para crecer, permaneciendo casi en su es-
tado inicial. Cuando la masa de los ntcleos es menor que ~ 0,1 Mg, no estdn demasiado
afectados por la migracion, luego al no crecer demasiado ni migrar no pueden colisionar
con otros embriones, ocasionando que los discos permanezcan con un gran nimero de
planetas independientemente de la tasa de migracion considerada.

Por otro lado, los valores de f; que se necesitan para generar sistemas planetarios con
pocos planetas cambia para diferentes tasas de migracion. Cuando ¢;or = 1, aquellos
discos con f; > 0,5 son capaces de formar sistemas planetarios con pocos planetas. Esto
es debido a que la rapida migracion de tipo I mueve a los embriones méas grandes hacia
la estrella central, acretando a otros embriones a su paso, formando sistemas planetarios
con pocos planetas muy cerca de la estrella central. Por otro lado, valores chicos de f;
implican discos menos masivos, lo que generard sistemas planetarios con algunos pocos
planetas terrestres.

En las simulaciones en donde la migracion es més lenta, el rango de valores de f; que
se necesitan para obtener sistemas planetarios con pocos planetas es méas chico, como
podemos ver en las figuras 4.9(b), 4.9(c) y 4.9(d). En la ultima figura, cuando no se
considera el efecto de migraciéon planetaria, notamos que aquellos sistemas planetarios
con pocos planetas corresponden a valores muy grandes de f;, mayores que 10, lo que
indica que se necesitan discos muy masivos para generar sistemas planetarios con po-
cos planetas cuando no se considera la migracion. Estos discos generan pocos planetas
gigantes, que acretaron a todos los demés embriones iniciales.

También analizamos los tipos de planetas que formamos. Para esto, en ausencia de
una denominacién oficial, vamos a asumir de forma arbitraria que los planetas terrestres
son aquellos con M; < 7 Mg, los gigantes con poco gas son los que tienen M; > 7 Mg
y un porcentaje de masa de gas menor que < 15%, y los que restan son los gigantes
gaseosos. Los histogramas que se muestran en la figura 4.10 muestran el nimero de
planetas terrestres (linea azul), gigantes con poco gas (linea negra) y gigantes gaseosos
(linea roja) formados por sistema planetario.

La figura 4.10(a) es la que se obtiene cuando ¢,;;; = 1. En este caso observamos que
los sistemas planetarios con pocos planetas tienen en su mayoria planetas terrestres y que
hay algunos pocos con planetas gigantes. Como explicamos, para esta tasa de migracion
tan rapida, el rango de discos que forman sistemas planetarios con un bajo valor de
Npianetas son aquellos con 0,5 < fg < 30. En este rango, la mayoria de los discos tienen
poca masa y los niicleos tienen menos tiempo para crecer dado que migran rapidamente
hacia la estrella central. Como resultado, la mayoria de los sistemas planetarios con pocos
planetas forman tnicamente planetas terrestres. Por otro lado, aquellos discos con un
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Figura 4.10: Histograma que muestra el nimero de planetas de distintas clases encon-
trado en cada sistema planetario. Las tres figuras representan simulaciones adoptando
distintas tasas de migracion. En la figura 4.10(a) consideramos ¢, = 1, en la figura
4.10(b) el valor de ¢,,;4; adoptado es de 0,1 y finalmente se asumi6 que ¢yr = 0,01 en
la figura 4.10(c). En cada una de las figuras se muestra en azul el nimero de planetas
terrestres encontrado en cada sistema planetario, en negro a los gigantes con poco gas
y los gigantes gaseosos en rojo.
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valor alto de f; son capaces de formar sistemas planetarios con planetas gigantes, pero
estos representan la minoria.

Cuando ¢,y; es menor como en los casos de las figuras 4.10(b) con ¢ = 0,1y
4.10(c) con ¢pigr = 0,01, la poblacion de sistemas planetarios con pocos gigantes gaseosos
aumenta, lo que implica que la formacion de gigantes gaseoso se ve favorecida con una
tasa de migraciéon de tipo I mas lenta. Por otro lado, el nimero de planetas gigantes
con poco gas permanece bajo. Esta poblacion no es afectada por la tasa de migracion
considerada.

Planetas habitables Otro resultado importante es la determinacion de las mejores
condiciones para la generacion de planetas habitables. Uno de los requisitos fundamen-
tales para que un planeta terrestre sea habitable es la existencia de agua liquida. Esto
ocurre si el planeta adquiere una gran cantidad de agua durante su formaciéon y evolu-
cion, si tiene la masa necesaria como para retener el agua y que no escape al espacio y
si se encuentra a una distancia adecuada de la estrella anfitriona como para que el agua
permanezca en estado liquido sobre su superficie. Ikoma y Genda (2006) encontraron a
través de simulaciones numéricas, que un planeta con masas entre ~ 0,3 y = 7 M, es ca-
paz de retener agua en estado liquido en su superficie. En esta etapa de nuestro estudio,
adoptamos este criterio para las masas, con el fin de poder comparar las poblaciones de
planetas habitables encontradas con diferentes tasas de acrecion de gas.

La tabla 4.1 muestra el porcentaje de planetas que son habitables de acuerdo con
este criterio. En la tabla, llamamos modelo I al nuestro y modelo II al que considera las
tasas de acrecion de gas adoptadas por Ida y Lin (2004a).

Con nuestro modelo la masa de cruce necesaria para que comience el runaway gaseoso
se alcanza a masas mas altas. Una vez que se alcanza esta masa de cruce, los planetas
crecen en escalas de tiempo muy cortas y es mas dificil encontrar planetas en el rango
de masas buscado. Por este motivo, cuando adoptamos nuestro modelo de acrecion de
gas, encontramos un mayor porcentaje de planetas con masas menores que 7 Mg, dado
que hay muchos planetas terrestres que nunca alcanzan la masa de cruce necesaria para
convertirse en gigantes. Como conclusion encontramos que una tasa de acrecion de gas
maés lenta favorece la formacion de planetas habitables.

4.3. Parte III: ;co6mo rotan los planetas?

Cuando varios embriones planetarios se estan formando en el disco, las perturbacio-
nes entre ellos pueden ocasionar un cambio en sus elementos orbitales, causando que
los embriones puedan sufrir fuertes impactos gigantes, responsables de las caracteristi-
cas finales de los planetas resultantes. Siendo las colisiones una parte fundamental del
crecimiento de los planetas, les damos toda nuestra atencién en esta etapa de la te-
sis, concentrandonos en particular, en los parametros de espin: oblicuidad y periodo de
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Cuadro 4.1: Porcentaje de planetas que son habitables de acuerdo con el criterio de masa
hallado por Ikoma y Genda (2006). De acuerdo con este criterio, un planeta terrestre
es habitable si tiene entre 0,3 < M; < 7 M. En la tabla se muestran los resultados
hallados con nuestro modelo (modelo I), comparados con los resultados obtenidos con
la tasa de acrecion de gas usada por Ida y Lin (2004a) (modelo II). Las distintas filas
muestran los resultados hallados cuando se consideran diferentes tasas de migraciéon de
tipo I.

Escenario Planetas Habitables (0,3 < M, <7 M)
Modelo I, ¢pigr =1 87.02 (%)
Modelo 11, ¢pigr = 1 82.2 (%)
Modelo I, ¢pigr = 0,1 90.5 (%)
Modelo 11, ¢;pier = 0,1 86.9 (%)
Modelo I, ¢pigr = 0,01 91.57 (%)
Modelo 11, ¢;per = 0,01 87.18 (%)

rotacion, resultantes luego de los primeros 20 millones de anos de vida.

Después de esta etapa de formacion planetaria, los parametros del espin de los pla-
netas cambian y evolucionan, debido principalmente a las interacciones de marea con
sus satélites y con la estrella central. Todos los planetas terrestres en nuestro Sistema
Solar no mantienen su estado de espin primordial y esta es la razéon por la que se des-
conoce cual es el espin primordial que esperamos que tenga un protoplaneta. Por lo
tanto, preguntas como, jcuales son los valores tipicos de oblicuidad y periodo de rota-
cion que caracterizan a los planetas primordiales? y ;cuantas colisiones sufre un embrion
planetario a lo largo de sus primeros anos de vida? siguen siendo inciertas.

En esta etapa hacemos un estudio estadistico de los parametros primordiales del
espin de los planetas (oblicuidad y el periodo de rotacion), que resultan de la acrecion
de planetesimales y también debido a las colisiones entre los embriones emergentes.
Para ello realizamos algunas modificaciones a nuestro modelo, con el fin de analizar el
momento angular adquirido debido a la acrecion de planetesimales y también debido
a las colisiones con otros embriones planetarios. Debido a la escasa comprension de los
impactos entre planetas gigantes, en esta etapa nos concentramos en estudiar iinicamente
a los planetas terrestres. Con este modelo perfeccionado, tomamos diferentes condiciones
iniciales y estudiamos el espin primordial de los planetas formados en diferentes sistemas
planetarios. También analizamos cuéles son las consecuencias de los impactos entre
embriones en el diagrama de masas y semiejes mayores, enfoncandonos en los niicleos
con masas menores que 10 Mg. Para el desarrollo de nuestro modelo de colisiones,
asumimos que una colision lleva a la acrecion perfecta de los embriones, suposiciéon que
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también fue considerada por otros autores (Agnor et al., 1999; Chambers, 2001; Kokubo
& Ida, 2007), pero que indica que los resultados deben interpretarse con cautela.

4.3.1. Modelo y ecuaciones basicas para el estudio del espin

La principal reforma que hicimos al cédigo numérico, consiste en el célculo de la
ganancia de momento angular a lo largo de la formacién debido a la acreciéon de plane-
tesimales y a las colisiones entre los embriones. El modelo de crecimiento y evolucion
de los embriones planetarios, asi como su evolucion orbital, es esencialmente el mismo
desarrollado en las secciones 4.1 y 4.2 de nuestro estudio, motivo por el cual no los
detallaremos en esta seccion.

Transferencia de momento angular debido a la acrecién de planetesimales

Estudiamos la ganancia de momento angular de espin de los embriones en crecimiento
debido a la adquisicién de masa en forma de planetesimales, basandonos en un estudio
realizado por Dones y Tremaine (1993). Ellos investigaron la tasa de acumulacion de
momento angular de espin, en un planeta inmerso en un disco de planetesimales con
rotacion diferencial. En su trabajo, determinaron la masa y momento angular de espin
de los embriones en funcion de la velocidad de dispersion de las particulas del disco y la
relacion entre el radio del planeta y su radio de Hill. Encontraron que si un protoplaneta
crece por acrecion de un gran nimero de pequenos planetesimales, el momento angular
de espin del planeta queda determinado por la llamada componente ordenada del espin,
pero si el embrion sufre varios impactos gigantes durante su crecimiento, la mayor parte
del momento angular sera resultado de estas colisiones, lo que denominaron componente
estocdstica del espin. El modelo de Dones y Tremaine (1993) depende de dos parametros:

» la importancia de la dispersion de velocidades de los planetesimales en la vecindad
del embrion respecto de la rotacion diferencial del disco, y

» la relevancia de la gravedad del embrion comparada con la gravedad propia del
disco de planetesimales.

Estos autores, realizaron el estudio para diferentes regimenes de crecimiento, de los
cuales el régimen de crecimiento oligarquico corresponde al de alta dispersion y gravedad
fuerte. En este caso, la contribucion de los pequenos planetesimales en la componente z
del momento angular, L, esta dada por:

L2, ~ M>Q? R4<3A) (4.42)

z,ord — D 72

donde
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R3 02 M, 1/3
A= RZa? Ry = a(ﬁ) (4.43)
y la dispersion de velocidades es
o _ L 909 9
0" =5a 0%, (4.44)

Como explicamos en la parte II de esta tesis, asumimos que la excentricidad media
cuadratica de los planetesimales en equilibrio esta dada por la ecuacion 4.27, hallada
por Thommes et al. (2003). Utilizando esa expresion, junto con las ecuaciones 4.43 y
4.44 en la ecuacion para 4.42, obtenemos la siguiente expresion para la componente L,
debido a la acrecion de planetesimales,

M5/3Qa7/5 2/5
tl/3 pgas (445)
M Pm2/15 p3/5
donde todas las unidades estan en cgs y la componente L, ;.4 estd en g cm
Luego para computar el cambio en el momento angular en cada paso, tenemos en
cuenta que la componente z del momento angular cambia en una cantidad

L, ora >~ 0,462

2 1

S .

2/5 1/6 M2/3

N —7Fgas "% t
ALz,oral — 6754 x 10 p11/15 ql/10

AM, (4.46)

donde AM; es la masa acretada en la forma de planetesimales durante cada paso de
tiempo. Todas las unidades estan en cgs y el cambio AL, ,.q esta en gcm? s~

Para obtener una estimacion del momento angular adquirido por un planeta debido
tnicamente a la componente ordenada, calculamos la dependencia de L, ,,4 con la masa
de un protoplaneta ubicado a 1 UA de una estrella como el Sol y encontramos,

M 5/3
L.oa(1 UA) = 1,34 x 1040<ﬁ) gem?s™! (4.47)
D

Por otro lado el periodo de rotacion de un planeta esférico y de densidad uniforme,
con una velocidad angular de rotacion w es
2r 2w 2 9
P = =7 5MtR (4.48)
Usando las ecuaciones 4.48 y 4.45, encontramos el periodo de rotacién alcanzado
por un embriéon que adquiere momento angular tnicamente debido a la acrecion de
planetesimales,

) 1/15< a >1/10( Pgas >2/5(M* )1/6
Py~ 150( —" e _ Poes 2 h 4.49
a (3g/cm3) 1UA Doas(1 UA) M, oras  (4.49)
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para un planeta ubicado a 1 U A, orbitando una estrella con masa igual a 1 M el periodo
de rotacion alcanzado es P,.q ~ 150 horas.

Sin embargo, este no es el inico mecanismo capaz de cambiar el espin de los embriones
emergentes. Las colisiones entre protoplanetas tienen una gran importancia a la hora de
determinar los parametros finales del espin.

Colisiones

En las tltimas etapas de formacion planetaria, las colisiones representan un impor-
tante proceso evolutivo que desempenan un papel fundamental en la determinaciéon de
la masa y el espin de los planetas. Estas interacciones no se entienden completamente,
motivo por el cual nosotros consideramos un modelo muy simple, pero que nos permi-
te obtener algunas conclusiones con respecto a la oblicuidades y periodos de rotaciéon
primordial de los planetas.

Cuando dos protoplanetas estan muy cerca el uno del otro, la influencia gravitatoria
mutua puede excitar sus excentricidades a valores suficientes como para garantizar que
sus Orbitas se crucen. De esta manera, su evolucion orbital se rige por encuentros cercanos
y violentas colisiones inelasticas.

Bajo la suposicion de acrecion perfecta luego de la colision, asumiremos que ocurre
una fusion entre protoplanetas siempre que su separacion orbital, Aa, sea menor que 3,5
radios de Hill mutuos.

La magnitud de la velocidad relativa a la cual dos cuerpos de masas M;; y Mo,y
radios Ry y Ry colisionan es:

Veol = (’Uv?el + Ug)% (450)
donde v, es la velocidad relativa entre los dos cuerpos lejos del encuentro y v, es la
velocidad de escape desde el punto de contacto,

My + Mo )%
R+ R,

con G la constante de gravitacion Universal.
La velocidad relativa entre dos embriones de velocidades orbitales vy y vs es

ve = (2G (4.51)

Urel = U1 — U2

Considerando que as = a; + Aa, con Aa << a; y asumiendo que las colisiones
ocurren al azar en cualquier direccion, encontramos la siguiente ecuaciéon que muestra
la velocidad relativa entre los embriones (Safronov, 1972),

A
Urel =~ QTG (452)
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Figura 4.11: La ilustracion muestra como estd definida la oblicuidad planetaria, €.

con € la velocidad angular de rotacion, que para nuestro nivel de aproximacion puede ser
equivalente a adoptar a = a; o as, pero nosotros elegimos a como el semieje mayor del
planeta més masivo. La distribucion de velocidades es isotropica, por lo que la direccion
se elige al azar con una distribucién de probabilidad isotrdpica.

Suponemos que en un principio los embriones no giran pero durante su evolucion
adquieren momento angular de espin como consecuencia de la acrecion de planetesimales
(como se vi6 anteriormente) y debido a las colisiones con otros embriones. El momento
angular total de espin que el embrién resultante adquiere durante la colision es,

Z_jimp = Z_jcol + Espin (453)

con Ijspm la suma del espin del cuerpo impactado (Ijspmta,«) mas el espin del cuerpo que
impacta (Ijspim-m) y Lo €l momento angular de espin entregado por el proyectil durante
la colision, donde el punto de impacto sobre la superficie del cuerpo objetivo o blanco
es encontrada al azar asumiendo que los embriones son esféricos.

Una vez que conocemos el momento angular total de espin del planeta, podemos
calcular su oblicuidad, e, y periodo de rotaciéon. Si orientamos el sistema de referencia
de forma que el plano x-y coincida con el plano de la 6rbita del planeta, la oblicuidad se
define como el angulo entre el eje z y el vector momento angular total, como se muestra
en la ilustracion 4.11, mientras que el periodo de rotaciéon se obtiene a partir de la

ecuaciéon 4.48.

Limite para la rotacién

Nuestra hipotesis de acrecion perfecta ocasionalmente permite que los cuerpos giren
muy rapido, destruyendo al embrion. Para tener esto en cuenta debemos analizar el
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balance de las aceleraciones gravitatoria y la adquirida debido a la rotacion del cuerpo,
es decir exploramos la siguiente relacion,

Ruw?
R2
Si g < 1, entonces la gravedad domina, con lo cual el planeta permanece unido sin

fragmentarse.

Pero si ¢ > 1, entonces la rotacion domina. Esto ocurre cuando la aceleracion debido
a la rotacion es tan grande que la gravedad no alcanza para mantener al cuerpo unido,
luego se rompe. Con ¢ = 1 obtenemos el valor limite a partir del cual se obtiene una
velocidad angular critica:

GMt) 3
R3
mas alla del cual se produce la autodestruccion del embrion.

A partir de esta expresion, pueden obtenerse relaciones para el momento angular y
periodo de rotaciéon, que muestren los valores criticos que son capaces de alcanzar los
planetas antes de fragmentarse:

(4.55)

Werit = (

GM\3 2
Lcrit = Werit I = ( R3t>2 thRQ (456)

con I el momento de inercia. Asumiendo que los planetas son esferas perfectas, se obtiene
una expresion para R en funciéon de la masa total y la densidad del embrién (p,), con
lo cual el momento angular critico queda,

5
3

M,
Lerit X —~ (4.57)
Py
De la misma manera, hallamos un valor critico para el periodo de rotacién:
27 -1
P i=— o pp? (4.58)

4.3.2. Resultados

Investigamos a través de simulaciones numéricas, las propiedades estadisticas del
espin primordial resultante del proceso de formacion planetaria. Al igual que en la
etapa anterior, generamos 1000 sistemas planetarios, en donde la masa de la estrella
central para cada sistema se toma al azar a partir de valores que siguen una distribuciéon
uniforme en escala logaritmica en el rango de 0,7 — 1,4 M y la escala de tiempo para
la disipacion del disco de gas tiene una distribucion logaritmo-uniforme entre 10¢ y 107
anos. Cada sistema evoluciona durante 2 x 107 anos.
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Figura 4.12: Histograma que muestra el nimero de colisiones sufridas por cada embrién
al final de la simulacion. Observamos que algunos pocos impactos sufridos durante la
formacion, determinan el espin primordial de los planetas.

En nuestras simulaciones, consideramos la formacion de sistemas planetarios cuyos
planetas han sufrido migracion de tipo I y II, pero en donde en todos los casos se retrasa
la migracion de tipo I con un factor ¢y = 0,1.

Un poco de estadistica de los planetas encontrados

La figura 4.12 muestra un histograma del nimero de colisiones gigantes sufridas por
cada planeta luego de evolucionar durante 2 x 107 afios. Observamos que la mayoria
de los planetas sufren menos de 5 impactos durante su formacion, lo que significa que
en la mayoria de los casos el espin primordial de los planetas se determina al azar por
muy pocos impactos sufridos durante la acrecién. Por otro lado, también encontramos
algunos planetas que sufrieron un mayor nimero de impactos. Esto se debe a que la
migracion de los embriones causa que algunos de ellos se muevan rapidamente hacia la
estrella, sufriendo més colisiones que los embriones méas externos, que tienen muy pocos
embriones con los cuales interactuar.

También analizamos la distribucion de oblicuidades primordiales, que se muestra en
la figura 4.13. Como vemos en la figura, las oblicuidades primordiales se disponen en
el grafico de acuerdo a una distribucion isotropica del vector de momento angular de
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Figura 4.13: Histograma que muestra la distribucién de oblicuidades primordiales, la
cual corresponde a una distribucién isotropica.

espin. Esta distribucion esta dada por,

ple) = %sz’n(s) (4.59)

Este resultado confirma las deducciones obtenidas por otros autores (Agnor et al.,
1999; Chambers, 2001; Kokubo & Ida, 2007), quienes llegaron a este resultado mediante
simulaciones de N-cuerpos. Durante esta etapa de formacion planetaria, la escala de la
altura de la disco es mucho mayor que el tamano de los embriones, motivo por el cual las
colisiones pueden ocurrir en cualquier direcciéon y por eso obtenemos una distribucion
isotropica. Este resultado es independiente de la evolucion orbital del embrion: la forma
de la distribucién se mantiene si tenemos en cuenta la migracion planetaria o si no la
consideramos, la tnica diferencia es la cantidad de colisiones sufridas por los embriones.

En la figura observamos que hay muchos embriones que no chocaron con ningtn otro
y mantienen su oblicuidad inicial, ¢ = 0°. Estos son pequenos embriones, que crecieron
en un disco de baja masa y se encontraban cerca del borde interno del mismo, como
consecuencia, no fueron devorados por un embrién mayor en su paso hacia la estrella.

En la figura 4.14 mostramos la oblicuidad de los planetas en funcion de su masa. Este
grafico muestra que podemos encontrar, con igual probabilidad, planetas terrestres con
oblicuidades primordiales entre 0 y 180°. Esto significa que los planetas pueden girar
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Figura 4.14: Oblicuidad de los planetas sobrevivientes en funciéon de su masa.

en sentido directo o indirecto, independientemente de su masa. De acuerdo con este
resultado, notamos que los espines primordiales de los planetas no son los cominmente
observados en los planetas terrestres de nuestro propio Sistema Solar, cuyos actuales ejes
de rotacion son més o menos perpendiculares a los planos orbitales (con excepcion de
Venus). Sin embargo, los ejes de rotacion de los planetas terrestres no son primordiales,
asi que esto no indica necesariamente un problema en nuestro modelo. Deben tenerse
en cuenta otros estudios tales como la interaccion entre el planeta y la estrella central o
entre el planeta y su satélite, si lo tuviera (Goldreich, 1966; Atobe & Ida, 2007), entre
otros, para explicar la oblicuidades actuales de los planetas terrestres.

Estudio de los periodos de rotaciéon La distribuciéon de los periodos de rotacion
de los planetas encontrados, se muestra en la figura 4.15, donde notamos que la mayoria
de los planetas alcanzan periodos de rotacion mayores que ~ 10 horas, pero en donde
también hallamos una gran cantidad de planetas que alcanzan periodos de entre 0,1 y
10 horas. Los planetas que alcanzan periodos de rotacion menores que 0,1 horas son
muy raros, dado que al rotar tan rapido estan al limite de la estabilidad.

Con el fin de comprender la distribuciéon de periodos de rotacion, estudiamos el
momento angular de espin de los planetas formados. La figura 4.16 muestra el momento
angular en funcién de la masa de los embriones, donde la linea azul representa el L.
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Figura 4.15: Distribucion de periodos de rotacion de todos los planetas sobrevivientes
encontrados en nuestras simulaciones.

méas alla del cual los planetas se destruyen por efectos de una rapida rotacion y esta
dado por la ecuacion 4.57. En el grafico, la linea roja muestra el momento angular
adquirido tinicamente debido a la acreciéon de planetesimales para un planeta ubicado
a 1 UA del Sol, el cual se deduce de la ecuacion 4.45 y se muestra en la ecuacion 4.47.
Los embriones que no sufrieron ninguna colisiéon durante su formacion y adquirieron su
momento angular s6lo por la acrecion de planetesimales, deben tener L, cerca de la linea
roja, mientras que los que experimentaron impactos con otros embriones, podrian llegar
a adquirir un mayor momento angular, pero siempre por debajo del limite de estabilidad.

Dado que el momento angular es inversamente proporcional al periodo, cuanto mayor
sea el momento angular, menor sera el periodo y como consecuencia mirando la figura
4.16 encontramos que no puede haber planetas con periodos muy cortos. Por este motivo
encontramos que la distribucion de periodos de rotacion observada en la figura 4.15 no
tiene planetas con periodos menores que ~ 0,5 horas.

Con el objetivo de analizar la evolucion de los periodos de rotacion durante la forma-
cion y comprender mejor la distribuciéon de periodos encontrada, estudiamos su cambio
en tres épocas diferentes de la simulacion: cuando pasaron 1000, 10° y 2 x 107 afios.
Los graficos que muestran esta evolucion del periodo de rotacion en funcion de la masa,
se muestran en la figura 4.17. En el primer grafico, figura 4.17(a), mostramos P vs.
M; cuando pasaron 1000 anos. Alli podemos observar s6lamente embriones con masas
pequenas y periodos de rotacion de hasta 100 horas. Esto se debe a que ha pasado
muy poco tiempo de formacion y los embriones no tuvieron mucho tiempo para crecer.
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Figura 4.16: Masa vs. momento angular de los planetas sobrevivientes, encontrados en
nuestras simulaciones. La linea azul representa el L..; més alla del cual los embriones
esta desligados gravitatoriamente. La linea roja representa el momento angular adquirido
unicamente por acreciéon de planetesimales para aquellos nicleos ubicados a 1 UA de
una estrella como el Sol.
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También observamos una pequena poblacién de embriones mas masivos, con masas de
hasta 7 Mg y periodos de rotacion muy chicos. Dado que ha pasado muy poco tiempo,
estos probablemente estan ubicados en la region interior del disco, la que se caracteriza
por ser rica en solidos, favoreciendo el rapido crecimiento de los ntcleos, ocasionando
que sean los primeros en sufrir un gran niimero de colisiones que aumentan sus masas y
velocidades angulares, dejandolos al borde de la inestabilidad.

A medida que pasa el tiempo (figura 4.17(b)), observamos que los embriones ad-
quieren periodos mayores y la cantidad de embriones con periodos cortos disminuye.
Finalmente, al final de la simulacion, figura 4.17(c), notamos una diferencia bien mar-
cada entre los pocos planetas con periodos menores que ~ 1 horas y el resto de la
poblacion. Estos son planetas muy raros. Como vimos en la ecuacion 4.55, estos em-
briones con periodos de rotaciéon pequenos rotan muy rapidamente, lo que causa que
sus velocidades angulares de rotacion sean lo suficientemente altas como para superar
la velocidad angular critica. Como consecuencia encontramos una pequena cantidad de
planetas con estos periodos, solo una pequena cantidad sobrevive y estos supervivientes
tienen principalmente masas chicas.

Por otro lado observamos que muchos planetas alcanzaron periodos de rotacién de
hasta ~ 10000 horas. Estos rotadores lentos probablemente adquirieron su momento
angular inicamente debido a la acrecion de planetesimales.

En la figura 4.18, graficamos el periodo de rotaciéon como funciéon del semieje mayor
de los embriones, en donde la linea roja muestra una estimacion del periodo de rotacion
adquirido tinicamente debido a la acrecion de planetesimales, dado por la ecuacion 4.49.
Como vemos, los planetas con los mayores periodos, lo adquirieron debido a la acrecion
de planetesimales, mientras que aquellos con periodos méas cortos necesitan de uno o
mas impactos para ganar ese espin.

Comparaciéon con nuestro Sistema Solar Podemos comparar nuestros resultados
con aquellos que se observan en los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar. En el
caso de Mercurio y Venus, cuyos actuales periodos de rotacion son 58,64 y 243,01 dias
respectivamente, sus periodos sufrieron grandes cambios desde su formacién y no pueden
ser considerados como primordiales. La proximidad de estos planetas con el Sol produ-
ce una disipacion de mareas, que hizo mas lenta su rotacion. Como consecuencia, los
periodos de rotacion primordiales deben haber sido mucho menores que los observados
actualmente, razoén por la cual no podemos usarlos como comparacion.

El caso de Marte y la Tierra es diferente, dado que estos planetas estidn ubicados
maés lejos del Sol y la marea solar no pudo haber alterado sus espines apreciablemente.
Otra causa de cambio en el espin puede ser debido a la interaccion con los satélites
planetarios. En el caso de Marte, sus satélites son muy pequenos y no influenciaron el
periodo de rotacion del planeta de forma apreciable. Esto implica que la velocidad de
rotacion de Marte puede considerarse como primordial. En el caso de la Tierra, mientras
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Figura 4.17: En esta figura graficamos el periodo de rotaciéon contra la masa de los
embriones en diferentes tiempos de evolucion. La figura 4.17(a) muestra los resultados
cuando pasaron 1000 anos, en la figura 4.17(b) pasaron 10° afios y en la figura 4.17(c)
mostramos la distribucion al final de la simulacion (2 x 107 anos).
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Figura 4.18: La figura muestra el periodo de rotaciéon y semieje mayor de todos los
embriones sobrevivientes al final de la simulacion, en donde la linea roja muestra una
estimacion del periodo de rotacion adquirido tinicamente debido a la acrecion de plane-
tesimales, dado por la ecuaciéon 4.49.

que la magnitud del momento angular total del sistema Tierra-Luna puede considerarse
como constante desde su formacion, el espin de la Tierra fue frenado por la Luna, debido
a que los efectos de mareas ocasionan una transferencia de momento angular.

Mientras que el periodo de rotaciéon actual y primordial de Marte es de ~ 24,5 horas,
el que hubiera tenido si toda la masa hubiera sido obtenida tnicamente a partir de
la acrecion de planetesimales, puede calcularse a partir de la ecuacion 4.49 y es de
2479 horas. En el caso de la Tierra, desconocemos cual era su espin primordial, pero
sabemos que se esta frenando, por lo que su espin primordial no pudo haber sido més
lento que el periodo actual. Por otro lado, el que hubiera tenido de haber adquirido
toda su masa a partir de la acreciéon de planetesimales es de 150 horas. De acuerdo con
estos resultados, Marte y la Tierra no adquirieron sus periodos de rotaciéon inicamente
a partir de la acrecion de planetesimales, sino durante uno o mas impactos sufridos
durante su formacion.

En la poblaciéon de planetas que se muestra en la figura 4.18, hallamos una gran
muestra de planetas con caracteristicas similares a las de los planetas terrestres de
nuestro Sistema Solar.

Distribucién de masas y semiejes mayores

En la parte II de nuestro estudio, estudiamos los cambios en el diagrama de masas y
semiejes debido a diferentes factores, como las tasas de acrecion de gas y migracion de
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tipo I (seccion 4.2.3). Como ya mencionamos, este diagrama es de mucha importancia
dado que refleja el proceso de formacion planetaria y por eso analizamos las consecuen-
cias que las colisiones pueden traer en el mismo.

De la ecuacion 4.28 podemos deducir que la tasa de acrecion de solidos depende de la
region del disco donde el embrion crece y del material disponible para ese crecimiento,
el cual es mayor cuanto menor es el semieje. Por esta razén, los embriones ubicados en
la parte interna del disco crecen més rapido que los que se encuentran en las regiones
externas del disco, donde el crecimiento es lento y pausado.

De acuerdo con nuestros resultados, la region en el disco donde crece el planeta,
también tiene una fuerte influencia en el periodo de rotacion que alcanza, debido a que un
pequeno semieje mayor asegura que los planetas tengan mas planetesimales disponibles
para su crecimiento, lo que aumenta su momento angular. Ademés, si se encuentra en
una region con una gran densidad de embriones, tiene méas probabilidades de chocar con
alguno o varios de ellos, lo que también modifica su rotacion. Las figuras 4.19(a),4.19(b) y
4.19(c) muestran la evolucion del diagrama de masas y semiejes en tres tiempos diferentes
de la simulacién: cuando pasaron 1000, 10° y 22107 anos, respectivamente.

En un principio (figura, 4.19(a)), los embriones que crecen méas rapido son aquellos
que inicialmente se encuentran ubicados cerca de la estrella central, en las regiones méas
internas del disco. De acuerdo al resultado observado en la figura 4.18, estos embriones
también son los que rotan mas rapido. Por otro lado, aquellos embriones ubicados en la
parte intermedia del disco, permanecen casi invariantes, con masas similares a sus masas
iniciales. A medida que el tiempo pasa (figura 4.19(b)), observamos que los embriones
que crecieron més rapidamente migraron hacia la estrella central o se fragmentaron y
desaparecieron, mientras que los embriones ubicados en la parte intermedia del disco
comenzaron a crecer. Los resultados obtenidos al final de la simulacion, representados
en la figura 4.19(c), muestran que los embriones ubicados inicialmente en la region
intermedia del disco migraron hacia el radio interno del disco (o se fragmentaron y
desaparecieron) y aquellos ubicados en las regiones mas externas, comienzan a crecer,
rotando lentamente con periodos de hasta ~ 10000 horas.

En nuestro estudio previo, que se muestra en la parte II de esta tesis, nos concen-
tramos en los planetas con masas 1 > 1 Mg. Acéd estudiamos los planetas con masas
menores que 10 Mg y encontramos otro proceso importante que modifica la distribucion
de masas y semiejes de los planetas terrestres. Los embriones que rotan muy réapido y no
tienen la gravedad suficiente como para mantenerse unidos se fragmentan. Considerar
este efecto puede modificar el diagrama de masas y semiejes obtenido en nuestro estudio
previo. Para comparar con los resultados que obtuvimos anteriormente, en la figura 4.20
graficamos la distribucién de masas y semiejes encontrada cuando no consideramos el
efecto de la fragmentacion por rotacion rapida.

La comparacion entre las figuras 4.19(c) y 4.20, nos muestra que hay una menor
cantidad de planetas cuando consideramos la fragmentaciéon por colisiones, que cuando
no se tiene en cuenta. Por lo tanto este efecto es importante y debe ser considerado a la
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Figura 4.19: Evolucion del diagrama de masas y semiejes en diferentes tiempos de simu-
lacion. La figura 4.19(a) muestra los resultados cuando pasaron 1000 anos, en la figura
4.19(b) pasaron 10° anos y en la figura 4.19(c) graficamos los resultados al final de la
simulacion. En todas las simulaciones consideramos la fragmentacion de los embriones
por colisiones.
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Figura 4.20: Distribucion de masas y semiejes encontrada cuando no consideramos el
efecto de la fragmentacion por rotacion rapida.

hora de trabajar con planetas terrestres.

Aquellos que no sobrevivieron

Como mostramos en la seccion 4.3.1, hay un limite de estabilidad més alla del cual
los planetas no pueden permanecer unidos y se fragmentan. En esta seccién, mostramos
algunas caracteristicas de los embriones que se fragmentaron y no sobrevivieron al final
de la simulacion.

La figura 4.21 muestra la masa y periodo de rotacion de estos embriones “rotos”, para
diferentes tiempos de simulacion. En la figura, mostramos como eran estos embriones en
el momento en el que alcanzaron la velocidad angular critica, que ocasion6 su posterior
fragmentacion.

En la figura 4.21(a) graficamos los embriones que se fragmentaron antes de los prime-
ros 1000 anos, los cuales tienen en su mayoria periodos menores que 0,1 horas. La figura
4.21(b) muestra todos los embriones que se fragmentaron hasta los 10° anos y finalmente
el altimo grafico (figura 4.21(c)) muestra todos los embriones que no sobrevivieron.

Como podemos observar en las figuras, todos los embriones rotos tienen periodos de
rotacion menores que ~ 2 horas, lo cual es aproximadamente el periodo de rotacion
critico. También notamos, que los embriones con los menores periodos son los primeros
que se fragmentan, luego los que tienen periodos cercanos a 1 hora y finalmente aquellos
con periodos cercanos a ~ 2 horas.
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Figura 4.21: Masa y periodo de rotacion de los embriones fragmentados. La figura 4.21(a)
muestra todos los embriones que se rompieron antes de los primeros mil anos, en la figura
4.21(b) mostramos los que se fragmentaron antes de los 10° anos de simulacion y la figura
4.21(c) muestra el nimero total de embriones que no sobrevivieron.
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4.4. Parte IV: estructura del disco protoplanetario ini-
cial

El hecho de que los sistemas planetarios se forman a partir de un disco primordial
fue reconocido hace siglos, pero atin hoy nuestra comprension de estos procesos sigue
siendo incierta. Por este motivo, el objetivo de esta cuarta parte de la tesis es encontrar
un modelo de nebulosa primordial que nos permita formar sistemas planetarios cuyos
planetas reproduzcan la poblacién de planetas extrasolares observados.

Los modelos semi-analiticos de formacion planetaria presentados en los tltimos anos
(Ida & Lin, 2004a; Mordasini et al., 2009), e incluso nuestro propio modelo publicado
en los trabajos Miguel & Brunini (2008, 2009, 2010) y explicado en las partes I, IT y III
de esta tesis, tienen la intencién de reproducir la muestra de exoplanetas observada y
explicar con un modelo simple, las principales caracteristicas de esta distribucién, con
el fin de obtener una mejor comprension del proceso de formacion planetaria. Todos
estos modelos utilizan como condicién inicial para el proceso de formacion planetaria,
un modelo de densidad superficial de disco basado en una ley de potencias convencional,
como el modelo de la nebulosa solar de masa minima (MMSN por sus siglas en inglés)
propuesto por Hayashi en 1981. Este modelo, se basa en la composicion actual del
Sistema Solar y es una aproximacion de la nebulosa primordial, que si bien se muestra
eficaz en su simplicidad, tiene multiples desventajas.

El modelo de la nebulosa solar de masa minima (Edgeworth, 1949; Kuiper, 1956;
Safronov, 1972; Weidenschilling, 1977; Hayashi, 1981), fue construido bajo el supuesto
de que deberia agregarse a las masas de los actuales planetas suficiente material helado
e hidrogeno y helio como para lograr explicar la composicion solar, asumiéndose que
esta masa total deberia distribuirse en el disco, principalmente en la vecindad de los
planetas a los que di6 origen. De esta manera, el modelo esta basado en la suposiciéon
implicita de que los planetas acretaron todo el material en su zona de alimentacion y
que la acrecion fue perfecta, lo que significa que la formacion de un planeta gigante no
trajo consecuencias en la formacion de los demas. Si bien el modelo parece ser una apro-
ximacion razonable en la regiéon intermedia de la nebulosa solar, sobrestima la densidad
superficial en la region interior, desestima la densidad superficial en la nebulosa exterior
y los limites interno y externo del disco deben ser impuestos, debido a que la masa total
del disco es infinita en esta formulacion. Por todas estas razones y a pesar de su uso
generalizado, es evidente que este modelo debe ser actualizado o modificado.

Con esta finalidad, adoptamos un modelo de nebulosa con un perfil de densidad
superficial caracterizado por una ley de potencias en la parte interior del disco y un
decaimiento exponencial en la parte externa. Este modelo es una alternativa razonable
porque es simple, aproxima muy bien a las observaciones de discos protoplanetarios y
predice un borde exterior de la nebulosa sin introducir un corte arbitrario en el disco.
Hay varios parametros libres en este modelo de nebulosa que tenemos que ajustar con el
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objetivo de explicar la distribucion de exoplanetas observados y los planetas gigantes en
nuestro Sistema Solar, tales como el exponente de la ley de potencias en la parte interior
del disco, en donde encontramos que diferentes valores traen un impacto significativo en
la formacion de planetas gigantes.

El modelo adoptado en esta etapa de nuestro estudio es esencialmente el mismo
considerado en las partes I, IT y III, con excepcion del modelo adoptado para la nebulosa
primordial, el cual fue perfeccionado. Veamos en detalle cual es el modelo de disco
considerado en esta etapa, que representa una importante mejora de nuestro modelo y
nos ayuda a explicar la distribucion de exoplanetas observados.

4.4.1. Estructura de la nebulosa protoplanetaria

Usualmente se asume que la estructura de la nebulosa protoplanetaria sigue una
distribucion basada en una ley de potencias en la forma,

S(a) = Sy (ﬁ>_p (4.60)

Qg

donde Xy es la densidad superficical a un radio arbitrario ag. En esta formulacion, los
limites del disco deben ser especificados para que la masa total del disco no sea infinita.

Con el fin de considerar un modelo de disco mas apropiado, nos basamos en los
trabajos de Andrews et al. (2009) e Isella et al. (2009), quienes adoptaron un perfil
de disco caracterizado por una ley de potencias en la parte interna del disco y un
decaimiento exponencial en la parte externa, basandose en las soluciones de similaridad
para la densidad superficial de un disco kepleriano delgado sujeto a la gravedad de una
estrella puntual de masa M, (Lynden-Bell & Pringle, 1974; Hartmann et al., 1998). En
esta formulacion, la densidad superficial de gas esta dada por,

0 a\ " (a 2—y
5, (a) = Eg(a_c) (&) (4.61)
donde a. es un radio caracteristico mas alla del cual la densidad cae abruptamente,
es el exponente que define el perfil de densidad y 22 es un parametro que se determina
a partir de la masa total del disco, la cual esta dada por:

My = 27r/ Yy(a)ada (4.62)
0
resolviendo esta integral obtenemos la expresion para 22,
0 _ (2 —v) My
Eg = Taz, con vy < 2 (463)

Nosotros adoptamos un perfil de temperatura para un disco 6pticamente delgado,
dado por
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a —1/2 /[, \1/4
T =2 . K 4.64
(i) () (164

Considerando un disco en equilibrio hidrostatico, puede obtenerse la densidad volu-
métrica de gas,

p = poe~ (%) (4.65)

con pg la densidad volumétrica en el plano medio del disco, Z la coordenada normal al
plano medio y h la escala de altura del disco, definida por:

ZKTRS 1/2 a 1/4
h=|——7— ~ 4.
(umHGM) 0’05(1 UA) ¢ (4.66)

con p el peso molecular medio (~ 2) y my la masa de un atomo de hidrogeno. Luego
usando que

3, = / pdZ (4.67)
se desprende que
)y g MN\Y2EY raNTTA (a0 y2 Lo\ /R _
po = h\;% = 8,33 x 10 13<M®> 5—/94(&—6) (&) (L—(j> gem™  (4.68)

Qc
Nosotros asumimos que la densidad superficial de sélidos tiene una expresion similar
a la ecuacion 4.61,

- o \277
Es(a) - Zgnice (g) 6_(E) (469)
Qe
con
o 1 sia> e (4.70)
Flice = i Si a S Aice .

y en donde XJ se obtiene a partir de ¥ y de la abundancia primordial de elementos
pesados en el disco, que para fines practicos asumimos como la misma presente en la
estrella central. En el caso del Sistema Solar, si llamamos 2 a la abundancia primordial
de elementos pesados en el Sol, entonces

EO
(E—g>® _ (4.71)
g

siguiendo el resultado de Lodders (2003) consideramos que zg = 0,0149. Generalizamos
este resultado para cualquier estrella de metalicidad [Fe/H], en donde asumimos que

5). = (5)
Zs) (25 qolFe/H) — 4 101Fe/H] (4.72)
(22 * 22 O]
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Figura 4.22: Densidad superficial de solidos para tres discos con la misma masa total,
el mismo radio caracteristico y metalicidad, pero diferentes valores de ~. La linea azul
representa la densidad de solidos cuando el perfil del disco se caracteriza por v = 1,5, la
linea verde representa a los solidos cuando v = 1 y la linea amarilla muestra la densidad
de so6lidos cuando v = 0,5.

Siguiendo el trabajo de Mordasini et al. (2009), tomamos las metalicidades al azar
considerando que siguen una distribucién log-normal fiteada a partir de resultados ob-
tenidos por CORALIE dada por:

1 _ ([Fe/H]-p)?

p([Fe/H]) = We B (4.73)

con media p = —0,02 y dipersion 0,22.

Para ilustrar, en la figura 4.22 graficamos la densidad superficial de solidos como
funcién del semieje mayor para tres discos con el mismo radio caracteristico, a. = 50 U A,
la misma masa total de 0,05 M, metalicidad solar, pero diferentes perfiles de disco
caracterizados por valores distintos de . En la figura, el color azul esta representando a
la densidad de so6lidos como funciéon del semieje cuando el perfil de disco se caracteriza
por v = 1,5, el color verde representa la densidad cuando el perfil esta caracterizado por
v = 1y la linea amarilla muestra el perfil cuando v = 0,5. Notamos que a medida que
el valor del exponente v disminuye, la cantidad de s6lidos en la parte interna del disco
se reduce también, mientras que aumenta en la parte externa del mismo, hecho que
trae profundas consecuencias en la formacion de los planetas gigantes, como veremos
en los resultados de las simulaciones realizadas con este modelo. El caso més similar
al MMSN es cuando v = 1,5, caso en donde notamos un exceso de solidos en la parte
interna del disco, que cae abruptamente mas alla de la linea de hielo. Este es el caso
menos favorable para la formacion de varios planetas de forma simultanea en el disco,
dado que la masa esta concentrada tinicamente en la parte interna y como consecuencia
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se produce la formacion de un tnico planeta gigante en los alrededores de la linea de
hielo, sin dejar material residual para la formacion de otros luego de su formacion.
Recientemente Guilera et al. (2010), mostraron que al emplear leyes de potencias para
los perfiles de disco, de la forma > o< a™?, el valor p = 1,5 lleva a una rapida formacion de
Jupiter que inhibe la formacion de Saturno cuando se considera la formacion de ambos
al mismo tiempo. Ellos también muestran que un perfil de disco més suave (p =1 0 0,5)
favorece la formacion simultédnea de Jupiter y Saturno.

El disco se extiende entre a;, v ae., donde el radio interno se calcula de acuerdo
a una expresion dada por Vinkovic (2006), quien la encontr6 a partir de observaciones
en discos protoplanetarios y es la misma féormula utilizada en las partes II y III de este
estudio (ecuacion 4.22), y el radio externo es aquel radio que contiene el 95 % de la masa,
luego por definicion:

0,95 M, = 27 / "9, (a) da (4.74)
0

en donde asumimos que la masa total del disco es aproximadamente la masa de gas del
disco. Luego obtuvimos,

Qegt = 3ﬁ@c (475)

donde por ejemplo, para un disco caracterizado por v = 1, el radio externo se encuentra
entre ~ 90 y ~ 300 UA.

Tomamos la masa total de los discos y su radio caracteristico al azar, considerando
que siguen una distribucion logaritmo-Gaussiana,

2
(@) = e (4.76)
ox 2T

en donde la media y dispersion de esta distribucion se obtuvo a partir del ajuste realizado
a las ultimas observaciones en discos protoplanetarios obtenidas por Andrews et al.
(2009) e Isella et al. (2009). Nuestro ajuste arrojo que para el caso de la masa total
del disco, la distribucion dada por la ecuacion 4.76 tiene media p = —2,05 y dipersion
0,86. Mientras que para el radio caracteristico del disco encontramos que distribucion
log-normal tiene media p = 3,8 y dipersion o = 0,2.

Dado que las masas de los discos que generamos pueden ser lo suficientemente grandes
como para que los mismos desarrollen inestabilidades gravitatorias, debemos chequear su
estabilidad. La estabilidad gravitatoria de un disco de acrecion kepleriano con velocidad
del sonido ¢, se mide a partir del parametro de Toomre, 3 (Toomre, 1964), el cual esta
definido por,

CSQK
TG,

en donde necesitamos conocer la velocidad del sonido, ¢s. Para un gas ideal frente a un

Q= (4.77)
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proceso adiabatico tenemos,

5 k
d=-—-T (4.78)
3 umpy
Luego introduciendo la ecuaciéon 4.64 encontramos:
~1/2 /[, \ 1/4
2= 1010<L> (—) 2/52 4.79
c; X T A I. cm®/s (4.79)

Finalmente para nuestro modelo de disco el parametro () esta dado por,

’Y*% a Y/ M e(i)
~ 124 x 1 5( a ) ( ¢ ) ( ) A,
C=L201y) \tva) ) = (4.80)

donde ) < 1 representa un disco gravitatoriamente inestable.

En la ecuacion 4.80 vemos que el parametro de inestabilidad depende del semieje
mayor, por lo tanto cambia a lo largo del disco. El semieje minimo (a,,;,) de la funcion
Q(a) se obtiene cuando

TS
Qmin = &c<§ — 3) ! (481)
por lo tanto, elegimos @, . (el valor de Q cuando a = a,,;,) como un valor repre-
sentativo para chequear la estabilidad del disco. Aquellos discos con @, . > 1 seran
estables en todas partes y son los que vamos a usar como condicion inicial para nues-
tras simulaciones. También observamos que el parametro de inestabilidad gravitatoria
depende de ~, por lo tanto, diferentes perfiles de disco o, equivalentemente, diferentes
valores de ~, llevan a distintos valores de (), lo que implica que dos discos con igual
masa y radio caracteristico pueden ser estables o inestables, dependiendo de su perfil de
densidad.

Este resultado también puede verse en las figuras 4.23, donde mostramos la masa y
radio caracteristico de todos los discos generados y en donde asumimos diferentes perfiles
en cada caso, representados por las distintas subfiguras. En todos los casos, cada disco
estable estd representado por un punto azul mientras que los puntos rojos muestran
a aquellos discos que superaron el limite de estabilidad, desarrollando inestabilidades
gravitatorias y que por lo tanto, quedaron fuera de nuestro modelo. En la figura 4.23(a)
mostramos los discos generados con un perfil de densidad que corresponde a v = 1,5,
la figura 4.23(b) muestra los discos en donde se asumié v = 1 y en la figura 4.23(c),
vale 0,5. Lo que podemos observar es que cuanto mayor es 7y, hay una mayor cantidad
de discos estables, dado que se necesita tener discos muy masivos para que desarrollen
inestabilidades gravitatorias con perfiles en donde los solidos se concentran en la parte
interna del disco. Esto sugiere que la naturaleza global de la inestabilidad depende de la
masa del disco y de como esa masa se distribuye en el mismo. Sin embargo, debemos tener
en cuenta un hecho importante. En las figuras 4.23, observamos la presencia de discos
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Figura 4.23: Masa y radio caracteristico de todos los discos generados para distintos
perfiles de densidad, en donde los puntos azules representan discos estables y los rojos
discos inestables, de acuerdo con el criterio de Toomre. En el primer gréfico, figura
4.23(a), mostramos los resultados cuando se asume un valor de 7 igual a 1,5, en la figura
4.23(b) se asume que los discos tienen un perfil caracterizado por v = 1 y finalmente el
valor de v igual a 0,5 se representa en la figura 4.23(c).
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extremadamente masivos. Estos discos, no pueden ser considerados como keplerianos
y por lo tanto la equacion 4.77 no es valida para ellos. Para evitar estos discos muy
masivos en nuestras simulaciones, chequeamos también que la masa de los discos sea
menor que el 20 % de la masa de su estrella central (Hartmann et al., 1998). De esta
manera consideramos que la estabilidad de los discos esta determinada por el criterio de
Tommre y tambien por este criterio para la masa total del mismo.

De la misma manera que hicimos en las partes previas de nuestro estudio, considerare-
mos que la disipacion del disco puede modelarse adoptando un decaimiento exponencial
para la masa del disco gaseoso, que ocurre en escalas de tiempo entre 10° y 107 afos,
en acuerdo con los discos protoplanetarios observados (Haisch et al., 2001; Hillenbrand,
2005).

Crecimiento y migracién orbital de los embriones

El modelo para representar el crecimiento de los embriones es esencialmente el mismo
utilizado en las etapas anteriores de esta tesis, pero en donde las expresiones fueron re-
calculadas utilizando el nuevo perfil de densidad de gas y solidos adoptado en esta parte
de nuestro trabajo.

Tasa de acrecién de gas Sumado a esto, la tasa de acrecion de gas también cambia,
debido a que fue actualizada realizando un nuevo ajuste a los tltimos datos obtenidos
con el modelo auto-consistente desarrollado por Andrea Fortier a lo largo de su tesis
doctoral y que fueron publicados en Fortier et al. (2009). Con este nuevo ajuste realizado,
encontramos que la tasa de acrecion de gas ahora esta dada por:

dM, M,
a 7,

donde la escala de tiempo caracteristica para el crecimiento de la envoltura gaseosa es,

(4.82)

10 Mt —4,89 ~
T, = 8,35 x 10 (M—@> anos (4.83)

Migracion Planetaria Otras expresiones que también cambiaron son las formulas
que nos dan la evolucién orbital del embrion debido a su interaccion con el gas nebular.
De la misma manera que en las etapas II y III, seguimos el trabajo de Tanaka et al.
(2002), de acuerdo con el cual la tasa de migracion de tipo I es,

da M\ X, a? /a2
— = Comior]2,7 + 1,18]( — ) = < ) Q 4.84
<dt>m~g[ Cmigt 27+ m(M) M\ ) (4.84)
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donde en este caso recalculamos el factor 3,

_dlog(Zg)
dlog(a)

—at@-n(2) (4.85)

Qc

8=

Por otro lado, cuando el planeta alcanza la masa necesaria como para abrir un gap
en su orbita, pasamos al régimen de migracion de tipo II, caracterizada por la siguiente
tasa de evolucion orbital (Lin & Papaloizou, 1985; Lin et al., 1996),

Sg(Bom) By, Qe (Bon) (h(R

" o m))2 aQx(Ry)  (4.86)

da
— ~ 3sign(a — R,,)«
<dt>migll gnl )

a

4.4.2. Resultados

Con nuestro modelo, realizamos una serie de simulaciones adoptando diferentes per-
files de densidad para el disco y tasas de migraciéon de tipo I. Con nuestros resultados
analizamos la importancia de considerar diferentes perfiles de la nebulosa protoplane-
taria en la formacion de los sistemas planetarios, asi como la importancia de la tasa de
migracion de tipo I. En cada simulacion, formamos 1000 sistemas planetarios, donde
cada sistema evoluciona durante 20 millones de anos y las condiciones iniciales para
cada uno de ellos se eligen al azar, con las mismas condiciones que en la parte 111, pero
en donde ademas asumimos que:

s la distribucion de metalicidades para estrellas de tipo solar en la vecindad del Sol

sigue una distribucion normal con g = —0,02 y dispersion 0.22 (Mordasini et al.,
2009).

= La masa total del disco esta bien aproximada por una distribucién log-normal
con media —2,05 y dispersion 0,85. Estos datos fueron obtenidos asumiendo una
distribucion log-normal y realizando un ajuste de minimos cuadrados no-lineal a
la muestra observada por Andrews et al. (2009) e Isella et al. (2009).

= El radio caracteristico, a., también se aproxima por una distirbucion log-normal,
pero en este caso los pardmetros hallados con el ajuste son p = 3,8y 0 = 0,18.

El nimero inicial de planetas por disco protoplanetario (N;picia) depende del tamano
y masa del disco asi como del radio interno y la masa de la estrella central, como se
muestra en la figura 4.24, donde graficamos el ntimero inicial de embriones en funciéon de
la masa del disco para tres perfiles de disco diferentes. Los discos caracterizados por un
perfil con v = 1,5 se muestran en la figura 4.24(a), cuando v = 1 hallamos los resultados
que se muestran en la figura 4.24(b) y la figura 4.24(c) representa los resultados cuando
se asume 7y = 0,5.
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Figura 4.24: Numero inicial de embriones por sistema planetario como funcion de la masa
del disco, para diferentes perfiles de disco. La primer figura (figura 4.24(c)) muestra el
numero inicial de embriones cuando los discos tienen un perfil caracterizado por v = 1,5,
cuando v = 1 los resultados se grafican en la figura 4.24(b) y cuando v = 0,5 el niimero
inicial de embriones por disco se muestra en la figura 4.24(c).
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Como observamos en la figura, cuanto mayor es la masa del disco, menor es el nimero
de embriones iniciales. Esto se debe a que la separacion entre los embriones es:

2M,\ 3
) “a (4.87)

3M,

Como vemos en la ecuacion 4.87, la separacion entre los embriones es mayor cuanto
mayor es la masa inicial del embrion. Por otra parte, la masa inicial del embrion es
mayor cuando la densidad de solidos es mayor y esto a su vez, es mas grande cuando
tenemos un disco muy masivo. En resumen, cuanto mayor es la masa del disco, mayor
es la separacion entre los embriones y por lo tanto habrd un menor niimero inicial de
nicleos planetarios.

Aa = 10(

Diagrama de masas y semiejes

La figura 4.25 muestra la masa y el semieje mayor de todos los planetas generados
en simulaciones en donde se adoptaron diferentes valores para el perfil de disco, pero la
migracion no fue considerada. Los perfiles iniciales de disco adoptados son v = 1,5 en
la figura 4.25(a), v = 1 en la figura 4.25(b) y v = 0,5 en la dltima figura.

En la primer figura observamos los resultados hallados con un perfil similar al de
MMSN, donde la mayor cantidad de so6lidos disponible para el crecimiento planetario
estan en la linea del hielo, hecho que favorece la formacion de planetas gigantes en esa
ubicacion, como puede verse en la figura. Este perfil es también el mas empinado, favo-
reciendo la formacién de un dnico planeta gigante cerca a la linea de hielo. En el segundo
caso, cuando v = 1, el perfil es un poco mas suave y como consecuencia hay méas solidos
disponibles en la parte externa del disco, hecho que promueve la formaciéon de planetas
gigantes mas alejados de la estrella central. Finalmente la figura 4.25(c), caracterizada
por el perfil mas suave, permite la formacion de planetas gigantes ubicados cerca de las
15 UA y también mas lejos. Como consecuencia, notamos que para formar planetas gi-
gantes como los observados en nuestro propio Sistema Solar en sus ubicaciones actuales,
es mas conveniente considerar un modelo de nebulosa protoplanetaria con un perfil mds
suave que el adoptado por el MMSN.

En las siguientes figuras, (figuras 4.26), se muestran los resultados cuando si se consi-
dera la migracion planetaria, pero la migracion de tipo I se frena 100 veces (¢igr = 0,01).
La figura 4.26(a) muestra la distribucién cuando la nebulosa protoplanetaria se modela
con un perfil de densidad caracterizado por v = 1,5, la figura 4.26(b) representa a todos
los planetas generados cuando se asume v = 1 y si adoptamos v = 0,5, encontramos la
distribucion observada en la figura 4.26(c).

En estas figuras seguimos notando que la formaciéon de planetas gigantes se ve fa-
vorecida cuando se asumen perfiles de disco més suaves. Una de las consecuencias de
la migracion planetaria es que se observa una mayor poblacion de planetas gigantes.
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Figura 4.25: Masa y semieje mayor de todos los planetas generados en 1000 sistemas
planetarios, donde la migracion planetaria no se considera. La figura 4.25(a) muestra
los resultados cuando se asume un perfil de disco caracterizado por v = 1,5, en la figura
4.25(b) se adopto el valor v = 1y v = 0,5 fue considerado para generar los sistemas
planetarios mostrados en la figura 4.25(c).
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Figura 4.26: Las figuras muestran la distribucion de masas y semiejes para todos los
planetas formados cuando si se considera la migracion planetaria, pero el régimen de
migracion de tipo [ se frena 100 veces. La primer figura muestra los planetas formados
cuando asumimos que v = 1,5, en la figura 4.26(b) consideramos vy =1y v = 0,5 en la
figura 4.26(c).
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Esto se debe a que cuando un planeta esta migrando [entamente, encuentra méas soli-
dos disponibles para acumular en la nueva zona de alimentacién, creciendo mas rapido.
También hacemos notar que cuando v = 1,5, se generan los planetas méas grandes, lo que
se debe a que este perfil sobrestima la masa de sélidos disponibles en la parte interna del
disco y los planetas gigantes formados en esta region tienen més solidos disponibles que
en los otros casos, alcanzando mayores masas. Otro punto importante es que comienza
a aparecer una poblaciéon de planetas gigantes cerca de la estrella que no se observaba
cuando la migracion planetaria no estaba considerada. Llamamos a esta poblacion de
planetas Jupiter-caliente poblacion I.

Si la migracion se frena solo 10 veces (¢pmiy = 0,1), encontramos la distribucion
de masas y semiejes que se muestra en la figura 4.27, donde las distintas subfiguras
representan los resultados hallados cuando se adoptan distintos perfiles de disco. En la
figura 4.27(a), consideramos un perfil con v = 1,5, en la figura 4.27(b) el perfil es un
poco mas suave (y = 1) y los resultados hallados cuando v = 0,5 se muestran en la
figura 4.27(c).

Aunque la migracion es muy rapida, todavia puede observarse que cuanto menor
es el valor de 7, mayor es la chance de formar planetas gigantes alejados de la estrella
central. En estos diagramas hay una diferencia més marcada entre las dos poblaciones
de planetas gigantes que empezamos a notar en la figura 4.26: la poblacion I de planetas
gigantes cerca de la estrella central y otra poblacion de planetas gigantes ubicados més
alla de la linea de hielo, lejos de la estrella central. Dado que esta diferenciacion tan
marcada no se observa en la distribucion que hallamos sin migracion (figuras 4.25), se
deduce que éste debe ser un efecto causado por el movimiento orbital de los embriones.
Los planetas que inicialmente se encontraban en una region rica en solidos crecieron méas
rapido y se volvieron planetas gigantes en escalas de tiempo mas cortas que la escala de
tiempo de migracion de tipo I. Estos planetas, comienzan a migrar con el régimen de tipo
II, que es mas lento y como resultado, permanecen cerca de la zona en donde nacieron.
Por otro lado, observamos una poblaciéon de planetas que inicialmente se encontraban
dentro de la linea de hielo, més cerca de la estrella central, en esta region los solidos
disponibles no son suficientes como para formar planetas gigantes mas rapido que la
escala de tiempo de migracion de tipo I y por lo tanto se mueven rapidamente hacia el
radio interno del disco. En su paso hacia la estrella colisionan con otros embriones, y de
esta manera crecen, volviéndose Jupiter-calientes. Observamos que cuando v = 0,5, las
dos poblaciones no estan tan diferenciadas como en los otros casos, esto se debe a que
con este perfil de disco, los planetas gigantes se forman en las partes mas externas del
disco y no hay tanto material en la region interna, por lo tanto estos discos no favorecen
la formacion de planetas Jupiter-calientes.

Finalmente, cuando asumimos que no hay ningin efecto que frene la migracion de
tipo I (¢migr = 1), observamos la distribucién que se muestra en las figuras 4.28(a)
(v = 1,5), 4.28(b) (v = 1) y 4.28(c) (v = 0,5). En estos casos la migracion es muy
rapida, mucho mas rapida que en todos los casos anteriores y como consecuencia los
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Figura 4.27: Diagrama de masas y semiejes de todos los planetas generados cuando
se considera la migracion planetaria, pero la migracion de tipo I se frena 10 veces y
se adoptan distintos perfiles para representar la densidad del disco. La figura 4.27(a)
muestra los resultados cuando consideramos v = 1,5, en la figura 4.27(b) asumimos
v = 1y finalmente los planetas generados con v = 0,5 se muestran en la figura 4.27(c).
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planetas se mueven rapidamente hacia la estrella central, en escalas de tiempo mayores
que la escala de disipacion del disco, lo que implica que los embriones no tienen tiempo
suficiente para crecer y permanecen como pequenos niicleos. Por este motivo, notamos
que la poblacion de planetas gigantes disminuy6 en comparacion con los casos donde la
migracion era més lenta y la mayoria de los planetas se encuentra en el limite interno del
disco, muy cerca de la estrella anfitriona, especialmente en el caso del perfil caracterizado
por v = 1,5, dado que en este caso los planetas se forman més cerca de la estrella central.

Comparacién con la poblacién de exoplanetas observados

Con el objetivo de saber cuales son los parametros que debemos considerar para tener
una mejor comprension de la realidad, en esta seccion comparamos nuestros resultados,
obtenidos a partir de simulaciones numeéricas, con la distribucion de masas y semiejes de
los exoplanetas observados. Esta distribucion observada, fue brevemente discutida en las
secciones 2.2 y 2.2.2, en donde mencionamos las dos poblaciones de exoplanetas que se
observan. En esta seccion trataremos de explicar la presencia de estas dos poblaciones a
partir de nuestras simulaciones y en donde consideramos que la migracion de tipo I es la
principal responsable de la existencia de las mismas. De todas formas, no es este el tinico
mecanismo propuesto al tratar de explicar la presencia de Jupiter-calientes: los ciclos
Kozai y el escatering entre planetas nos proveen de una explicacion alternativa. Estos
mecanismos excitan las inclinaciones de los planetas proyectadas en el cielo, ddndonos
una poblacion de orbitas desalineadas con respecto a la rotacion de la estrella central, lo
que ahora esta comenzando a ser detectado. En el trabajo de Triaud et al. (2010), ellos
presentan observaciones de algunos exoplanetas que presentan estos “desajustes”. De esta
manera la poblaciéon I podria explicarse como una combinacién de estos mecanismos.

Para saber qué perfiles de disco y tasas de migracion reproducen mejor a las obser-
vaciones y por lo tanto constituyen el modelo mas fiel para explicar la realidad, en las
figuras que presentamos en esta seccion, graficamos los resultados de nuestras simula-
ciones a los cuales superponemos la poblacion de exoplanetas observada, més los cuatro
planetas gigantes de nuestro Sistema Solar. Debido a que nosotros simulamos la for-
macion de sistemas planetarios alrededor de estrellas simples, excluimos de la muestra
observada a todos los planetas que fueron descubiertos orbitando alrededor de estrellas
binarias o multiples, porque su mecanismo de formacion no puede explicarse con nuestro
modelo y por lo tanto no nos sirven de comparacion.

La figura 4.29 muestra los resultados de nuestras simulaciones en color azul, la pobla-
cion de exoplanetas observados en color verde y los cuatro planetas gigantes de nuestro
Sistema Solar en color rojo. En esta figura, las simulaciones fueron realizadas sin con-
siderar la migracion planetaria. En la figura 4.30 si se considera la migracion, pero la
migracion de tipo I se frena 100 veces. En la figura 4.31 la migracion de tipo I se frena
s6lo 10 veces y en la figura 4.32, la migracion de tipo I no se detiene. En todos los casos
las distintas subfiguras representan los resultados de las simulaciones obtenidas con la
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Figura 4.28: La figura muestra la distribuciéon de masas y semiejes encontrados cuando
no frenamos la migracion de tipo I. Cuando el perfil de densidad corresponde a un valor
de vigual a 1,5, encontramos los resultados que se muestran en la figura 4.28(a), la figura
4.28(b) corresponde a v = 1 y si modelamos la nebulosa protoplanetaria con v = 0,5
obtenemos la distribucion observada en la ultima figura (figura 4.28(c)).
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tasa de migracion correspondiente y diferentes perfiles de densidad para el disco.

En la figura 4.29 mostramos una superposicion de las observaciones, que se muestran
en color verde, Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno, que se muestran en color rojo y
los resultados de nuestras simulaciones, cuando no se considera el efecto de migraciéon
planetaria, en color azul. El caso en donde v = 1,5 se muestra en la figura 4.29(a), donde
los resultados de la simulaciéon ajustan bastante bien la poblacién II de exoplanetas,
pero no pueden reproducir ni la poblacién I ni la formacion de los planetas gigantes
de nuestro Sistema Solar. Cuando v = 1, hay mas solidos disponibles para formar
planetas gigantes mas lejos de la estrella central y como resultado, podemos reproducir
la poblacion II y los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar. Finalmente, cuando
~v = 0,5 las simulaciones muestran que los planetas gigantes se forman preferentemente
alrededor de las 10 UA, lo que reproduce la formacion de los planetas gigantes del
Sistema Solar, pero no nos permite ajustar la distribuciéon de exoplanetas observada.
Podemos sacar como conclusion que el valor v = 1, que es ademds el valor medio
encontrado en las observaciones de discos protoplanetarios (Andrews et al.; 2009), es el
que mejor reproduce la poblacion Il de exoplanetas observados y los planetas gigantes
del Sistema Solar, pero falla al tratar de explicar la existencia de la poblacion I de
exoplanetas.

Para tratar de explicar la existencia de la poblacion I de exoplanetas, introducimos
el efecto de la migracion planetaria. La figura 4.30 muestra los resultados para diferentes
valores de v cuando consideramos la migracion planetaria, pero la migracion de tipo I se
frena 100 veces (¢pnigr = 0,01). La figura 4.30(a) muestra los resultados cuando v = 1,5,
cuando adoptamos un perfil con v = 1 encontramos los resultados que se muestran en la
figura 4.30(b) y la tercer figura se obtuvo cuando consideramos v = 0,5. Podemos notar
que la poblacion I comienza a aparecer, siendo mas fuerte su presencia en las figuras
4.30(a) y 4.30(b).

En la figura 4.31, mostramos la superposicion de las observaciones més los planetas
gigantes del Sistema Solar y los resultados de nuestras simulaciones cuando se considera
la migracion planetaria y la migracion de tipo I se frena solo 10 veces. Cuando utilizamos
en la simulacion un perfil con v = 1,5 encontramos la distribuciéon que se muestra en la
figura 4.31(a), cuando 7 = 1 obtenemos el diagrama representado en la figura 4.31(b)
y con v = 0,5 encontramos la superposicion que se observa en la figura 4.31(c). Como
fue explicado en la seccion anterior, en estas figuras observamos la presencia de las
poblaciones I y II, como consecuencia de la migracion planetaria. Si bien las poblaciones
se observan en todas las figuras, se pueden diferenciar mas claramente en las figuras
4.31(a) y 4.31(b), lo que indica discos con perfiles vy = 1,5y v = 1.

Aunque estas dos figuras muestran el resultado que mejor ajusta a las observaciones,
puede observarse en los resultados de las simulaciones, la presencia de una poblacion de
planetas gigantes muy masivos (con masas superiores a 5 M jypiter ), que no se observan. Si
calculamos el porcentaje de los exoplanetas observados con masas mayores a 5 M jypiter
y situados a una distancia < 0,4 UA, encontramos que el 2,37% de los exoplanetas
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Figura 4.29: En la figura mostramos la masa y el semieje mayor de la distribuciéon que
obtuvimos con nuestras simulaciones, cuando no se considera la migracion planetaria (en
color azul), superpuesta a la distribucion de exoplanetas observados, que se encuentra
en color verde y los planetas gigantes de nuestro Sistema Solar, los que estan en rojo. La
figura 4.29(a) muestra los resultados cuando en las simulaciones adoptamos un perfil de

disco caracterizado por v = 1,5, en la figura 4.29(b) « es igual a 1 y en la figura 4.29(c),
v =0,5.
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Figura 4.30: Distribucion de masas y semiejes de los planetas hallados en nuestras si-
mulaciones con migracion planetaria frenada 100 veces (puntos azules), a los que super-
pusimos la poblacion de exoplanetas observados (puntos verdes) y los planetas gigantes
del Sistema Solar (puntos rojos). La figura 4.30(a) muestra los graficos cuando se utiliza
un perfil con v = 1,5 en las simulaciones, en la figura 4.30(b) consideramos v = 1y en
la ultima figura el valor de v adoptado es de v = 0,5.
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observados tienen estas caracteristicas, mientras que el mismo calculo realizado para los
resultados de nuestras simulaciones muestran que el nimero de super Jupiter-calientes
para el caso en donde v = 1,5y ¢migr = 0,1 es de 30,86 %, y el porcentaje es del
18,58 % cuando v = 1y ¢pigr = 0,1. Podriamos pensar que esta poblacion de super
Jupiter-calientes existe, pero no se ha detectado todavia. Sin embargo, si estos planetas
existieran, deberian haber sido observados, ya que su detecciéon se ve favorecida por las
técnicas de observacion actuales, por lo que esta superpoblacién debe representar una
limitacion de nuestro modelo. Discutiremos esto en la seccion 4.4.2.

Si no hay ningin factor que actie retrasando la migracion de tipo I, la superposicion
de las observaciones y los resultados numéricos hallados con nuestras simulaciones se
muestran en la figura 4.32, en donde las subfiguras corresponden a los resultados hallados
asumiendo diferentes perfiles de disco. Si se asume v = 1,5, los resultados se muestran
en la figura 4.32(a), aquellos obtenidos con v = 1 son los que se representan en la figura
4.32(b) y la ultima figura muestra los resultados que encontramos cuando se asume
un perfil con v = 0,5. En este caso notamos que la migracion es demasiado réapida y
como consecuencia la mayoria de los planetas alcanza el radio interno del disco. Por lo
tanto, con este valor de ¢;,;;; podemos reproducir la poblacién I de planetas extrasolares
mientras que la poblacion II esta ausente.

En resumen, cuando no consideramos la migracion planetaria, los resultados de las
simulaciones solo pueden reproducir la poblacion II de planetas extrasolares. Cuando la
migracion se considera pero no se retrasa, podemos reproducir la poblacion I inicamente.
Como conclusion, podemos decir que la migracion planetaria es un factor decisivo para
explicar la distribucion de planetas extrasolares observada y necesitamos una mayor
comprension acerca de los factores que actian retrasando la migracion de los embriones,
con el fin de obtener un mejor entendimiento del proceso de formacion planetaria.

Por otro lado, uno de los principales objetivos de esta etapa es mostrar la importancia
de considerar diferentes perfiles iniciales de la nebulosa protoplanetaria en la formacion
de planetas gigantes y encontrar ctial es el modelo de nebulosa que nos permite reprodu-
cir la distribucion observada. Analizando las figuras, encontramos que tanto los perfiles
de disco caracterizados por v = 1,5 como aquellos con v = 1 reproducen la poblaciéon
de exoplanetas observados bastante bien, pero elegimos a v = 1 como el perfil que nos
permite partir de un disco protoplanetario consistente con las observaciones y obtener
planetas que reproducen la muestra observacional y también planetas como los gigantes
de nuestro Sistema Solar.

Sobre la superpoblacién de planetas gigantes muy masivos, cercanos a la
estrella central

Como se discutioé en la seccion anterior, a pesar de que obtuvimos un buen ajuste a
las observaciones, principalmente en el caso con ¢ = 0,1y v = 1 (ver figura 4.31(b)),
encontramos un exceso de planetas con masas mayores a 5 M jypiter v situados muy
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Figura 4.31: Las figuras muestran las masas y semiejes mayores de los planetas gigantes
en el Sistema Solar, que se muestran en rojo, la distribucion de exoplanetas observados,
en verde y los resultados de nuestras simulaciones realizadas considerando la migraciéon
planetaria y retrasando la migracion de tipo I 10 veces, que se muestran en azul. Los
resultados hallados cuando v = 1,5 estan en la figura (4.31(a)), cuando v = 1 se muestran

en la figura 4.31(b) y con v = 0,5 en la figura 4.31(c).
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Figura 4.32: En las figuras se muestra la distribucion de masas y semiejes de los planetas
extrasolares (en verde), los planetas gigantes del Sistema Solar (en rojo) y los resultados
de nuestras simulaciones cuando no se frena la migracion de tipo I (en azul). La figura
4.32(a) muestra los resultados de las simulaciones realizadas con v = 1,5, la figura
4.32(b) representa los resultados cuando v = 1 y si se asume v = 0,5 obtenemos los
resultados que se muestran en la figura 4.32(c).
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cerca de la estrella central, que no se detectan observacionalmente. Con el fin de tratar
de determinar la causa de este exceso de planetas gigantes en el limite interno del disco,
hemos explorado diferentes alternativas.

Por un lado analizamos la posibilidad de que tales planetas puedan haber perdido
gran parte de su atmosfera debido a la erosion causada por los vientos estelares y como
resultado, la mayor parte de su envoltura gaseosa primordial escapd al espacio. De
acuerdo con (Lammer et al., 2003), la pérdida de masa de Jupiter-calientes debido a
este efecto es de ~ 10" g st 0 ~ 1,5 X 1072 M jypiter/10° afios, el cual es un efecto
importante para los planetas con masas menores o iguales a la de Jupiter, pero es
irrelevante para planetas muy masivos como los super Jupiter-calientes, por lo que no
explica el exceso de masa hallada en las simulaciones.

Por otro lado también analizamos la posibilidad de que la disipaciéon del gas en la
nebulosa tenga un efecto significativo en estos super Jupiter-calientes. El disco gaseoso
se disipa en escalas de tiempo que van entre 1 y 10 millones de anios (Haisch et al., 2001;
Hillenbrand, 2005), debido a diferentes causas, una de ellas es el drenaje viscoso hacia la
estrella central (Hartmann et al., 1998), aunque la fotoevaporacion es también un efecto
muy importante (Hollenbach et al, 1994; Clarke et al., 2001). En nuestro estudio consi-
deramos un modelo muy simple de disipacion del disco gaseoso, en donde el gas se disipa
de forma exponencial, independientemente de su distancia a la estrella central. En la
realidad, la disipacion gaseosa es mucho mas complicada. Clarke y colaboradores (2001),
mostraron que un bajo nivel de fotoevaporizacion de masa del disco en la region entre 5
y10 UA, puede promover el cambio rapido en el disco hacia el interior de este radio, lo
que coincide con la época en que la tasa de acrecion del disco cae como consecuencia del
drenaje viscoso, a un nivel comparable con la tasa de pérdida de masa. Como resultado,
el disco interior se vacia méas rapido que el resto del disco. Este fenémeno podria detener
la migracion de tipo II de un planeta gigante ya formado. Esta podria ser una de las
posibles causas de por qué no se observan planetas gigantes super masivos cerca de la
estrella anfitriona. Para explorar este efecto necesitamos tener un modelo méas riguroso
para representar la evolucion del disco.

Finalmente, cuando comparamos la figura 4.31(b) con otros graficos obtenidos con
diferentes tasas de migracion, observamos que la superpoblacion no existe cuando la
migracion es mas lenta (figura 4.30(b)), por lo tanto éste efecto también puede ser debido
a una limitaciéon de nuestras simulaciones, relacionado con el valor de ¢,,;,; adoptado.

Para los modelos de disco estdndar, la migracion de tipo I es principalmente hacia
el interior y su escala de tiempo es al menos 1 o 2 ordenes de magnitud menor que la
vida util del disco, lo que significa que los nicleos caen a la estrella central antes de que
puedan desarrollar una envoltura gaseosa sustancial. Por lo tanto, con el fin de evitar
que los planetas sean devorados por sus estrellas centrales, la migracion del planeta debe
ser considerablemente retrasada o detenida de alguna manera. Con este fin se utiliza el
factor cyr. Pero la pregunta es, jcuénto debemos frenar la migracion planetaria?

Se propusieron un gran numero de escenarios para resolver el problema de frenar
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la migraciéon. Menou y Goodman (2004) exploraron cémo las incertezas en la estruc-
tura de los discos protoplanetarios pueden afectar a las tasas de migracion de tipo I
y encontraron que ésta puede ser significativamente retrasada cuando se encuentran
con transiciones de opacidades en el disco; Lyra et al., (2009) mostraron que cuando
la temperatura y densidad superficial del disco se hacen menores, la migracion orbital
y las escalas de tiempo de disipacion del disco se hacen comparables; en el trabajo de
Paardekooper y Mellema (2006), ellos muestran a través de simulaciones hidrodinami-
cas en tres dimensiones, que los planetas pueden moverse hacia adentro o hacia afuera,
dependiendo del valor de la opacidad local; Matsumura et al. (2007) propusieron que
las regiones de baja viscosidad en el disco (zonas muertas) pueden frenar significativa-
mente el movimiento orbital del planeta; Terquem (2003) y Nelson y Papaloizou (2004),
mostraron que cuando se incluyen los efectos de los campos magnéticos, la migracion
de tipo I se retrasa significativamente e incluso se frena en algunos casos; Masset et. al
(2006a) mostraron que los saltos en la densidad superficial del disco pueden atrapar a
los protoplanetas menos masivos, reduciendo la tasa de migracion de tipo I a la tasa de
acrecion viscosa del disco. Finalmente también agregamos que la irradiacion podria abrir
un agujero debido a la fotoevaporizacion (Clarke et al., 2001; Alexander et al., 2006a,
2006b), que vacia rapidamente el disco, deteniendo la migracion aun més rapidamente.

Todos estos trabajos muestran que la tasa de migracion de tipo I depende fuerte-
mente de las condiciones exactas del disco en la vecindad del embrién. Por lo tanto,
debemos ser cautelosos acerca de cual es el valor de ¢, adoptado. El factor que de-
tiene la migracion deberia ser una funcion que dependa de las condiciones del disco en
las proximidades del embrién y como tal, no deberia ser un tnico valor para todos los
discos sino una distribucion de valores, dependiendo de las caracteristicas de la nebulosa
primordial. Esta puede ser una solucién al problema de la superpoblaciéon hallada en las
simulaciones, dado que el niimero de planetas super masivos observados en la poblacion
I es fuertemente dependiente del valor de c,,;,; considerado, en otras palabras, de la
tasa de migracion de tipo I adoptada. Por lo tanto, con el fin de tener un modelo mas
apropiado de disco, deberiamos considerar una distribucion de valores de c;;4r, teniendo
en cuenta que los factores que inhiben la migracion dependen del disco en los cuales los
planetas estan inmersos.

4.5. Parte V: Analisis de la arquitectura de los siste-
mas planetarios y estudio de la habitabilidad

Sabemos que el nimero de sistemas planetarios hallados alrededor de estrellas de
tipo solar, en nuestra vecindad cosmica asciende a 225, de los cuales 195 se encuentran
orbitando estrellas simples. Como vimos en la seccion 2.2.3, la poblacion de sistemas

Lhttp://exoplanets.org/
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planetarios de miltiples planetas es muy diversa y presenta una gran variedad de arqui-
tecturas que reflejan su medio ambiente de formaciéon y que utilizaremos para testear
nuestro modelo tedrico de formacién de sistemas planetarios.

Asi, la ultima parte de esta tesis esta dedicada al estudio de la estructura de los
sistemas planetarios, donde nos enfocamos en investigar la diversidad de arquitecturas
observadas y su relacion con el medio ambiente de formacion, de forma tal de responder
preguntas como jqué tan comin son los sistemas planetarios como el nuestro en el Uni-
verso?, jqué factores influyen en la arquitectura de los sistemas planetarios?, jcuales son
las diferencias y similitudes entre los sistemas planetarios? y jcuéales on las arquitecturas
posibles de sistemas planetarios esperamos encontrar en el Universo?.

Con este objetivo, exploramos la importancia de diversos factores que definen las
condiciones iniciales de nacimiento de los sistemas planetarios, como la masa y el ta-
mano del disco, la metalicidad, la masa de la estrella central y la escala de tiempo de
disipacion del disco gaseoso, analizando su influencia en la arquitectura del sistema pla-
netario resultante. También exploramos la influencia de algunos parametros clave de
nuestro modelo, que ya habiamos explorado en etapas anteriores, como asumir distintos
perfiles de disco inicial y tasas de migracion planetarias, a fin de encontrar qué factores
reproducen mejor la muestra diversa de sistemas planetarios observados. Para hacer el
analisis, introducimos una nueva clasificacion para los sistemas planetarios, basando-
nos en las observaciones y en un anélisis tedrico del proceso de formacion. Con nuestros
resultados, podemos predecir cuales son los sistemas planetarios mas comunes en el Uni-
verso y averiguar si nuestro Sistema Solar es una rareza o esperamos que se encuentren
mas sistemas planetarios anélogos al nuestro en un futuro préoximo, analizando también
cual es el habitat méas favorable para la formacion de planetas terrestres potencialmente
habitables.

El modelo que usamos en esta etapa es el mismo que detallamos en la parte IV
de nuestro estudio, con lo cual en esta parte nos concentramos en los resultados que
obtuvimos, los cuales se detallan también en nuestro trabajo Miguel et al. (2010b), y
en comparar nuestros resultados numéricos con la poblacién de sistemas planetarios
extrasolares observados.

4.5.1. Sistemas planetarios reales y simulados

En la etapa previa de este estudio hemos estudiado algunos parametros clave de
nuestro modelo y analizamos su influencia en el diagrama de masas y semiejes de pla-
netas extrasolares, encontrando que la tasa de migracion de tipo I y perfil de densidad
del disco son claves a la hora de reproducir la muestra de exoplanetas observados. En
esta etapa de nuestro estudio realizaremos una serie de simulaciones numéricas, varian-
do los mismos pardmetros que fueron encontrados fundamentales en la etapa anterior y
analizando estadisticamente nuestros resultados, explorando cual es la tipica composi-
cibn que esperamos encontrar en un sistema planetario extrasolar. En cada simulacion
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generamos 1000 sistemas planetarios, en donde las condiciones iniciales para cada uno
de ellos se toman al azar, basados en las mismas condiciones que utilizamos en la etapa
anterior y que fueron especificadas en la seccion 4.4.2.

Con el fin de determinar cuantos de los sistemas planetarios generados en nuestras
simulaciones reproducen a un sistema planetario observado, asumimos que un sistema
planetario real es reproducido cuantitativamente por uno artificial, cuando las masas
y semiejes mayores de los planetas gigantes pertenecientes a dicho sistema coinciden a
menos de un 10 % con los correspondientes planetas del sistema simulado. Hasta la fecha,
hay 225 sistemas planetarios que se encuentran orbitando una estrella similar al Sol, 66 %
de ellos pudo ser reproducido cuantitativamente por nuestras simulaciones. El restante
33% si bien no pudo ser reproducido de forma cuantitativa, si pudo ser reproducido
de forma cualitativa, con sistemas planetarios de similar arquitectura pero en donde
las masas y/o semiejes de sus planetas no concuerdan exactamente. En la siguiente
seccion mostramos esta comparacion cualitativa y también analizamos las diferentes
arquitecturas encontradas, las caracteristicas de los sistemas planetarios simulados y
cOmo es que es estas caracteristicas finales mapean los discos en donde nacieron.

4.5.2. Una clasificaciéon para los sistemas planetarios

Los sistemas planetarios encontrados hasta ahora presentan caracteristicas diferen-
tes y con el fin de comprender su formaciéon, composicion y relacion con su disco de
nacimiento, es conveniente clasificarlos de acuerdo a su arquitectura. La clasificacion
que introducimos en nuestro trabajo Miguel et al. (2010b), fue explicada en la seccion
2.2.3 y esta basada en las propiedades de los planetas gigantes observados y en algunas
consideraciones teoricas. De acuerdo con esta clasificacion, podemos separar a los sis-
temas planetarios en sistemas Jupiter-calientes, sistemas solares, sistemas combinados,
sistemas Jupiter-frios y sistemas rocosos.

En la tabla 2.8 presentada en la seccion 2.2.3, mostramos la estadistica de la po-
blacion de sistemas planetarios extrasolares observados, en donde encontramos que la
mayoria de los sistemas planetarios son sistemas Jupiter-calientes, pero también halla-
mos una poblacion grande de sistemas analogos a nuestro Sistema Solar.

En lo que sigue, exploraremos estadisticamente la poblaciéon de sistemas planetarios
artificiales generada con nuestras simulaciones. Las tablas 4.2, 4.3 y 4.4, muestran el
porcentaje de los sistemas generados en nuestras simulaciones que pertenecen a las
distintas clases de sistemas planetarios de nuestra clasificacion. Cada tabla muestra el
resultado de simulaciones realizadas adoptando distintos perfiles de disco inicial, de esta
manera, la tabla 4.2 muestra los resultados cuando se asumi6 v = 0,5, en la tabla 4.3,
se adopt6 v = 1 y en la tabla 4.4 analizamos estadisticamente los resultados hallados
cuando se considera v = 1,5 en las simulaciones. En cada tabla, las distintas columnas
muestran la estadistica hallada en simulaciones realizadas adoptando diferentes tasas de
migracion de tipo I.
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El primer resultado de gran impacto que encontramos, es que en todos los casos,
independientemente del perfil de disco o la tasa de migracion adoptada, siempre son
mayoria los sistemas planetarios rocosos. Esto sistemas son una mayoria invisible, dado
que todavia no se observo ningun sistema planetario de estas caracteristicas, debido a
que las técnicas de deteccion de planetas extrasolares no permiten atun la observacion de
estos sistemas. Nosotros esperamos que cuando las técnicas observacionales lo permitan
detectemos una gran cantidad de estos sistemas planetarios.

También notamos que no hay ningin sistema planetario Jupiter-frio en nuestras
simulaciones. Esto se debe a que adoptamos el modelo de inestabilidad del nicleo para
la formacion de planetas gigantes y de acuerdo con este modelo, podemos formar planetas
gigantes cerca de la estrella central, preferentemente en los alrededores de la linea de
hielo, que para una estrella como el Sol esta ubicada a ~ 2,7 U A. Este modelo adoptado
para representar la formacion de un planeta gigante no explica la formaciéon de planetas
ubicados a distancias mayores que 30 UA. Podria ocurrir que el planeta se forme en
las regiones internas del sistema planetario y después migre hacia una region exterior,
pero de acuerdo al modelo de migracion adoptado en nuestro estudio, la mayoria de
los planetas migra hacia la estrella central. Finalmente podria ocurrir que el planeta se
haya formado en el sistema planetario interior y posteriormente haya sido eyectado a la
parte externa del mismo, pero este problema no fue abordado en nuestro estudio. Por
lo tanto, necesitamos un escenario diferente para explicar el origen de estos planetas
gigantes, como podria ser un mecanismo diferente de formacion (ver por ejemplo, Boss,
1997, 1998) o bien la formacion y posterior eyeccion de los planetas hacia la parte externa
del sistema (Chatterjee et al., 2008; Dodson-Robinson et al., 2009; Veras et al., 2009).

Finalmente podemos ver en las tablas que hay otro tipo de sistemas planetarios
denominados sistemas fallidos. Estos son sistemas que nacieron en discos de muy baja
masa, los cuales no permitieron la formacion de objetos con masas mayores que la masa
del planeta Mercurio.

Como podemos observar en la tabla 4.2, cuando no se considera la migraciéon plane-
taria encontramos un alto porcentaje de sistemas solares, mientras que el porcentaje de
sistemas Jupiter-calientes es realmente bajo. Esto se debe a que los planetas gigantes
se forman en regiones de alta acumulacion de solidos. La densidad superficial de soli-
dos considerada en este caso permite la formacion de estos planetas inicamente en los
alrededores de la linea de hielo, dado que no hay acumulaciéon de material s6lidos en
otras regiones del disco. Sumado a esto, si la migraciéon no se considera, estos planetas
permanecen donde se formaron, convirtiendo al sistema en un sistema analogo a nuestro
Sistema Solar.

Cuando la migracion se considera, los planetas tienen un movimiento orbital hacia la
estrella central y como consecuencia, el nimero de sistemas Jupiter-caliente y sistemas
combinados aumenta, mientras que el nimero de sistemas solares disminuye. También
observamos que cuando la migracion es demasiado rapida (¢ = 1), la poblacion de
sistemas rocosos aumenta draméticamente, debido a que en este caso la escala de tiempo
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Cuadro 4.2: Porcentaje ( %) de sistemas planetarios formados cuando se asume un perfil
caracterizado por v = 0,5 y diferentes tasas de migracion de tipo I.

v=0,5
‘ Tipo de sistema planetario Sin migracion cuigr = 0,01 cpigr = 0,1 Cpigr = 1 ‘
Jupiter-caliente 0.2 2.7 4.3 4.1
sistema solar 11.3 12.6 9.1 1.8
Jupiter-frio 0 0 0 00
combinado 0 3 2.2 0.5
rocoso 77.2 70.8 73.4 81.9
fallido 11.3 10.9 11 11.7

Cuadro 4.3: Porcentaje (%) de sistemas planetarios formados cuando se asume un perfil
caracterizado por v = 1 y diferentes tasas de migracion de tipo I.

v=1
‘ Tipo de sistema planetario Sin migracion cpigr = 0,01 cpigr = 0,1 Crigr =1 ‘
Jupiter-caliente 1.8 8.2 11.1 5.8
sistema solar 23.7 19.9 7.7 1.4
Jupiter-frio 0 0 0 00
combinado 0 9.3 6.3 0.3
rocoso 73.4 61.6 72.8 88.3
fallido 1.1 1 2.1 4.2

de migracién muy corta e inhibe el crecimiento de los embriones.

La tabla 4.3 muestra los porcentajes de cada clase hallados en las simulaciones que
realizamos con un perfil de disco caracterizado por un exponente 1 en la parte interna
del disco. Asumir un perfil de disco mas empinado, implica que los solidos estan acumu-
lados en la parte interna del disco. Esta acumulacion permite la formacion de una mayor
cantidad de planetas gigantes y como resultado, el nimero de sistemas rocosos disminu-
ye, como puede verse en la tabla en todos los casos excepto cuando el parametro para
detener la migracion de tipo I es igual a 1. Como hemos dicho, esta rapida migracion
inhibe el crecimiento de los embriones, atin para un disco con v = 1.

Cuando asumimos un perfil con v = 1,5, encontramos los resultados que se muestran
en la tabla 4.4. Este caso se caracteriza por un exceso de solidos en la region interna del
disco y una baja densidad en la region externa del mismo. Mientras que la poblacion de
sistemas rocosos sigue decreciendo y el nimero de sistemas solares y Jupiter-calientes
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Cuadro 4.4: Porcentaje ( %) de sistemas planetarios formados cuando se asume un perfil
caracterizado por v = 1,5 y diferentes tasas de migracion de tipo I.

vy=15
‘ Tipo de sistema planetario Sin migracion cuigr = 0,01 cpigr = 0,1 Cpigr = 1 ‘
Jupiter-caliente 4.5 15.3 14.8 3.7
sistema solar 27.1 16.4 7.2 0
Jupiter-frio 0 0 0 0
combinado 0.9 15.6 6 0
rocoso 67.3 52.5 64.6 56.6
fallido 0.2 0.2 7.4 39.7

sigue aumentando, hay una diferencia con el caso previo (y = 1) y este, en términos
del porcentaje de sistemas Jupiter-caliente y solares que encontramos. Cuando v = 1,5
la densidad superficial de sélidos es muy alta en las partes internas del disco, mientras
que cae rapidamente mas alla de la linea de hielo, hecho que favorece la formacion de
Jupiter-calientes y como consecuencia encontramos una mayor porcentaje de sistemas
Jupiter-caliente en este caso.

4.5.3. Caracterizando a las distintas clases de sistemas planeta-
rios

Dividimos a los sistemas planetarios en cinco clases de acuerdo con las caracteristicas
de sus planetas y realizamos un analisis estadistico de los mismos, comparando con
los datos observacionales. En esta seccion exploramos en detalle cada clase de sistema
planetario.

Sistemas Jupiter-calientes

Como vimos en la tabla 2.8, el 55,3% de los sistemas planetarios conocidos son
sistemas Jupiter-calientes. Esto se debe a que estos sistemas son los mas faciles de
ser detectados con las técnicas de observacion actuales, pero de acuerdo con nuestros
resultados, este tipo de sistema planetario no seria el mas comun en el Universo.

La figura 4.33 muestra una comparacion entre algunos sistemas Jupiter-calientes
detectados y algunos generados artificialmente en nuestras simulaciones. En la figura,
sOlo se graficaron los planetas con masas mayores que 15 Mg en el caso de los sistemas
artificiales. Como podemos ver, nuestro modelo reproduce cuantitativamente los sistemas
observados.
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Sistemas Observados Sistemas Simulados
128 M, 138 M,
13 M; L4M;
HATFS . e
121 M, 726 My 121M,, 6.87 My
WASP 14
L12M L12M
o 1M = 0.91 M,
WASP 26 . .
105 My 2.95M; LO5 My, 272 M,
COROT 6
0.95 M 0.95 M
s 1.02 My e 1.04 M;
CORCT 1 .
15.46 M,
0.8 M, 0.8 My,
HD 162020
0.7 M 0.7 M
s 0.37 M, s 0.38 My
HD 93083 . .
| 1 1 1 1 | 1 1 1 | 1 |
0 0.01 0.05 0.1 05 1 0 0.01 0.05 0.1 05 1
a [UA] a [UA]

Figura 4.33: La figura muestra algunos ejemplos de sistemas Jupiter-calientes con un
solo planeta observados, los cuales se muestran en la primera columna, comparados con
sistemas analogos hallados en nuestras simulaciones, los cuales se muestran en la segunda
columna. El semieje mayor de cada planeta se muestra en las abscisas, mientras que el
tamano del circulo indica su masa, la que también estd impresa en unidades de masas
de Jupiter encima de cada uno de los planetas.
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Los sistemas HAT-P-8 (primera fila), WASP-26 (tercera fila) y el sistema HD 162020
(sexta fila), son similares a sistemas simulados que fueron generados asumiendo un perfil
de disco caracterizado por v = 1 y la tasa de migracion mas rapida. Por otro lado, los
sistemas simulados que se muestran en las filas 2 y 5, fueron formados considerando un
perfil de disco caracterizado por v = 1,5 y ¢pigr = 1. El sistema anélogo al Corot 6
(cuarta fila) se form6 asumiendo que v = 1,5 y una tasa de migracion retrasada 10 sélo
10 veces y finalmente, el sistema con el Jupiter-caliente de menor masa que se muestra
en la tdltima fila, se form6 adoptando como condiciones iniciales que v = 1,5 y en donde
no se considerd la migracion planetaria.

Como puede verse en las figuras, con la excepcion del dltimo sistema, todos los otros
se formaron asumiendo un perfil de disco caracterizado por una gran acumulacién de
solidos en la parte interna del disco y una rapida migracion. Estas son las condiciones
preferenciales para la formacion de estos sistemas. El sistema generado en la tltima
fila, es un sistema raro, que fue formado en un disco muy masivo donde los solidos
son abundantes y estan concentrados en la parte interna del mismo (y = 1,5), lo que
permiti6 la formacion de un planeta gigante cerca de la estrella.

De acuerdo con los datos observados, la mayoria de los sistemas Jupiter-calientes
tienen un tnico planeta gigante. Con el fin de determinar si esta es una caracteristica
intrinseca de estos sistemas, analizamos el niimero de planetas gigantes que esperamos
encontrar en un sistema de esta clase.

La figura 4.34 muestra histogramas representando el porcentaje de sistemas Jupiter-
caliente que albergan uno, dos o tres planetas gigantes. En nuestras simulaciones no se
formo ningin sistema Jupiter-caliente con mas de tres planetas gigantes. En la figura,
las filas muestran resultados de simulaciones realizadas con diferentes valores de ~.
En la primera, v = 0,5 , en la segunda fila se adopté v = 1 y la ultima muestra
los histogramas resultantes de asumir v = 1,5. Por otro lado, las diferentes columnas
muestran los resultados de las simulaciones realizadas cuando se adoptaron diferentes
tasas de migracion de tipo 1. En la primera columna la migracién no fue considerada, en
la segunda, la migracion se considera,pero la migracion de tipo I se retrasa 100 veces, en
la tercer columna se asumio6 un valor para ¢ igual a 0,1 y la tltima columna muestra
los histogramas que obtuvimos cuando no se detiene la migracion.

Como podemos ver en las figuras, el nimero de planetas gigantes que alberga un
sistema Jupiter-caliente es fuertemente dependiente de la tasa de migracion adoptada.
Cuando la migracién no se considera (primera columna), todos los sistemas albergan
un unico planeta gigante. Estos sistemas se forman en discos muy masivos y forman
planetas in situ, siendo sistemas muy raros.

Cuando la migracion se considera pero se frena 100 veces (segunda columna), hay
algunos sistemas que albergan dos planetas gigantes, pero tinicamente aquellos sistemas
que se formaron asumiendo el perfil de disco més empinado (7 =1 o 1,5). Un disco que
se caracteriza por un perfil con un exponente en la parte interna dado por v =1, es un
disco que favorece la formacion de varios planetas gigantes en forma simultanea, luego
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100 =

Porcentaje de Sistemas Planetarios

2 3 1 2 3 1 2 3 1 2

Numero de Planetas Gigantes por Sistema Planetario

7=0.5

¥=1.5

v=1

Figura 4.34: Histogramas que muestran el porcentaje de sistemas Jupiter-calientes que
albergan uno, dos o tres planetas con masas mayores que 15 Mg. Mostramos los re-
sultados encontrados para todos los casos analizados. Las diferentes filas muestran los
histogramas resultantes de simulaciones en las que se adoptaron diferentes perfiles de
disco y las columnas muestran los resultados obtenidos con diferentes tasas de migracion.
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la migracion los empuja hacia la estrella, formando sistemas Jupiter-calientes. Cuando
tenemos un sistema formado asumiendo v = 1,5, este tipo de perfiles no favorece la
formacion simultdnea de varios planetas gigantes, dado que los s6lidos se concentran
mucho en la region interna, dando lugar preferentemente a un tnico planeta gigante.
Como consecuencia, si bien encontramos algunos sistemas con mas de un planeta gigante,
estos son la minoria, y un porcentaje mucho menor que la cantidad de sistemas con dos
planetas gigantes hallados con un perfil mas suave.

En la tercer columna la migracion se detiene solo 10 veces y notamos que cuando la
migracion es mas rapida, todos los perfiles de disco explorados forman algunos sistemas
con dos planetas gigantes y hasta hay algunos sistemas con tres planetas gigantes, en el
caso en que v = 1, que es el caso que més favorece la formacion simultanea de varios
planetas gigantes en el disco.

Finalmente, la dltima columna muestra los resultados cuando la migracion no se de-
tiene. Lo que notamos es que una rapida migracion inhibe el crecimiento de los embriones
y por lo tanto no encontramos sistemas que tengan méas de un planeta gigante.

Como conclusion general, observamos que en todos los casos analizados la mayoria
de los sistemas estan compuestos por un dnico planeta gigante, lo que también es una
tendencia de los datos observacionales (Wright et al., 2009).

Sistemas solares

Hasta ahora, se observaron 82 sistemas alrededor de estrellas solitarias, que pueden
ser clasificados como sistemas solares. Estos 82 sistemas representan el ~ 36 % de todos
los sistemas planetarios detectados, como se mostrd en la tabla 2.8.

La figura 4.35 muestra una comparaciéon cualitativa entre algunos ejemplos de sis-
temas solares observados, que se muestran en la primera columna y algunos sistemas
simulados, que se muestran en la segunda. En todos los casos graficamos tinicamente
los planetas con masas mayores que 15 Mg, por una cuestion de escala. En la figura, el
semieje mayor de los planetas se indica en el eje x, mientras que sus masas se representan
mediante el tamano de los circulos y esta especificada en cada planeta. Como podemos
ver, los sistemas solares observados pueden reproducirse con nuestro modelo.

En la figura, el sistema solar artificial que se muestra en la primera fila se formo
asumiendo 7 = 1y c¢pigr = 0,1. En la segunda fila, el sistema simulado se originé
adoptando v = 0,5 y ¢migr = 0,1. Como podemos ver en ambos casos, se necesita tener
un perfil de disco mas bien chato para originar esta clase de sistemas. Esto se debe a que
bajos valores de ~, favorecen la formacion de varios planetas gigantes al mismo tiempo
en el disco, lejos de la estrella central. Para poder generar un sistema solar en un disco
con una gran acumulacion de solidos en la parte interna, como ocurre cuando v = 1,5
y que también es el perfil mas similar al modelo de la nebulosa solar de masa minima
(Hayashi, 1981), se necesita tener una migraciéon muy lenta o ninguna, para que los
planetas gigantes que se forman en la linea de hielo no migren demasiado formando un
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Figura 4.35: Una pequena muestra de sistemas solares observados, los cuales se muestran
en la primera columna, comparados con algunos de los sistemas generados en nuestras
simulaciones, en la segunda columna. La posiciéon a lo largo del eje x indica el semieje
del planeta, mientras que la masa de cada uno se indica con el tamano del circulo que
lo representa y estd indicada en cada planeta.
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sistema Jupiter-caliente. Esto es precisamente lo que observamos en el sistema artificial
formado en la tercer fila, que fue originado asumiendo un perfil de disco caracterizado
por v = 1,5 y en donde no se consider6 la migracion planetaria. Finalmente, el sistema
planetario formado en la cuarta fila, se origin6 en un disco caracterizado por v = 1
y en donde no se consider6 la migracion, lo que es el escenario mas favorable para la
formacion de estos sistemas.

En este estudio, no podemos ignorar a nuestro propio Sistema Solar. En la figura 4.36
mostramos una comparacion cualitativa entre nuestro Sistema Solar y uno artificial. En
el eje x se muestra el semieje de los planetas y su masa se representa por el tamano del
circulo y se muestra encima de cada planeta.

En la figura mostramos tnicamente a Jupiter y Saturno, dado que no encontramos
ningln sistema artificial con la masa y ubicacion exacta de todos los planetas gigantes
de nuestro Sistema Solar. Luego, el sistema solar artificial que se muestra en la figura,
reproduce tnicamente la formacion de dos de los planetas gigantes de nuestro Sistema.
Para la formacion del sistema artificial se adoptd un disco con v = 0,5 y sin migracion
planetaria. Como ya vimos en la parte IV de nuestro estudio, un sistema caracterizado
por un valor de v muy grande no permite la formacioén de planetas gigantes alejados de
la estrella central. Por otro lado, una migraciéon muy rapida mueve a los planetas hacia
la parte interna del disco y lo convierte en un sistema Jupiter-caliente. Asi, se necesita
un bajo valor de v y una tasa de migracion lenta, para formar sistemas como el nuestro.

Mirando la composicion de los 83 sistemas solares detectados hasta ahora (en donde
incluimos a nuestro propio Sistema Solar), podemos notar que solo 5 de ellos tienen
mas de un planeta gigante detectado. Sumado a esto, y con la excepcién de nuestro
Sistema Solar, todos ellos contienen dos planetas gigantes. Dado que no sabemos si esto
es un bias observacional o es una caracteristica de estos sistemas, analizamos nuestros
resultados.

La figura 4.37 muestra histogramas del porcentaje de sistemas solares generados en
todas nuestras simulaciones que albergan uno, dos o tres planetas con masas mayores que
15Mg,. Las columnas en el grafico muestran los resultados de las simulaciones realizadas
con diferentes tasas de migracion, siendo la primera columna el resultado de simular
sistemas planetarios cuando no se considera la migracion, en la segunda columna ¢,,;5r =
0,01, en la tercera cpr = 0,1 y en la cuarta columna no se detiene la migracion de
tipo I. Mientras que en las diferentes filas mostramos los resultados de las simulaciones
realizadas con diferentes perfiles de disco.

La primera fila muestra los resultados que hallamos cuando el perfil de densidad
se caracteriza por v = 0,5. La densidad superficial en estos discos es muy suave y no
hay acumulacién de gas y solidos en la parte interna del mismo. Como consecuencia,
la formacion de planetas gigantes ocurre mas lejos de la estrella central que en los
casos de perfiles mas empinados. La migracion los mueve hacia la estrella, pero esta
no es suficiente como para situarlos dentro de 1 UA y por esta razon estos sistemas
permanecen como sistemas solares. Dado que en este caso se permite la formacion de
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Figura 4.36: La figura muestra una comparacion entre nuestro Sistema Solar (primera
columna) y un sistema solar generado en nuestras simulaciones (segunda columna). El
semieje mayor de cada planeta se muestra en el eje x. La masa de cada planeta esta
indicada en masas de Jupiter y se representa por el tamano del circulo.
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Figura 4.37: La figura muestra los histogramas generados a partir de los resultados de
nuestras simulaciones, en donde se indica el porcentaje de sistemas solares que albergan
uno, dos o tres planetas gigantes. Mostramos los resultados hallados en todas las simu-
laciones realizadas, donde las filas y columnas representan los resultados hallados con
diferentes perfiles de disco y tasas de migracion, respectivamente.
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varios planetas gigantes alejados de la estrella central, encontramos sistemas con mas de
un planeta gigante, incluso con tres, con casi todas las tasas de migraciéon consideradas.

Cuando el perfil de densidad es un poco mas empinado, v = 1, notamos que hay
algunos sistemas con dos planetas gigantes, por lo tanto, este perfil de disco también
permite la formacion de varios planetas gigantes, aunque en ningtin caso encontramos
sistemas con mas de dos. De todas formas, notamos que cuando la migraciéon es mas
lenta, hay un mayor porcentaje de sistemas con dos planetas gigantes, aunque en ningtin
caso excede el porcentaje de sistemas con uno solo.

Finalmente, en el caso del perfil mas empinado de todos los adoptados en nuestro
estudio (v = 1,5), vemos globalmente que el porcentaje de los sistemas con multiples
planetas gigantes se redujo en comparaciéon con los casos anteriores, ya que hay una
mayor acumulacion de solidos en la parte interior del disco que favorece la formaciéon
de un tnico planeta gigante por sistema, lo que estd de acuerdo con los resultados
encontrados por Guilera et al. (2010).

Sistemas combinados

Estos sistemas representan una clase intermedia entre los sistemas Jupiter-caliente y
los sistemas analogos a nuestro Sistema Solar. Dado que pertenecer a esta clase implica la
presencia de al menos un planeta gigante dentro de 1 U A y al menos uno mas alejado de la
estrella anfitriona, todos los sistemas que pertenecen a esta categoria albergan més de un
planeta con masa mayor que 15 M. Nuestros resultados coinciden con las observaciones
en cuanto a la frecuencia de estos sistemas. De acuerdo con las observaciones, solo el 8 %
de los sistemas planetarios descubiertos hasta ahora pertenecen a esta clase, mientras que
nuestras simulaciones muestran que en ningin caso los sistemas combinados generados
superan el 12 % de la muestra artificial total.

La figura 4.38 muestra una comparacion entre algunos sistemas combinados obser-
vados (primera columna) y sistemas artificiales (segunda columna), donde graficamos
unicamente los planetas gigantes. Los circulos amarillos indican la masa de la estrella
central (en masas solares), mientras que los circulos negros indican la masa de los pla-
netas (en masas de Jupiter). En el eje x estan representados los semiejes de los planetas.

Como puede verse en la figura, los sistemas combinados generados en nuestras si-
mulaciones reproducen cualitativamente a los observados, de forma que la arquitectura
de estos tltimos puede ser explicada por el modelo de acrecion del niicleo y las tasas
de migracion adoptadas en nuestro estudio. También observamos que mientras estos
sistemas pertenecen a la misma categoria, son cualitativamente distintos, dado que hay
miltiples factores que actian determinando su arquitectura.

Por un lado, la fila uno muestra un sistema con dos planetas gigantes en el cual la
masa del planeta interior es menor que la masa del exterior. El sistema artificial fue
generado usando un perfil de disco caracterizado por un exponente en la parte interna
de v =1 y una baja tasa de migracion (¢,,;,r = 0,01). Este sistema fue originado en un
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Figura 4.38: Ejemplos de sistemas combinados observados (primera columna), compa-
rados con aquellos generados en nuestras simulaciones (segunda columna), donde grafi-
camos Unicamente los planetas gigantes. Las posiciones de los circulos a lo largo de las
abscisas indican el semieje de los planetas y el tamano del circulo indica la masa de los
mismos. Ademas, también indicamos la masa de cada planeta en masas de Jupiter.
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disco con un perfil suave, donde el planeta més masivo se formo6 en la region de mayor
acumulacion de so6lidos y el menor se formé més cerca de la estrella anfitriona. Dado
que la migracion se retrasé 100 veces, estos planetas no se movieron mucho de la region
en la que nacieron.

También observamos sistemas como el que se muestra en la segunda fila, donde la
masa de los planetas también crece hacia afuera, pero la diferencia entre las masas
del planeta interno y externo es mucho mas marcada que en el caso previo. El sistema
artificial se origind a partir de un disco caracterizado por v = 1,5 y una tasa de migracion
lenta (i = 0,01). Este perfil de disco se caracteriza por un exceso de solidos en la parte
interna, especialmente en la linea de hielo, causando la rapida formaciéon del planeta méas
grande en esta region. Por otro lado, el planeta menor se form6 mas cerca de la estrella
central, con los s6lidos disponibles en esa region. La migracién empujoé lentamente a este
planeta mas atin hacia la estrella, encontrando nuevo material para acretar que aumenta
la masa de su niicleo y le permite adquirir una envoltura gaseosa.

En el sistema planetario que se muestra en la tercer fila, también se observa que el
gradiente de masa crece hacia afuera, pero en este caso el sistema alberga 4 planetas
con masas mayores que 15 Mg y menores que 2 M. El sistema simulado se originé en
un disco con un perfil caracterizado por v = 1 y una tasa de migraciéon mas rapida que
en los casos anteriores (¢pmigr = 0,1). Dado que el disco es bastante chato, se permitio la
formacion de varios planetas gigantes en el mismo disco.

Por otro lado hay sistemas como los que se muestran en las filas 4 y 5, donde en
ambos casos la masa crece hacia dentro y los sistemas artificiales fueron obtenidos a
partir de un disco con 7 = 1 y una rapida migracion frenada solo 10 veces (¢pigr = 0,1).
En estos sistemas los planetas se forman mas alla de la linea del hielo y migran hacia
la estrella central adquiriendo méas masa. Los planetas inicialmente més cercanos a la
linea de hielo tienen una mayor cantidad de s6lidos disponibles para su crecimiento que
los que se forman en regiones mas externas y por eso son més masivos. Luego migraron
hasta alcanzar sus posiciones finales.

Sistemas rocosos

Aunque ninguno de estos sistemas fue observado todavia, las tablas 4.2, 4.3 y 4.4,
muestran que de acuerdo con nuestros resultados, la mayoria de los sistemas planetarios
pertenecen a esta categoria.

Con nuestro modelo somos capaces de analizar las primeras etapas de la formacion
de los planetas terrestres, los cuales se originan en un disco donde varios embriones
crecen de forma simultanea. Estudiar las ultimas etapas de crecimiento de los planetas
rocosos, implica un monitoreo de la dindmica de los mismos, tales como las interaccio-
nes resonantes importantes durante las ultimas etapas de su crecimiento (por ejemplo,
Chambers, 2001; Raymond et al., 2009), que no analizamos con nuestro modelo. Sin
embargo, creemos que nuestros estudios son un complemento importante de los estudios
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numéricos dindmicos que analizan las tltimas fases de evolucién, ya que proporcionan
las condiciones iniciales para estos estudios.

Como vimos en la seccion 4.2, el namero final de planetas que encontramos por
sistema planetario depende de muchos factores, siendo la masa del disco uno de los méas
importantes. Vamos a repetir este estudio aqui, dividiendo a los sistemas planetarios
como los formados en discos de baja masa (M, < 0,05), masa intermedia (0,05 < M, <
0,1) y en discos muy masivos (0,1 < M;), analizando con esta division el nimero final
de planetas hallado por sistema planetario.

Las figuras 4.39 muestran histogramas que representan el niimero final de embriones
por sistema planetario rocoso hallado en nuestras simulaciones, en donde no se considera
la migracion planetaria.

En las figuras, la linea roja muestra el histograma para los sistemas planetarios
formados en discos de baja masa, la linea gris representa el histograma para los sistemas
que nacieron en discos con masa intermedia y la linea azul muestra el histograma para
discos muy masivos. Como la evoluciéon de un sistema planetario es diferente al asumir
perfiles de disco distintos, mostramos los histogramas para diferentes valores de -, siendo
la figura 4.39(a) la que muestra los resultados cuando asumimos v = 0,5, la figura 4.39(b)
muestra el histograma resultante cuando se adopta v = 1y cuando v = 1,5 encontramos
los resultados hallados en la figura 4.39(c).

Como vimos en la figura 4.24, los discos més masivos tienen un menor nimero de
nucleos iniciales debido a que la separacion entre los embriones es mayor. Esto causa
que en los discos mas masivos los embriones tengan que crecer més para colisionar con
un embrién vecino en ausencia de migracion planetaria. Cuando el perfil de disco se
caracteriza por un exponente en la parte interna dado por v = 0,5, esto indica que
el disco es chato y el crecimiento de los embriones es mas lento cuando se lo compara
con otros discos con mayor acumulacion de s6lidos. Como resultado, el nimero final de
embriones en estos discos es mayor que el nimero alcanzado por discos menos masivos,
como vemos en la figura 4.39(a). También observamos que la mayoria de los sistemas
planetarios formados en discos muy masivos representados por la linea azul, tienen entre
20 y 25 embriones al final de la simulacion, mientras que los sistemas formados en discos
con poca masa tienen entre 10 y 15 planetas rocosos al final de la simulacion.

Cuando el perfil es un poco més empinado (7 = 1) esta tendencia continia, como
podemos ver en la figura 4.39(b), pero cuando el disco tiene un perfil de densidad
caracterizado por un exponente v = 1,5, el crecimiento de los embriones es realmente
rapido en las partes internas del disco, lo que favorece la fusiéon entre los embriones
vecinos y como resultado el niimero final de embriones en discos muy masivos es menor
que el numero final en discos con poca masa. La figura 4.39(c) muestra que cuanto mas
masa tiene el disco inicial, menor es la cantidad de embriones pasados 20 millones de
anos.

Como vemos en las figuras 4.39(a) , 4.39(b) y 4.39(c) el niumero final de planetas en
un sistema planetario es fuertemente dependiente del perfil inicial del disco. Sin embargo,
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Figura 4.39: Histogramas que muestran el nimero de planetas por sistema planetario
rocoso, donde la migracion no es considerada y se asumen diferentes perfiles de disco.
La figura 4.39(a) muestra los resultados cuando consideramos v = 0,5, la figura 4.39(b)
muestra el porcentaje de sistemas planetarios con un cierto nimero final de planetas
cuando v = 1 y finalmente los resultados obtenidos con v = 1,5 se muestran en la figura
4.39(c). En cada figura, la linea roja representa los sistemas planetarios rocosos formados
en discos con baja masa, la linea gris representa los sistemas originados en discos con
masa intermedia y la linea azul representa el histograma de los sistemas planetarios
originados en discos muy masivos.
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este no es el tinico factor importante, también la migracion planetaria modifica el nimero
final de planetas y por eso exploramos que pasa cuando se consideran diferentes tasas
de migracion. La figura 4.40 muestra el nimero final de planetas por sistema planetario,
cuando se adoptan diferentes perfiles del disco y también diferentes tasas de migraciéon
de tipo L. En la figura,las diferentes columnas muestran los resultados de las simulaciones
realizadas con diferentes tasas de migracion de tipo I, siendo ¢,,;,r = 0,01 en la primera
columna, en la segunda columna se muestran los histogramas que resultan cuando la
migracion se retrasa 10 veces y la tltima columna muestra los resultados cuando se
asume Cy,;g; = 1. Los histogramas en las diferentes filas son los que resultan de considerar
diferentes perfiles de disco (en la primera fila v = 0,5, en la segunda v = 1 y en la ultima
v=15).

La interaccion entre un embriéon y el gas nebular mueve a los embriones hacia la
estrella central. Esto produce que los ntucleos sufran un mayor ntimero de colisiones
y como resultado de estas fusiones hay un menor nimero de embriones al final de la
simulacion. Mientras que este efecto es realmente importante para determinar el nimero
final de planetas por sistema rocoso, la tasa de migraciéon también depende del perfil de
disco considerado por lo tanto analizamos ambos efectos.

Cuando consideramos un perfil caracterizado por v = 0,5, notamos que si la tasa
de migracion es c¢,igr = 0,01 el histograma es similar al caso sin migracién, aunque
en este caso la mayoria de los sistemas planetarios formados en discos muy masivos
albergan ~ 20 planetas. Cuando la migracion es mas rapida (¢mi,r = 0,1), notamos que
la mayoria de los sistemas alberga entre 15 y 20 planetas al final de la simualcién y
cuando la migraciéon no se retrasa, la mayoria de los sistemas planetarios alberga menos
de 15 planetas al final de la simulacion.

Cuando el perfil inicial del disco se caracteriza por v = 1y ¢,ier = 0,01, notamos que
la mayoria de los sistemas planetarios formados a partir de discos poco masivos albergan
entre 15 y 20 planetas finales, mientras que la mayoria de los sistemas rocosos formados
a partir de discos muy masivos terminan con entre 5 y 10 planetas finales. Cuando la
migracion es méas rapida, los histogramas de los sistemas formados a partir de diferentes
perfiles de disco, comienzan a ser similares y la mayoria de los sistemas (formados en
cualquier disco), albergan menos de 15 planetas al final de la simulacion. Finalmente,
cuando la migracion no se detiene, observamos que la mayoria de los sistemas alberga
menos de 10 planetas.

La ultima fila muestra los histogramas resultantes cuando se considera v = 1,5. En
este caso notamos que ain cuando la migracion es lenta (¢,;,; = 0,01), la mayoria de los
sistemas formados en discos muy masivos albergan 5 planetas al final de la simulacion.
Por otro lado, el nimero final de planetas formados en discos con baja masa, permanece
grande. Cuando la migracion es mas rapida (¢,,; = 0,1,), la mayorfa de los sistemas
planetarios formados en cualquier disco alberga 10 planetas al final de la simulacion.
Finalmente, cuando ¢,,;;; = 1 observamos que la mayorfa de los sistemas formados en
discos de masa intermedia y baja tienen entre 5 y 10 planetas mientras que la gran
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Figura 4.40: La figura muestra histogramas que representan el nimero de planetas al-
bergados por sistema planetario cuando se considera la migracion planetaria. En los
histogramas, los resultados de la simulacion se separaron en tres: los sistemas planeta-
rios formados en discos poco masivos, que se muestran en rojo, los sistemas originados
en discos con una masa intermedia, se muestran en gris y los sistemas generados a partir
de discos con mucha masa, los que se muestran en azul. Las filas muestran los resultados
encontrados cuando se adoptan diferentes discos iniciales (v = 0,5, 1 y 1,5) y las colum-
nas muestran los resultados numeéricos cuando se asumen diferentes tasas de migracion,
Cmigr = 0,01, 0,1 y 1.



CAPITULO 4. NUESTRO MODELO PARA FORMAR SISTEMAS PLANETARIOS153

mayoria de los sistemas formados en discos muy masivos albergan menos de 5 planetas
al final de la simulacion.

4.5.4. Planetas habitables

La definicion de la llamada zona habitable esta basada en consideraciones del flujo
estelar y el clima planetario. Esta zona es la region en la cual un planeta como la Tierra
podria tener agua en estado liquido en su superficie (Kasting et al., 1993). De acuerdo
con esta definicion, para el rango de masas estelares consideradas en nuestro estudio,
la zona habitable se encuentra entre 0,9 y 1,1 UA. Pero la evoluciéon de un planeta
habitable, como la Tierra, es un proceso complejo y ubicar a un planeta en esta region
no es garantia para su habitabilidad.

A pesar de que la potencial habitabilidad de un planeta como la Tierra depende de
muchos factores como el calentamiento por marea (Barnes et al., 2009; Jackson et al.,
2009); su entorno geofisico y evolucion atmosférica (Lammer et al., 2010); la actividad de
la estrella y el campo magnético intrinseco de los planetas (Khodachenko et al., 2009), es
posible que los planetas en la zona habitable puedan contener agua y alberguen alguna
forma de vida. Por esta razon, las misiones de bisqueda de exoplanetas intentan encon-
trar pequenos planetas situados en la zona habitable y la caracterizacion de las estrellas
y sistemas planetarios que albergan estos planetas es de gran importancia (Borucki et
al., 2009; Kaltenegger et al., 2010).

Por otro lado, los planetas gigantes gaseosos son mucho mas faciles de detectar que
los planetas terrestres y la mayoria de los sistemas planetarios detectados hasta ahora
estan compuestos por planetas gigantes. Entonces, ;debemos seguir monitoreando estos
sistemas en la busqueda de planetas como la Tierra, o la presencia de un gigante gaseoso
inhibe la formaciéon de un pequeno planeta en la zona habitable?. Cuando se habla de
sistemas Jupiter-calientes, es bastante claro que un planeta gigante que esta migrando
causard la pérdida de los planetas de baja masa o planetesimales preexistentes ubicados
en el paso del gigante, ya sea porque los acreta o los dispersa. Lo que no esta claro,
es si podria haber algiina generacion posterior de planetas formados a partir del disco
remanente una vez que el gigante ya pasé o si los planetas rocosos que se formaron més
alejados de su estrella central, pudieron migrar posteriormente, ubicAindose muy cerca
de la estrella central, quizas en la zona habitable.

Estudios recientes presentan resultados diversos, como por ejemplo el trabajo desa-
rrollado por Armitage (2003), quien desarrollé un modelo simple para la evolucion del
gas y los solidos del disco y analizé la naturaleza del disco remanente después de la
migraciéon de un planeta gigante. El encontré que la reposicion de material solido en el
disco interior después de la migracion de un planeta gigante, es por lo general ineficiente
y no permitiria la formacion de una segunda generaciéon de planetas habitables. Por otro
lado, Mandell y colaboradores (2007), investigaron a través de un codigo numérico la
dindmica de los sistemas planetarios post-migracion, considerando la migracién de un
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Cuadro 4.5: Porcentaje (%) de sistemas planetarios originados cuando v = 0,5 y con
diferentes tasas de migracion, que albergan planetas habitables.

v=205
‘ Tipo de sistema planetario Sin migracion cuigr = 0,01 cpigr = 0,1 Cpigr = 1
Jupiter-caliente 0 0 0 0.1
sistema solar 2.8 1.4 0.7 0.4
combinado 0 0 0 0
rocoso 2.5 0.5 1.9 8.1

Cuadro 4.6: Porcentaje (%) de sistemas planetarios originados cuando v = 1 y con
diferentes tasas de migracion, que albergan planetas habitables.

vy=1
‘ Tipo de sistema planetario Sin migracion cuigr = 0,01 cpigr = 0,1 Cpigr = 1
Jupiter-caliente 0 0 0.2 0.2
sistema solar 22.1 9.1 0.5 0
combinado 0 0 0 0
rocoso 38.7 19.7 14 9.5

tnico planeta gigante y encontraron que la formacion de un planeta terrestre puede ocu-
rrir durante y después de la migracion de un planeta gigante. Como se ve, este problema
no esta definido atn, y depende de muchos factores tales como la escala de tiempo de
disipacion del gas y las tasas de acrecion y migracion planetaria.

Con nuestro modelo, somos incapaces de analizar la subsiguiente formacion de plane-
tas terrestres, pero podemos analizar si es posible que los planetas similares a la Tierra
se formen mas alejados de la estrella central y la migracion los lleve hasta la zona habita-
ble. De acuerdo con nuestro modelo, cuando un planeta gigante migra hacia la estrella,
los embriones mas pequenos que encuentran en su camino son acretados o eyectados en
orbitas exteriores, lo que indica que si encontramos un planeta como la Tierra localizado
en la zona habitable de un sistema de Jupiter-caliente, esto significa que naci6 en a una
distancia mayor y la migracion lo empujoé hasta la zona habitable.

Las tablas 4.5, 4.6 y 4.7, muestran el porcentaje de sistemas planetarios encontrados
en nuestras simulaciones que albergan planetas terrestres ubicados entre 0,9 y 1,1 UA,
en todos los casos analizados.

Como vemos en las tablas, hay muy pocos sistemas Jupiter-caliente en donde la
migracion ubica a los planetas terrestres en la zona habitable. Dado que cuanto mayor es
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Cuadro 4.7: Porcentaje (%) de sistemas planetarios originados cuando v = 1,5 y con
diferentes tasas de migracion, que albergan planetas habitables.

vy=15
‘ Tipo de sistema planetario Sin migracion cuigr = 0,01 cpigr = 0,1 Cpigr = 1
Jupiter-caliente 0 0.4 0.3 0.2
sistema solar 22 3.4 0.4 0
combinado 0 0 0.1 0
rocoso 09.2 25.3 9.2 2.6

la densidad de gas en el disco, mas rapida es la migracion, aquellos discos caracterizados
con perfiles de densidad suaves requieren de tasas de migraciéon mayores para ubicar
planetas rocosos en la zona habitable. Por esta razon, cuando v = 0,5, los planetas
habitables se encuentran tinicamente en sistemas Jupiter-caliente, cuando la migraciéon
considerada se caracteriza por cp;,,; = 1. Cuando el perfil del disco es un poco més
empinado (7 = 1), los planetas terrestres en la zona habitable se encuentran ain cuando
Cmigr = 0,1 y con v = 1,5, hay planetas que alcanzan la zona habitable atin para tasas
de migracion tan lentas como el caso en el que se retrasa 100 veces.

Por otro lado encontramos que los planetas rocosos, potencialmente habitables, se
encuentran preferentemente en sistemas planetarios andlogos a nuestro Sistema Solar o
en sistemas rocosos. Estos son los medio ambientes de formacion mds favorables para el
desarrollo de estos planetas.

4.5.5. Mapeando el sistema planetario con su disco de origen

Uno de los ejes clave en el estudio de sistemas planetarios es como es que las pro-
piedades de los sistemas reflejan las condiciones de la nebulosa primordial a partir de la
cual se originaron. Hay muchos pardmetros clave que actian definiendo la arquitectura
de un sistema planetario, aqui exploramos la relevancia de la masa inicial del disco, su
radio caracteristico, su metalicidad, la escala de tiempo de disipacion del disco gaseoso,
la distribucion del material en el disco y las tasas de migracion.

Masa y radio caracteristico del disco

El material disponible para el crecimiento de los embriones queda determinado por
la masa total del sistema y su distribucion en el disco. Un disco con poca masa inicial va
a formar preferentemente sistemas rocosos, mientras que un disco muy masivo favorece
la formacién de sistemas planetarios con planetas gigantes.
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Asi, el radio caracteristico y el exponente 7, que caracteriza el perfil del disco, son
importantes debido a que indican como se distribuye la masa en el disco primordial. Un
disco con un valor grande de a. y pequeno -, es més extendido y favorece la formaciéon
de nucleos mas alejados de la estrella central, pero dado que la masa se distribuye a lo
largo de un gran disco delgado, esto no permite la concentracion de masa y por lo tanto
la frecuencia de formacion de planetas gigantes disminuye.

En las figura 4.41, cada punto representa un sistema planetario formado a partir de un
disco con masa y radio caracteristico My y a.. Los sistemas planetarios analogos a nuestro
Sistema Solar se grafican con puntos azules, los sistemas Jupiter-caliente son los rojos y
los sistemas rocosos son los pequenos puntos grises. Cada fila de la figura muestra una
serie de graficos que son resultado de las simulaciones realizadas con diferentes valores
de ~ , siendo en la primera fila v = 0,5, en la segunda v = 1 y en la tercera v = 1,5. Por
otro lado, las diferentes columnas representan las simulaciones realizadas con diferentes
tasas de migracion, siendo la primera columna la que muestra los resultados hallados
cuando no se considera la migracion, en la segunda c;,;or = 0,01, en la tercera cpqr = 0,1
y en la ultima se muestran los sistemas planetarios que resultaron cuando no se detiene
la migracion de tipo I (¢pigr = 1).

De acuerdo con nuestros resultados, en el caso de un disco caracterizado por un perfil
con exponente en la parte interna v = 0,5 (primera fila de la figura), se necesita que el
disco tenga una masa de al menos 0,06/, para originar un sistema solar y su formacion
se ve favorecida cuando consideramos tasas de migracion lentas. También notamos que
en este caso de disco mas bien chato, hay muy pocos sistemas Jupiter-calientes cuando
consideramos bajas tasas de migracion y esta poblaciéon aumenta cuando consideramos
tasas de migracion més rapidas, pero aunque la tasa de migracion sea rapida, también
se necesita que el disco tenga una masa de al menos 0,1/, para formar esta clase de
sistemas. La excepcion son los sistemas formados cuando la migracion se retrasa 10 veces,
en donde observamos algunos sistemas Jupiter-calientes formados a partir de un disco
con baja masa. También hacemos notar que en general, la formacion de sistemas Jupiter-
caliente y solares, ocurre preferentemente para valores chicos del radio caracteristico, lo
que se debe a que pequenos valores de a. permiten la concetracion de gas y solidos en
una region mas chica, favoreciendo la formacion de planetas gigantes.

En la segunda fila mostramos los sistemas planetarios resultantes cuando se asume
v = 1. En este caso, el disco presenta una mayor concentraciéon de gas y solidos en la
parte interna, que dan como resultado que los discos con masas mayores que ~ 0,04M,
ya puedan formar sistemas solares y en donde no hay un valor de a. preferencial para
permitir la formaciéon de estos sistemas. Se encuentra una poblacién mayor de sistemas
Jupiter calientes que en el caso de un disco mas chato, atin cuando la migraciéon no actia,
lo que implica que hay algunos discos que permiten la formaciéon in-situ de planetas
Jupiter-caliente, pero estos son una rara minoria.

Finalmente, en la ultima fila mostramos los sistemas planetarios formados cuando se
considera un disco con perfil v = 1,5. Estos discos presentan un exceso de gas y solidos
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Figura 4.41: Masas y radios caracteristicos de los discos que generan las distintas cla-
ses de sistemas planetarios. En la figura cada punto representa un sistema planetario,
siendo los puntos de color azul los sistemas planetarios de la misma clase que nuestro
Sistema Solar, los puntos rojos son los sistemas Jupiter-calientes y los pequenos pun-
tos grises son los sistemas rocosos. Las filas de la figura muestran una serie de gréficos
que resultan de las simulaciones realizadas con diferentes valores de « , siendo en la
primera columna v = 0,5, en la segunda v = 1 y en la tercera v = 1,5. Por otro lado,
las diferentes columnas representan las simulaciones realizadas con diferentes tasas de
migracion, siendo la primera columna los resultados hallados cuando no se considera
la migracion, en la segunda c¢,,;;y = 0,01, en la tercera cp,,r = 0,1 y en la tltima se
muestran los sistemas planetarios que resultaron cuando no se detiene la migraciéon de

tipo I (cimigr = 1).
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en la parte interna, que permite la formacion de sistemas Jupiter-caliente y solares ain
para discos con masas iniciales de My ~ 0,02M, y para cualquier valor de a.

Metalicidad

Tanto los estudios espectroscopicos precisos, desviados hacia muestras estelares de
alta metalicidad (Santos et al., 2004; Fischer & Valenti, 2005), asi como los programés
de busqueda que monitorean estrellas con bajas metalicidades (Sozzetti et al., 2009),
mostraron que las estrellas con planetas gigantes tienden a ser particularmente ricas en
metales, en comparacion con la media local de estrellas.

Hay dos mecanismos fisicos propuestos para explicar esta correlacion. Una posible
explicacion es que las nubes protoestelares con alta metalicidad, forman estrellas y discos
con alta metalicidad, lo que genera una alta densidad superficial de sélidos, favoreciendo
la formacién de planetas gigantes. Alternativamente, también se propuso que la alta
metalicidad observada en estas estrellas puede ser producto de la acrecion de material
solido tardio y por lo tanto una alta metalicidad estelar no implica necesariamente que
el disco inicial era rico en metales.

La mayoria de las evidencias sugiere que el exceso de metalicidad tiene un origen
primordial (Pinsonneault et al., 2001; Santos et al., 2001; Sadakane et al., 2002; Santos
et al., 2003) y por esta razon nosotros consideramos que una estrella de alta metalicidad
implica que el disco también es rico en metales y por lo tanto el contenido metélico de la
nebulosa primordial que da origen a la estrella y al sistema planetario es un parametro
clave para la formacion de planetas gigantes y para determinar la arquitectura de los
sistemas planetarios.

Ida y Lin (2004b) estudiaron a través de simulaciones numeéricas realizadas con un
modelo semi-analitico la formacion de planetas gigantes en discos ricos en metales. Ellos
encontraron que dado que la tasa de acrecion de solidos aumenta con la densidad su-
perficial de solidos en el disco, entonces la formacion de planetas gigantes es favorecida
en un ambiente rico en metales. Nuestros resultados apoyan esta idea, pero también
ampliamos este estudio al rol de la metalicidad en la diversidad de sistemas planetarios.

En la figura 4.42 cada punto representa un sistema planetario, en donde los puntos
azules son los sistemas solares, los rojos son los sistemas Jupiter-caliente y los pequenos
puntos grises son los sistemas rocosos. En la figura, cada fila muestra diagramas M, vs.
[Fe/H]| resultado de las simulaciones realizadas con diferentes perfiles de disco (v = 0,5,
1y 1,5) y en las distintas columnas mostramos los resultados de adoptar diferentes tasas
de migracion, siendo la primera columna la que muestra los resultados sin migracion,
en la columna dos ¢, = 0,01, en la tercer columna c¢,,;;; = 0,1 y en la altima no
retrasamos la migracion.

Como vemos en las figuras, cuando v = 0,5 (primera fila) se necesita un disco masivo
y también una metalicidad de al menos —0,2 para formar sistemas solares y la meta-
licidad tiene que ser mayor que —0,1 para permitir la formacion de sistemas Jupiter
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Figura 4.42: Los sistemas planetarios que resultan de discos con una cierta masa y
metalicidad se grafican en las figuras. Los puntos azules son los sistemas solares, los
puntos rojos son los sistemas Jupiter-calientes y los puntos grises més pequenos son
los sistemas rocosos. Las diferentes columnas son los resultados de las simulaciones con
diferentes tasas de migracion: la primera columna muestra los resultados cuando en las
simulaciones no se consider6 la migracion planetaria, la segunda columna muestra los
resultados cuando se adopt6d una tasa de migracion retrasada 100 veces, en la tercera
se asumio cper = 0,1 y en la dltima ¢,,;yr = 1. Las filas muestran los resultados de las
simulaciones realizadas con distintos perfiles de densidad. Luego los resultados hallados
con v = 0,5 se muestran en la fila uno, cuando se adopta v = 1 encontramos los
resultados de la segunda fila y en la dltima 7 es igual a 1,5.
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calientes. Luego vemos que un disco con mucha masa no es condicion suficiente para
la generacion de sistemas planetarios con planetas gigantes, también se necesita tener
una alta metalicidad. En la figura vemos que existen sistemas planetarios generados a
partir de discos muy masivos, pero al estar caracterizados por una baja metalicidad, no
pudieron formar planetas gigantes y permanecieron como sistemas rocosos.

Cuando v = 1, el perfil de densidad es mas empinado que en el caso anterior, lo que
permite la formacion de sistemas solares y Jupiter-calientes en discos con metalicidades
méas bajas. En este caso, el limite inferior para la formacion de sistemas solares es una
metalicidad de al menos —0,5 y la formacion de sistemas Jupiter-caliente necesita de
discos con [Fe/H] > —0,4.

Finalmente en el ultimo caso, cuando v = 1,5, la densidad superficial del disco es
la mas empinada, lo que lleva a una sobreabundancia de so6lidos en la parte interna del
disco, que permite la formacion de sistemas Jupiter-caliente aiin con metalicidades —0,5,
mientras que el limite inferior para formar sistemas solares es de —0,6.

Un resultado general es que la mayoria de los discos con baja metalicidad originan
sistemas rocosos independientemente de la masa del disco. Este resultado esta de acuerdo
con los resultados espectroscopicos hallados por Santos et al. (2003) y también concuerda
con los programas de biisqueda en estrellas de baja metalicidad, los cuales no encontraron
planetas gigantes orbitando estas estrellas (Sozzetti et al., 2009). También notamos que
cuanto mayor es el valor de v, menor es la metalicidad necesaria para dar origen a
sistemas con planetas gigantes, por lo tanto un perfil de disco caracterizado por v < 1,5
esta en mejor acuerdo con los resultados observacionales.

La disipacién del disco gaseoso

La pérdida de la componente gaseosa de los discos protoplanetarios se debe a una
combinacion de la acrecion hacia la estrella central, la fotoevaporizacion y el escape
del gas nebular como resultado de la iluminacion por una fuente de radiaciéon ionizante
externa. De acuerdo con las observaciones en discos protoplanetarios, las escalas de
tiempo para la disipacion del disco gaseoso estan entre 1 y 10 millones de anos (Haisch
et al., 2001; Hillenbrand, 2005). Esta escala de tiempo es un parametro clave para la
formacion de sistemas planetarios dado que establece un limite para la formaciéon de
planetas gigantes, afecta el medio ambiente para la formacion de planetas terrestres y
determina la tasa de migracion planetaria.

La figura 4.43 muestra la escala de tiempo de disipacion del disco gaseoso vs. la masa
inicial del disco para todos los sistemas planetarios formados, donde los puntos azules
representan a los sistemas solares, los puntos rojos son los sistemas Jupiter-calientes
y los pequenos puntos grises son los sistemas rocosos. En la figura, las diferentes filas
muestran los resultados de las simulaciones que se realizan con diferentes perfiles de
disco: en la fila uno v = 0,5, en la fila dos v = 1 y en la fila tres v = 1,5. Las diferentes
columnas muestran los resultados cuando se adoptan distintas tasas de migracion, en
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la primera columna no consideramos la migracion, en la segunda columna se adopta
cmigr = 0,01, en la tercer columna usamos ¢,y = 0,1 y en la tltima, c¢per = 1.

Cuando el perfil de densidad es v = 0,5 (primera fila), no hay acumulacion de material
en el disco, lo que lleva a un crecimiento mas lento y la tasa de disipacion de gas es
importante para determinar la arquitectura del sistema planetario. Como resultado,
notamos que un disco de baja masa combinado con una rapida disipacion del gas lleva a
originar sistemas rocosos. Por otro lado, un disco de gran masa combinado con una lenta
disipacion del disco gaseoso lleva a la generacion de sistemas Jupiter-caliente, resultado
que concuerda con los encontrados previamente por Thommes et al. (2008).

Cuando v =1y v = 1,5, la densidad superficial es mas empinada, y como resultado
el material se acumula en el disco interno, favoreciendo la rapida formaciéon y migracion
de los planetas gigantes. Por lo tanto, en este caso de formacion rapida, la disipacion del
disco gaseoso no es un factor relevante para determinar la arquitectura de los sistemas
planetarios.
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Figura 4.43: Escala de tiempo de disipacion del disco gaseoso vs. la masa total del disco
para todos los sistemas planetarios formados en las distintas simulaciones realizadas. En
este grafico los puntos azules son los sistemas solares, los puntos rojos son los sistemas
Jupiter-caliente y los grises son los sistemas rocosos. Las filas muestran los resultados
cuando se consideran diferentes perfiles de disco, siendo v = 0,5 en la primera fila, v = 1
en la segunda fila y v = 1,5 en la dltima. Las columnas muestran los resultados cuando
se consideran diferentes tasas de migracion (sin migracion, ¢,;,r = 0,01, 0,1 y 1).



Capitulo 5

Resumen y conclusiones

A lo largo de esta tesis desarrollamos un modelo para representar la formaciéon de
sistemas planetarios. Nuestro modelo esta basado en la teoria de inestabilidad del nicleo
para representar la formacion de los planetas gigantes y en donde adoptamos el régimen
de crecimiento oligarquico (Ida & Makino, 1993; Kokubo & Ida, 1998) como condicion
inicial para el crecimiento de los embriones planetarios, analizando la formacion de los
sistemas planetarios durante los 20 millones de anos que siguen al comienzo de este
régimen de crecimiento.

En un comienzo, nos basamos en el trabajo de Ida y Lin (2004a) y fuimos perfec-
cionando el modelo en las distintas partes de esta tesis, de forma tal que el modelo
inicial que permitia la formacién de un tnico planeta por disco, evoluci6é para considerar
la formacion simultdnea de varios embriones, lo que nos permitié formar sistemas pla-
netarios de miltiples planetas. El hecho de que varios embriones estén creciendo en el
mismo disco tiene una enorme influencia en diversos aspectos del proceso de formacion,
ya sea porque acota la cantidad de solidos y gas disponible para el crecimiento de los
embriones, porque permite los encuentros cercanos o incluso violentas colisiones entre
los protoplanetas, constituyendo otra potencial fuente de crecimiento para los mismos,
o porque es de vital importancia para analizar la dinamica del disco de planetesimales
(Adachi et al., 1976).

Para modelar la acreciéon del nicleo solido tuvimos en cuenta la evolucion de las
excentricidades e inclinaciones medias cuadraticas del conjunto de planetesimales en el
calculo de la tasa de acrecion (Thommes et al., 2003). Sumado a esto, también consi-
deramos el efecto de aumento de la seccion eficaz de colision debido al efecto de drag
causado en los planetesimales por la presencia de una envoltura gaseosa asociada al
embrion en crecimiento (Chambers, 2006).

Para aquellos nticleos que alcanzan una cierta masa critica (Ikoma et. al., 2000),
comienza el proceso de acrecion gaseosa. Para modelar este proceso, ajustamos una ley
de potencias a los resultados obtenidos por Fortier et al. (2007, 2009), obteniendo un
modelo simple, que no agrega demasiada complejidad a nuestro coédigo y nos permite
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representar la formacion de planetas gigantes de acuerdo con un modelo auto-consiste
desarrollado para interpretar su formacion.

Los discos de gas y solidos no son invariantes, sino que evolucionan en el tiempo. El
disco de gas se disipa debido a una combinacion de efectos, que tienen que ver con la
acrecion hacia la estrella central (Hartmann et al., 1998) y la fotoevaporizacion debida
a la propia estrella o a una fuente externa (Hollenbach et al, 1994; Clarke et al., 2001).
Las escalas de tiempo de disipacion van entre 1 y 10 millones de anos de acuerdo con las
observaciones (Haisch et al., 2001; Hillenbrand, 2005). Nosotros adoptamos un modelo
simple que representa este decaimiento con una exponencial, en donde la escala de tiempo
de disipacion varia entre 1 y 10 millones de anos. Por otro lado, el disco de solidos se
vacia debido a la acrecion de los embriones y también debido al efecto de arrastre del
gas, que ocasiona una caida de los planetesimales hacia la estrella central.

Para modelar la colisién entre embriones, asumimos que dos embriones que se en-
cuentran a una distancia menor que 3,5 radios de Hill mutuos van a impactar, adoptando
dos escenarios posibles como resultado de la colision: 1) luego del impacto, los embrio-
nes se fusionan y 2) si ambos embriones poseen gas, este se pierde y el resultado es un
nicleo de masa igual a la suma de las masas so6lidas de los embriones que impactaron,
mientras que si uno tiene gas y el otro no, el resultado es la suma de las masas totales.
Este modelo de acrecion perfecta entre los embriones puede llevar a la generacion de
embriones que roten muy rapidamente y adquieran una aceleraciéon mayor que la que
los mantiene unidos, ocasionando la fragmentacion del protoplaneta. Tuvimos en cuen-
ta este limite de estabilidad, que trae cambios en el diagrama de masas y semiejes de
planetas terrestres.

La acrecion de una gran cantidad de planetesimales durante la formacion genera una
componente del momento angular de espin denominada “componente ordenada” (Dones
& Tremaine, 1993), que se agrega al momento angular adquirido en las colisiones. Asi,
el momento angular total de espin serd una combinacion de ambos efectos, lo que esta
considerado en nuestro modelo.

Los planetas acretan solidos hasta que agotan todos los disponibles en su zona de
alimentacion y adquieren gas hasta que alcanzan su masa aislada o hasta que el gas
remanente en el disco sea 100 veces menor que el disco inicial.

Dado que los embriones planetarios estan inmersos en un disco gaseoso, la interac-
cion entre un embridon y el disco de gas lleva a un intercambio de momento angular,
ocasionando la migracion orbital de los embriones. En nuestro modelo, consideramos la
migracion de tipo I (Tanaka et al., 2002), cuyos protagonistas son los embriones de baja
masa y la migracion de tipo II (Lin et al., 1996), para aquellos embriones con la masa
suficiente como para abrir una brecha en el disco. Las tasas de migracion de tipo I son
demasiado rapidas y ocasionan una caida de los planetas hacia la estrella central antes
de que puedan formarse. Con el fin de evitar este inconveniente, se presentaron varios
trabajos en los ultimos anos que introducen efectos para retrasar la tasa de migracion
de tipo I. Nosotros introducimos un factor ¢,,;,; en nuestro modelo, con el fin de retrasar
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la migracion, sin agregar un mayor grado de complejidad al c6digo numeérico.

La migraciéon de un planeta gigante hacia la estrella central puede perturbar a los
embriones més pequenos que encuentre a su paso, es por eso que en algunas simulaciones
también consideramos que los embriones més chicos tienen el 71 % de posibilidades de
sobrevivir el paso del gigante (Fogg & Nelson, 2007), aunque estas simulaciones no
trajeron cambios significativos en la poblacién encontrada.

Nuestro modelo esta basado en el modelo de inestabilidad del nicleo y por lo tanto,
la distribucion de masa en el disco protoplanetario es de esencial importancia, dado
que determina el nimero y ubicacion de los planetas, definiendo la arquitectura del
sistema planetario resultante. Por este motivo, en las ultimas etapas de muestro estudio,
introducimos una importante mejora que consiste en adoptar un modelo mas realista
para representar a la nebulosa primordial, la que juega un papel fundamental en la
formacion de un sistema planetario. Nuestro modelo se basa en los resultados de las
ultimas observaciones realizadas en discos protoplanetarios (Andrews et al., 2009; Isella
et al., 2009). En este modelo, el perfil de densidad superficial adoptado tiene la forma
de las soluciones de similaridad para un disco de acrecion viscoso (Hartmann et al.,
1998) y esta caracterizado por una ley de potencias en la parte interna del disco y un
decaimiento exponencial para la parte externa, el cual tiene muchas ventajas, una de las
cuales es que no necesitamos introducir un corte arbitrario en el disco para que la masa
sea finita.

Nuestro objetivo consistio en utilizar este modelo para generar una gran
poblacion de sistemas planetarios artificiales, originados a partir de condi-
citones iniciales tomadas de las mds recientes observaciones en discos proto-
planetarios y que reproduzcan la muestra de sistemas planetarios extrasolares
observados, de forma tal de establecer cotas y criterios a las teorias de for-
macion planetaria. De esta manera, tendremos una mayor comprension del
proceso de formacion de sistemas planetarios que estard bien representado
por nuestro modelo de formacion, permitiéndonos hacer predicciones acerca
las caracteristicas fundamentales de los sistemas planetarios, de forma tal
de optimizar las busquedas y el desarrollo y mejoras en la instrumentacion,
ast como nuestro conocimiento del Universo y nuestro lugar en el mismo.

Con este fin, realizamos una serie de simulaciones numéricas y analizamos los resul-
tados de forma estadistica. En cada simulaciéon generamos 1000 sistemas planetarios,
cuyas condiciones iniciales (masa y el tamano del disco, metalicidad, masa de la estrella
central y escala de tiempo de la disipacion del disco gaseoso) se toman al azar a partir
de distribuciones generadas de acuerdo a los mas recientes datos observacionales. Cada
sistema evoluciona durante 10 millones de anos en la primera parte del estudio y 20 mi-
llones en el resto de nuestro trabajo. En cada simulacion variamos diferentes parametros
clave, con el fin de conocer su rol en la distribucion de exoplanetas encontrados y hallar
los parametros que nos permitan reproducir la poblaciéon observada.

En un principio, analizamos las consecuencias de asumir diferentes tasas de acrecion
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de gas y solidos en la distribucién de masas alcanzadas por los planetas. Nuestros resul-
tados muestran que la tasa de acrecion de gas que adoptamos es menos empinada que
la utilizada en el modelo de contraccion de Kelvin-Helmholtz adoptado por Ida y Lin
(2004a). Como consecuencia, el proceso de acrecion de gas fuera de control comienza
cuando los ntucleos alcanzan una masa mayor, lo que modifica la ubicacion del desierto
planetario. Esta region o desierto, es consecuencia del rapido crecimiento de los embrio-
nes, que se refleja en un hueco en la distribucion de masas de los planetas, ubicado entre
10 y 100 Mg para Ida y Lin (2004a), mientras que nosotros encontramos que esta region
se traslado mas alla de 100 M. Por lo tanto, una de nuestras conclusiones es que la
distribucién de masas encontrada es fuertemente dependiente del modelo de acrecion de
gas considerado.

Al introducir no solo la formacion de varios niicleos sino la evolucion orbital de los
embriones, fuimos capaces de analizar la distribucién de masas y semiejes de los plane-
tas generados. De esta manera, consideramos diferentes tasas de acrecion de gas, pero
también exploramos diferentes tasas de migracion, siendo uno de nuestros principales
resultados, mostrar la importancia de estos dos efectos en dicha distribucion, principal-
mente debido a los efectos de la migracion de tipo I. Los limites del desierto planetario
se ensancharon debido a la radpida migraciéon de los embriones que no alcanzan la masa
suficiente como para abrir una brecha en el disco.

La generacion de planetas en la zona habitable es también un tema de profundo
interés y por lo tanto exploramos las mejores condiciones para la formacion de estos
planetas. La zona habitable es la regiéon en la cual un planeta del tipo terrestre puede
mantener agua en estado liquido en su superficie. Un resultado particularmente intere-
sante es que se genera una mayor poblacion de planetas habitables cuando la tasa de
acrecion de gas y la migracion de tipo I son maés lentas, lo que a su vez hace que dismi-
nuya la generacion de planetas gigantes mas all4 de la linea de hielo.

Nuestras simulaciones generan sistemas planetarios de multiples planetas, donde el
numero final de planetas formados en cada disco es resultado de la evolucion del sistema
planetario en conjunto. Nosotros mostramos que este ntmero final de planetas es fuerte-
mente dependiente de la masa inicial del disco asi como de la tasa de migracion de tipo [
considerada. Cuando analizamos el nimero de planetas respecto de la tasa de migracion,
encontramos que existe una ausencia de sistemas planetarios con un nimero intermedio
de planetas cuando asumimos que la tasa de migracion es muy rapida y vemos que esta
distribucion se vuelve més uniforme a medida que se retrasa un poco esta migracion. Por
otro lado, observamos que aquellos discos que inicialmente tienen poca masa, formaran
sistemas planetarios con muchos planetas pequenos, mientras que los discos més masivos
forman sistemas planetarios con pocos planetas gigantes al final de la simulacion, pero
el rango de masas que corresponde al nimero final de planetas encontrados depende de
la velocidad de migracion. Cuando la migracion es réapida, discos con baja masa son
capaces de formar sistemas planetarios con pocos planetas, mientras que al disminuir la
velocidad de migracion observamos que solo los discos de gran masa pueden formar este
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tipo de sistemas planetarios.

También analizamos los tipos de planetas que encontramos en cada disco y encon-
tramos que los sistemas planetarios que tienen muchos planetas, tienen solo planetas
terrestres, pero cuando miramos los sistemas con pocos planetas, observamos que el
tipo de planetas formados varia de acuerdo con la migracion de tipo I considerada.
Cuando la migracion es muy rapida, la mayoria de los sistemas tiene planetas terrestres,
mientras que régimenes de migracion més lenta permiten que los planetas crezcan méas
y sean gigantes. La poblacion de planetas gigantes con poco gas es baja en todas las
simulaciones y no es muy afectada por la tasa de migracion adoptada.

En el proceso de formacion planetaria los protoplanetas chocan unos con otros para
formar planetas. Las colisiones entre los embriones planetarios representan una impor-
tante fuente de crecimiento que es analizada en nuestro estudio. Dado que se conoce
muy poco acerca de los impactos entre planetas gigantes, analizamos los resultados de
las colisiones entre planetas terrestres tnicamente, explorando cuales son los efectos
producidos por los impactos sufridos durante su formacién. De acuerdo con nuestros
resultados, la mayoria de los planetas sufre menos de 5 impactos durante los primeros
20 millones de anos, lo que indica que los espines primordiales de los planetas quedan
determinados por algunos pocos impactos sufridos durante la acrecion.

Prestamos especial atencion al estado final del espin, tanto en las oblicuidades como
en los periodos de rotacion. Encontramos que la distribucion de oblicuidades puede
ser representada por una distribuciéon isotropica, resultado que confirma los obtenidos
por otros autores (Agnor et al., 1999; Kokubo & Ida, 2007) y es independiente de la
masa del planeta. Es decir que un planeta puede rotar en sentido directo o indirecto
independientemente de su masa. Este hecho esta en marcado contraste con los planetas
en nuestro sistema solar, cuyos ejes de rotacion estan mas o menos perpendiculares a sus
planos orbitales (con excepcion de Venus). Sin embargo, el eje de rotacion de los planetas
terrestres depende en gran medida las perturbaciones gravitatorias entre ellos, que crean
una gran zona cadtica para su oblicuidad. De esta manera, todas las oblicuidades de los
planetas terrestres podrian haber experimentado grandes variaciones a lo largo de su
historia y no pueden ser consideradas como primordiales (ver por ejemplo Laskar &
Robutel, 1993). Asi, el hecho de que los planetas terrestres en nuestro Sistema Solar
presenten oblicuidades ~ 0° no indica necesariamente un problema con nuestro modelo.
Deben tenerse en cuenta otros estudios para explicar la oblicuidades actuales de los
planetas terrestres.

En cuanto a los periodos de rotaciéon, encontramos que los periodos primordiales de
los planetas terrestres dependen de su semieje mayor, es decir, de la regiéon en la cual los
embriones se forman y evolucionan. Por un lado, encontramos una pequena poblaciéon
de planetas con periodos de rotacion muy chicos (menores que ~ 0,5 horas), los cuales
son planetas muy raros que estan al borde de la inestabilidad. Por otro lado, hay una
gran poblacién de embriones con periodos de rotacion de hasta ~ 10000 horas. Estos
rotadores lentos, probablemente adquirieron su periodo de rotaciéon debido tinicamente
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a la acrecion de planetesimales, mientras que los rotadores rapidos tuvieron que sufrir
al menos una colision para adquirir ese espin. Un resultado de particular importancia es
que encontramos una poblacion grande de planetas con las caracteristicas de los planetas
terrestres de nuestro Sistema Solar, y de acuerdo con nuestros resultados, estos planetas
no adquirieron su periodo de rotacion debido a la acrecion de planetesimales inicamente,
sino durante uno o mas impactos sufridos durante su formacion.

El diagrama de masas y semiejes también se ve afectado cuando se consideran las
colisiones entre los embriones. Lo que se observa es que hay una menor cantidad de
planetas cuando tenemos en cuenta las colisiones, debido a que muchas veces, los planetas
adquieren una aceleracion debido a la rotaciéon demasiado rapida como para que el
planeta pueda permanecer unido y se fragmenta. Es decir, que el efecto de la estabilidad
debido a las colisiones afecta a la poblacion de planetas terrestres generada y por lo
tanto, es un efecto que debe tenerse en cuenta cuando hay planetas rocosos involucrados
en el estudio.

El perfil de densidad superficial del disco tiene un papel fundamental en la formacion
de los planetas gigantes y, por tanto, en la formacion del sistema planetario. Con el fin
de obtener una clara comprension de cuales son las condiciones iniciales que permitieron
la formacion de los exoplanetas observados y los planetas gigantes de nuestro Sistema
Solar, exploramos diferentes modelos para representar la estructura de la nebulosa pro-
toplanetaria inicial. Siguiendo a las tltimas observaciones en discos protoplanetarios,
adoptamos diferentes valores para el exponente que caracteriza la parte interna en el
perfil de disco. Adoptamos que este exponente, v, puede tomar los valores vy = 0,5, v = 1
y v = 1,5, analizando en cada caso cuales son las consecuencias de adoptar diferentes
perfiles en la formacion de planetas gigantes y cudl de estos reproduce mejor la poblaciéon
observada. También adoptamos diferentes masas y tamanos caracteristicos iniciales para
los discos, basados en las observaciones realizadas por Andrews et al. (2009) e Isella et
al. (2009).

Nuestros resultados muestran que tanto la poblaciéon de planetas extrasolares obser-
vada, como Jupiter, Saturno, Urano y Neptuno, pueden ser originados cuando se asume
una migracion lenta, retrasada entre 100 y 10 veces y a partir de un disco inicial con
perfil caracterizado por un exponente v = 1 en la parte interna, que representa un per-
fil méas suave que el caso més similar al modelo de la nebulosa solar de masa minima
de Hayashi (1981). Debemos tener en cuenta que el pardmetro adoptado para retrasar
la migracion de tipo I, depende fuertemente de las caracteristicas del disco y deberia
tomarse de una distribucion de valores y no, ser un tnico pardmetro invariante, como
el que consideramos en nuestro estudio. Por lo tanto se necesita tener una mejor com-
prension de los factores que contribuyen retrasando la migracion para tener una mejor
representacion del proceso de formacion planetaria.

El conjunto de los sistemas planetarios de multiples planetas descubiertos hasta aho-
ra orbitando estrellas solitarias, presenta una gran diversidad de arquitecturas que son
producto del proceso de formacion y reflejan el medio ambiente de nacimiento de estos
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sistemas. Para estudiarlos, introducimos una clasificacion de sistemas planetarios, basa-
da en la posicion de los planetas gigantes relativa a la estrella central y caracterizamos
cada clase explorando como es que reflejan el disco en el que nacieron, analizando la im-
portancia de factores clave como la masa del disco, la metalicidad de la estrella central,
la escala de tiempo de disipacion del disco gaseoso y la tasa de migracion planetaria.
Mostramos las principales caracteristicas de cada clase y el nimero de planetas gigantes
que esperamos encontrar en cada una, asi como el nimero de planetas terrestres que
esperamos encontrar en los sistemas rocosos. También analizamos ciial es el mejor medio
ambiente para la formacion de planetas terrestres potencialmente habitables y en que
clase se ve favorecida su formacion y desarrollo.

Uno de los resultados clave que encontramos, es que en todos los casos analiza-
dos siempre la amplia mayoria de los sistemas planetarios originados son sistemas que
contienen tUnicamente planetas rocosos, siendo estos los tnicos sistemas que se forman
cuando se consideran discos con bajas metalicidades, resultado que concuerda con los
datos observacionales (Sozzetti et al., 2009). La formacion de los sistemas rocosos se
ve favorecida cuando se tienen discos con poca masa inicial, combinado con una rapida
disipacion del disco gaseoso, resultado que concuerda con las estimaciones realizadas por
Thommes et al. (2008). El nimero final de embriones por sistema planetario rocoso es
fuertemente dependiente del perfil de disco asi como de la tasa de migracion de tipo [
adoptada.

Encontramos una gran cantidad de sistemas planetarios de la misma clase que nuestro
Sistema Solar, los cuales se forman preferentemente en discos masivos, en un medio
ambiente de alta metalicidad y donde el exponente que define la densidad superficial
de gas y solidos en el disco es pequeno. Sumado a esto, también se necesita que la
tasa de migracion adoptada no sea demasiado rapida, para evitar que los planetas sean
empujados hacia la estrella central. Nosotros encontramos sistemas solares con més de
un planeta gigante, incluso con tres, pero la mayoria alberga un tinico planeta con masa
mayor que 15 Mg,

El perfil de disco caracterizado por v = 1,5 es el perfil mas empinado que consi-
deramos en nuestro estudio, el cual se caracteriza por un exceso de so6lidos en la parte
interna del disco y un déficit en las regiones externas. Esta acumulacion de solidos en la
region interior, favorece la formacion de sistemas con planetas Jupiter-calientes, los que
se forman preferentemente en discos muy masivos combinados con una lenta disipaciéon
del gas y un alto contenido metélico. También se necesita tener una migracion rapida
para formar estos sistemas. Nuestros resultados muestran que la mayoria de los sistemas
Jupiter-calientes estan compuestos por un tinico planeta gigante, lo que es también una
tendencia de los datos observacionales actuales (Wright et al., 2009).

No encontramos ningtn sistema planetario con planetas gigantes en las regiones
exteriores del disco (a > 30 UA), lo que es una consecuencia directa del escenario que
asumimos para la formacion de los planetas gigantes.

También analizamos cudl es el medio ambiente méas favorable para la formacion de
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planetas rocosos, potencialmente habitables y encontramos que estos se forman prefe-
rentemente en sistemas solares y también en sistemas rocosos, que constituyen el mejor

medio ambiente para el desarrollo de estos planetas.



Apéndice A

Programa

Dado que una parte fundamental de nuestro trabajo en esta tesis fue el desarrollo de
un programa que compute la formacion de sistemas planetarios, en este apéndice adjun-
tamos la version final del mismo. Debe tenerse en cuenta que este es el iltimo programa
utilizado y por lo tanto la primera parte de nuestros resultados fueron obtenidos con

una version mucho més simple.

c
c
program FormandoMundos
c
c Realizado por: Yamila Miguel y Adrian Brunini entre 2006-2010
c Universidad Nacional de La Plata
c
c
implicit real*8(a-h,o0-z)
real*8 metal,qest
integer disipa,co,na,nn, ncol(100000)
dimension emepla(100000),a(100000),erreh(100000) ,wcrit (100000)
dimension sigmap(100000),indgas(100000) ,realo(100000)
dimension emeiso(100000) ,emedot_crit (100000) ,w(100000)
dimension emegas(100000) ,rplanet (100000) ,prot(100000),ele(3)
dimension in(100000),eleang(100000,3),elel(3),ele2(3),0bli(100000)
dimension bb(100000),ele3(3)
c
common/pasar/ro_ice,r_med,g,dt,pi,emesol,uacm,yearsec
1 ,det,cl
common/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar
c
c Algunos parametros fijos a lo largo de la simulacion
c
alfa=1.d-3 ! alfa de Shakura-Sunyaev (parametro adi-
c mesional que caracteriza a la viscosidad)
disipa= 0 ! si disipa= 0, cuando chocan 2 embriones
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[elNe]

O o0 o0

o o0 o0 o0

la atmosfera se conserva. si disipa= 1 la atmosfera se pierde

r_min=1.d4 ! radio del planetesimal mas pequefio
r_max=1.d7 ! radio del planetesimal mas grande
wra=2.5 ! valor absoluto del indice de distribu-
cion de radios debe ser >2

ro_ice=1.5d0 ! densidad de los planetesimales mas alla
de la linea de hielo

ro_ro= 3.d0 ! idem pero para los que estan mas cerca
de la linea de hielo

b=10.d0 ! separacion entre embriones oligarcas
superpos= 3.5d0 ! superposicion de la zona de alimentacion

Algunas constantes de paso de integracion y tiempos del programa

nsal=100 ! espaciado nsal*dt de las salidas
tfin=2.47 ! tiempo de la simulacion

dt=100.40 ! paso de tiempo en afios
nplanetas=1000 'nimero de sistemas planetarios que originamos

Apertura de archivos de entrada y salida de datos

open(333,file="sistemas-gama-1-miglyIIl.sal") !archivo de salida
open(50,file="taugas.dat") !lectura de valores del tau_disco
open(70,file="metal-normal.dat") !lectura de las metalicidades
open(30,file="discos-estables-gamal.dat") !lectura de la masa y radio
caracteristico del disco, masa de la estrella y factor de Toomre
para los discos que resultaron ser estables

Cantidades auxiliares y constantes

vluz=3.d10 ! velocidad de la luz(cm/seg)

cappa=4.d0 ! opacidad media de la atmosfera
pesomol=2.8d0 ! peso molecular del gas de la atmosfera
pi=4.d0xdatan(1.40)

uacm=1.5d13 ! cantidad de cm en una UA
yearsec=365.d0%*86400.d0 ! cantidad de segundos en un afio
emesol=2.d33 ! masa del Sol en gr

emet=5.67d27 ! masa de la Tierra en gr

g=6.672d-8 ! constante de gravitacion en cgs
ctpi=4.188794d0 ! =(4/3)*pi

calculo del radio medio de los planetesimales
eme_min=4.d0*pi*ro_ice*r_min**3/3.d0
eme_max=4.d0*pi*ro_ice*r_max**3/3.d0

x1=4.d0-wra !radio minimo de la distribucion de plane-
tesimales
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x2=wra-1.d0 !radio maximo de la distribucion de plane-
c tesimales

eme_med=(x2/x1) * ((eme_max**x1) * (eme_min**x2))**0.333333

r_med=(3.d0*eme_med/4.d0*pi*ro_ice)**0.3333333

acre_gas=7.b5d-4*pesomol**4*xviuz
enumber=dexp(1.d0)

cont=0.0

dseed=145301987.d0 !numero semilla

Generacion de los planetas y el disco inicial

O o0 o0 o0

do ii=1, nplanetas
lee la masa del disco, su radio caracteristico, la masa de la estre-
1lla y el factor de Toomre
read (30, *)emed,rc,emestar,qgest

c lee la metalicidad

read(70,*)emetal
c inicializo algunos valores

n=1

t=1.d0
c lee la escala de tiempo de disipacion de la nebulosa

read (50, *) taugas

if (emestar.ge.0.5d0) then

elestar= (emestar)**4.0 ! luminosidad de la estrella en

c funcion de la del Sol

[eNe]

else
elestar= (emestar)**2.8d0
endif
c
c Defino como es el perfil del disco, vamos a usar perfiles caracte-
c rizados con un exponente en la parte interna de 0.5, 1 y 1.5
c -
gama=1.0d0 ! este puede ser 0.5 y 1.5 tambien
c
amin=0.07d0*sqrt (elestar) ! limite interno del disco
a(1)=amin
rice= 2.7d0*emestar**2 ! linea de condensacion de los hielos
emestar=emesol*emestar ! masa de la estrella en gramos
c Factores numericos varios usados mas adelante

faktor=3.9*b*x(2./5.)*dsqrt (g) *emestar**(1./6.)
faktor=faktor/ro_ice**(9./15.)
faktor=faktor/eme_med**(2./15.)

100 if(a(n) .gt.rice)then
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O o0 o0

O o0 o0

fice=1.4d0

ropla=ro_ice !densidad del planeta
else

fice=0.25d0

ropla=ro_ro
endif

sigmag_O=emedx (2.0d0-gama)*emesol/ (2. *pi*rcx*2.%2.25d26) ! densi-
dad inicial de gas en g/cm?2

sigmad_0=0.0149*sigmag_0%*10.**emetal
sigmap(n)=sigmad_Ox*fice*(a(n)/rc)**(-gama) *
exp(-(a(n)/rc)**(2.-gama)) !densidad de solidos en g/cm2
Calculo de amax, que es el a que contiene el 95}, de la masa del
disco

a_cm=a(n) *uacm ! grilla en cm
emepla(n)=eme_med*
sigmap(n)*pi*a_cm**2xb/(1.5d0*emestar) **0.333333

emepla(n)=emepla(n)**(3.40/5.d0) ! masa inicial del planeta, esta
es la necesaria para que comience el 0G (Thommes et al-Ida & Makino)

rplanet (n)=(emepla(n)/(ctpi*ropla))**0.3333333 !radio del planeta
en cm

emegas (n)=0.d0 ! inicializo la masa de gas inicial del
planeta a O
momentos angulares iniciales de los planetas (inicialmente no rotan)

eleang(n,1)=0.d0!componente x del planeta n

eleang(n,2)=0.d0!Ly del planeta n

eleang(n,3)=0.d0!Lz del palneta n

obli(n)=90.d0

realo(n)=0.d0 ! oblicuidad inicial en grados

ncol(n)=0 ! numero de colisiones sufridas, inicial-
mente es 0

erreh(n)=a(n)*(emepla(n)/(3.d0*emestar))**0.33333333 ! radio de
hill del planeta en UA

da=a(n)*b*(0.667d0*emepla(n)/emestar)*+*0.33333333 ! separacion
entre los embriones

indgas (n)=0

a(nt+1)=a(n)+da

n=n+1

if(a(n) .1lt.amax)goto 100

do i=1,n

in(i)=1
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enddo
c -
c -
c Calculo de la acrecion planetaria
c
c
200 continue ! lazo por paso de tiempo
do 1t=1,nsal
det=dexp(t/taugas)
do k=1,n
i=in(k)
c Densidad volumetrica del gas en el plano medio del disco
ro_0=8.33d-13* (emestar/emesol) **0.5*sigmag_0/rc**1.25%
& (a(i)/rc)**(-gama-1.25) *exp(-(a(i) /rc)**(2-gama) ) *
& elestar*x0.125 ! esta es la inicial, en g/cm3
rogas=ro_0/det ! esta es la que va quedando
c Probabilidad de eyeccion mas que de acrecion (Ida & Lin 2004)
if (emegas (i) .gt.0.d0)then
x=(efex1.4d0* (emestar/emepla(i))**(2./3.))**2
else
x=(rplanet (i) *emestar/(2.d0*emepla(i)*a(i)*uacm))**2
endif
if(x.gt.1.d40)x=1.4d0
if(x.1t.0.1d0)x=0.d0
€ oo
dmdt=faktor*sigmap(i)*rogas**(2./5.)*emepla(i)**(2./3.)
dmdt=dmdt*yearsec/(a(i)*uacm)**(1./10.) ! masa acretada por
c afio
C e
c Aumento de la seccion eficaz si el planeta tiene al menos media masa
c terrestre de gas ligado, pero con un limite maximo de 100 veces
c (Chambers, 2006)
C e
rhc=1.40
if (emegas (i) .gt.0.5d0)then
rcoc=acre_gas*a(i)**1,5xyearsec* (emepla(i)/emestar) **2
rcoc=(rcoc/(cappa*r*sigmap(i)))**0.5 ! cociente de los
c radios**2
if (rcoc.gt.rhc)rhe=rcoc
if (rhc.gt.100.d0)rhc=100.d40 ! si el cociente es mayor
c que 100 stop
endif
dmdt=dmdt*rhc ! aumento en la tasa de acrecion por este

c efecto
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emedot_crit(i)=dmdt*1.d6/emet !coef para el calculo de la
c masa critica

dm=dmdt*dt 'en gr

emepla(i)=emepla(i)+dm*x

erreh(i)=a(i) * (emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.33333333 ! nue-
c vo radio de hill

sigmap(i)=sigmap(i)-dm/(2.d0*pi*b*a(i)*erreh(i)*uacm**2) !
c le resta a la densidad de solidos lo que ya comio el planeta

rplanet (i)=rplanet (i)*(1.d0+dm*x/(3.*emepla(i))) ! nuevo

radio del planeta en cm

Calculo el momento angular adquirido debido a la acrecion de plane-

O o0 o0

tesimales en una masa equivalente a dm
arriba=6.54d-7*ro_0%x0.4*emestar**(1./6.)*

& emepla(i)**(2./3.)
abajo=ropla**(11./15.)*(a(i)*1.5d13)**(0.1)
eleang(i,3)=eleang(i,3)+(arriba/abajo) *dm

Calcula la masa maxima de gas que podria llegar a acretar,
calculando todo el gas que hay disponible a partir de este momento

O o0 o0 o0

(pues algo de gas ya se disipo).
if (indgas(i) .ne.1)then! xq la masa aislada se calcula una

c sola vez
rogas=rogas*taugas/ (taugas-t)
rogas=rogas*(1.d0-det/enumber)
emeiso(i)=rogas*s*4*pixb/

Q ((3.d0*emestar) **0.333333)
emeiso(i)=emeiso(i)*(a(i)**1.25d0)*uacm* (a(i)*uacm)**2
emeiso(i)=emeiso(i)**1.5

endif

Acrecion gaseosa

em=emepla(i)/emet ! em es la masa en masas terrestres

crit_gas=emecrit*emedot_crit(i)**0.25 ! masa critica

if(em.gt.crit_gas.and.emepla(i).lt.emeiso(i))then
indgas(i)=1
tkh=8.352913363d10/em**4.889865 !ajuste 17/12/09
tasa=em/tkh

€ e
if(tasa.lt.1.d-6)then
em=em+tasax*dt
emegas (i)=emegas (i) +tasa*dt
else ! esto es porque no dejamos que acrete
c mas de una masa terrestre por afio

em=emtdt*em/1.d6
emegas (i)=emegas (i) +dt*em/1.d6
endif
emepla(i)=em*emet ! la masa vuelve a estar en gr
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endif
erreh(i)=a(i)*(emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.33333333
if (sigmap(i).1lt.1.d-20)sigmap(i)=0.d0

€ oo
c calculo el w, wcrit y prot porque ahora adquieren L por acrecion de
c planetesimales
w(i)=dsqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+eleang(i,3)**2)/
& (0.4d0*emepla(i)*rplanet (i) **2)
werit (i)=(g*emepla(i)/(rplanet (i) **3.))**0.5
prot (i)=6.28d0/(w(i)*3600.d0)
enddo
c
c
c Estabilidad debido a la rotacion adquirida. Si el planeta supera el
c wcrit, desaparece
C e
kk=1
777 if (kk.ne.n)then
i=in(kk)

if (w(i) .gt.werit(i))then

if (emepla(i)/5.7d27.1e.10.0d0.and.a(i).gt.0.d0)then

if (prot(i).1t.1.0d15)then
elemodulo=sqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
& eleang(i,3)*x2)

endif

endif

do k=i,n-1
j=in(k)
jml=in(k+1)
emepla(j)=emepla(jml)
a(j)=a(jml)
erreh(j)=erreh(jml)
sigmap(j)=sigmap(jmi)
emeiso(j)=emeiso(jml)
emegas (j)=emegas (jml)
rplanet(j)=rplanet(jmil)
eleang(j,1)=eleang(jml,1)
eleang(j,2)=eleang(jml,2)
eleang(j,3)=eleang(jmi,3)
prot (j)=prot(jml)
obli(j)=obli(jml)
realo(j)=realo(jml)
werit(j)=werit(jml)
w(j)=w(jml)
ncol(j)=ncol(jml)

enddo

n=n-1

goto 777
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o o0 o0 o0 o0

o o0 o0

else
kk=kk+1
goto 777
endif
else
i=in(n)
if (w(i) .gt.werit(i))then
if (emepla(i)/5.7d27.1e.10.0d0.and.a(i).gt.0.d0)then
if (prot(i).1lt.1.0d15)then
elemodulo=sqrt (eleang(i, 1) **2+eleang(i,2) *x*2+
eleang(i,3)**2)
endif
endif
n=n-1
endif
endif

Analisis de posibles acreciones entre embriones

do 1=1,n-1
i=in(1)
im1=in(1+1)
da=superpos* (erreh(i)+erreh(iml))
if(da.gt.a(iml)-a(i))then

al=a(iml)*1.5d13

a2=a(i)*1.5d13

delta=al-a2 ! separacion entre las orbitas

eme2=emepla(i) -emegas (i) *emet

emel=emepla(iml) -emegas (iml)*emet

rplal=rplanet (iml)

rpla2=rplanet (i)

ele2(1)=eleang(i,1)

ele2(2)=eleang(i,2)

ele2(3)=eleang(i,3)

elel(1)=eleang(imi,1)

elel(2)=eleang(imil,2)

elel(3)=eleang(imil,3)

call spin(dseed,emel,eme2,rplal,rpla2,al,a2,delta,
elel,ele2,ele,ar,cont,emestar)

eme=eme2+emel

ncol(i)=ncol(i)+1

rplanet(i)=rpla2#(eme/eme2)**0.333333

emepla(i)=eme

a(i)=ar/1.5d13
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erreh(i)=a(i)*(emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.3333333
sigmap(i)=(sigmap(i)+sigmap(im1))/2.d0
Una vez que ya se produjo el choque calculamos la oblicuidad con la
que queda el planeta resultante.
eleang(i,1)=ele(1)
eleang(i,2)=ele(2)
eleang(i,3)=ele(3)

c Escribe la oblicuidad en grados y el periodo de rotacion en horas
dinercia=0.4d0*emepla(i)*rplanet (i) **2 ! momento de
c inercia de una esfera
w(i)=dsqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
& eleang(i,3)**2)/dinercia ! mod velocidad angular,

werit(i)=(g*emepla(i)/(rplanet (i)**3.))**0.5 ! en 1/seg
prot(i)=6.28d0/(w(i)*3600.d0) ! prot=2pi/(w.seg x hora),
c me da el periodo de rotacion
obli(i)=datan(eleang(i,3)/dsqrt(eleang(i,1)**2+
& eleang(i,2)*x2))*180.d0/3.1416 ! en grados
realo(i)=90.0d0-obli(i) ! oblicuidad en grados

[N

Cambia los indices de los planetas que estan mas afuera
pues, como resultado de la acrecion de dos, hay un planeta menos
do k=imil,n-1
j=in(k)
jml=in(k+1)
emepla(j)=emepla(jml)
a(j)=a(jml)
erreh(j)=erreh(jml)
sigmap(j)=sigmap(jmi)
emeiso(j)=emeiso(jml)
emegas (j)=emegas (jml)
rplanet (j)=rplanet(jml)
eleang(j,1)=eleang(jml,1)
eleang(j,2)=eleang(jml,2)
eleang(j,3)=eleang(jmi,3)
prot (j)=prot(jml)
obli(j)=obli(jm1)
realo(j)=realo(jml)
werit(j)=werit(jml)
w(j)=w(jml)
ncol(j)=ncol(jml)
enddo

(¢}

n=n-1
Ahora, si ademas el valor de w supera al wcrit, entonces el nuevo
planeta desaparece. Para hacerlo desaparecer cambiamos nuevamente
los indices de los planetas que siguen.

O o0 o0 o0

if (w(i).gt.werit(i))then
if (emepla(i)/5.7d27.1e.10.0d0.and.a(i).gt.0.d0)then
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[elNe]

O o0 o0 o0

if (prot(i).1t.1.0d15)then
elemodulo=sqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2)**2+
eleang(i,3)**2)

endif

endif

do k=i,n-1
j=in(k)
jmil=in(k+1)
emepla(j)=emepla(jml)
a(j)=a(jml)
erreh(j)=erreh(jm1)
sigmap(j)=sigmap(jm1)
emeiso(j)=emeiso(jml)
emegas (j)=emegas(jml)
rplanet (j)=rplanet(jml)
eleang(j,1)=eleang(jmi,1)
eleang(j,2)=eleang(jml,2)
eleang(j,3)=eleang(jmi,3)
prot (j)=prot(jml)
obli(j)=obli(jmi)
realo(j)=realo(jml)
werit (j)=werit(jml)
w(j)=w(jml)
ncol(j)=ncol(jml)

enddo

n=n-1

endif
endif
enddo

Migracion de planetesimales debido al drag con el gas nebular
call migra_planetes(n,a,sigmap,in)

Migracion de planetas Tipo II debido la interaccion Planeta-Disco
rm=10.d0*dexp(0.4d0*t/taugas) 'esta en UA
call migrar(n,a,rm,alfa,in,gama,rc,sigmag_0)

Migracion Tipo I de planetas debido a efecto de marea con el disco
call migrarI(n,a,in,alfa,gama,rc,elestar,sigmag_0)

Como los planetas pueden migrar y pasar mas adentro o mas afuera que
otros, se puede armar 1lio en la busqueda de acrecion entre embri-
ones. Para evitarlo se los indexa y se ordenan los indices in(i) por
distancia a la estrella central

if(n.eq.1)goto 999

if(n.1lt.1)goto 666

do k=1,n
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bb (k) =in (k)

enddo
call indexx(n,a,in)
999 continue
c Actualiza el tiempo
t=t+dt
enddo
if(t.1t.tfin)goto 200
do k=1,n
i=in(k)
elemodulo=sqrt(eleang(i,1)**2+eleang(i,2) **2+
& eleang(i,3)**2)
if (emepla(i)/5.7d27.1e.10000.0d0.and.emepla(i) /5.7d27.gt.
& 0.05d0) then

if(a(i).gt.0.0d0)then
write(333,600)a(i) ,emegas (i) ,emepla(i)/5.7d27,

& rc,amax,amin,n,ii,emetal,emed,sigmag_O,emestar
endif
endif
enddo
call flush(20)
666 continue
enddo
600 format(di5.4,1x,d12.4,1x,d15.4,1x,d12.4,1x,d12.4,1x,d12.4,
& 1x,i4,1x,i4,1x,d15.4,1x,d12.4,1x,d12.4,
& 1x,d15.4) ! formato del archivo de salida
stop
end
Subrutinas

Subrutina que calcula el cambio de momento angular 1 por la colision
todas las unidades seran c.g.s.

entra: dseed: numero semilla

ml,m2: masas planetarias

rplal,rpla2: radios planetarios

al,a2: semiejes de los planetas

delta: separacion entre los planetas

11,12: vector momento angular de spin de los planetas

sale 1: vector momento angular del planeta resultante

O 0O o0 0000000000000

subroutine spin(dseed,emel,eme2,rplal,rpla2,al,a2,delta,
& elel,ele2,ele,a,cont,emestar)
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O o0 o0 o000

O o0 o0 o0 o0o0o0

implicit real*8(a-h,o0-z)
dimension elel(3),ele2(3),ele(3)
dimension v(3),pa(3),torque(3)
dseed=dseed+cont
cont=cont+1.0
a=(al+a2)/2.40 'la nueva posicion, en el medio de las
anteriores, [cm]
calcula la velocidad de escape
call vesc(emel,eme2,rplal,rpla2,ve)
calcula la velocidad relativa de colision
call velo(a,delta,ve,vrel,emestar)
se asume que el mas grande es el 2
rpla=rpla2
empla=emel
el momento angular de spin se conserva
do i=1,3

ele(i)=elel(i)+ele2(i)
enddo
pero si el mas grande es el 1...
if (rplal.gt.rpla2)then

rpla=rplal
empla=eme?2
endif

calcula las componentes de la vel. relativa y el punto de aplicacion
call vr(dseed,rpla,vrel,v,pa)

calcula el torque en el planeta mayor debido al impacto

call torquesub(empla,v,pa,torque)

calcula la variacion de momento angular

call dl(ele,torque)

return

end

Subrutina que calcula las tres componentes de la velocidad y el pun-
to de aplicacion del impulso de la colision. Se supone que el menos
masivo es el proyectil

subroutine vr(dseed,rpla,vrel,v,pa)

entra:

dseed: numero semilla

rpla: radio del planeta impactado

vrel: velocidad relativa

sale:

v: componentes de la velocidad de impacto
pa: punto de aplicacion del impulso
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O o0 o0 o0 o000

implicit real*8(a-h,o0-z)

real*8 lambda,mu,l

dimension v(3),pa(3)

pi=4.d0*datan(1.d0)

calcula beta y lambda

lambda=2.d0*pi*rnd(dseed) ! es un angulo al azar
clambda=dcos (lambda)

slambda=dsin(lambda)

calcula beta

xxx=1.d0-2.d0*rnd(dseed) ! es un numero al azar
beta=dasin(xxx) ! es un angulo al azar
cb=dcos (beta)

sb=dsin(beta)

calcula el punto de aplicacion (en coordenadas esfericas con
centro en el centro del planeta mas masivo, este punto es al azar)
pa(1)=rplaxcb*clambda

pa(2)=rplax*cb*slambda

pa(3)=rpla*sb

calcula los angulos eta y mu segun la receta de Henon
eta=2.d0*pi*rnd(dseed)

se=dsin(eta)

ce=dcos (eta)

mu=dasin(dsqrt (rnd(dseed)))

sm=dsin (mu)

cm=dcos (mu)

calcula 1 y theta

1=dacos (sb*cm-cb*sm*ce)

sl=dsin(1)

cl=dcos (1)

st=sm*se/sl

ct=(cm*sb+sm*cb*ce) /sl

theta=datan2(st,ct)

calcula s

s=lambda-theta

v(1)=-vrel*slxdcos(s) ! componente x de la velocidad de impacto
v(2)=-vrel*slxdsin(s) ! vy de impacto

v(3)=-vrel*cl ! vz de impacto

return

end

Subrutina que calcula la velocidad relativa entre dos planetas sepa-
rados una distancia delta, ambos en orbitas coplanares, suponiendo
que delta es << que los semiejes de ambos planetas.

subroutine velo(a,delta,ve,v,emestar)
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o o0 o0 o0

o o0 o o0

O o0 o0 o0

a: semieje promedio de ambos semiejes

delta: separacion entre los dos planetas

ve: velocidad de escape mutua (se debe sumar para calcular
la velocidad de colision)

v: velocidad tipica de colision (aproximadamente)
implicit real*8(a-h,o0-z)

gm=6.672d-8*emestar ! G+Mstar

omega=dsqrt (gm/a**3)

v=omegax*delta/2.d0

v=v+ve

return

end

Subrutina que dadas la velocidad, la masa del impactor y el punto de
aplicacion, calcula el torque

subroutine torquesub(eme,v,pa,torque)

aca m es la masa del mas chico, ya que ese es el embrion que aplica
la fuerza, el que genera el torque

implicit real*8(a-h,o0-z)

dimension v(3),pa(3),torque(3)

torque (1) =emex* (v (3) *pa(2) -v(2)*pa(3))

torque (2)=eme* (v (1) *pa(3)-v(3)*pa(1))

torque (3)=emex* (v (2)*pa(1)-v(1)*pa(2))

este es el torque por delta t. Consideramos que la vinicial es cero
frente a la de impacto. Por eso usamos v para el calculo

return

end

Subrutina que cambia el vector momento angular de spin de un planeta
subroutine dl(ele,torque)

implicit real*8(a-h,o0-z)
dimension ele(3),torque(3)
do i=1,3
ele(i)=ele(i)+torque(i) !recordemos que tau es torque por delta t
enddo
return
end
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Subrutina que calcula la velocidad de escape de ambos planetas
subroutine vesc(emel,eme2,rl,r2,ve)

implicit real*8(a-h,o0-z)

g=6.668d-8

ve=dsqrt (2.d0*g* (emel+teme2)/(ri+r2))

return

end

[e eI eINe]

Generacion de un numero al azar
DOUBLE PRECISION FUNCTION RND(DSEED)

DOUBLE PRECISION DSEED,D2A32
D2A32=2.D0*%*32

DSEED=DM0D (3125.*DSEED,D2A32)
RND=DSEED/D2A32

RETURN

END

Subrutina que migra planetesimales debido al efecto del drag
(Ver Thommes et al. Icarus 161, 2003)

O o o0 o0

subroutine migra_planetes(n,a,sigmap,in)

implicit real*8(a-h,o0-z)

dimension a(100000),sigmap(100000) ,emepla(100000)
dimension dadt(100000) ,erreh(100000),in(100000)
common/pasar/ro_ice,r,g,dt,pi,emesol,uacm,yearsec,
1 det,cl
common/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar

do j=1,n-1
i=in(j)
etal=1.6d-3*a(i)**1.5
vkil=dsqrt (gxemestar/(a(i) *uacm))
rogasl=(fac_g*1.4d-9xa(i)**(-2.75))/det
taul=2.6667d0*ro_icexr/(rogasl*vkl)
rhi=(emepla(i)/(3.d0*emestar))**0.33333
eql1=2.7d0*rhi1* (r*ro_ice/ (b*a(i)*uacm*rogasl) ) **0.2
corchl=dsqrt (etal**2+0.75d0*eql**2) * (etal+eql**2)
dadt (i)=-2.d0*a(i)*uacm*corchl/taul
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enddo

do j=1,n-2
i=in(j)
al=a(i)*uacm
a2=a(i+1)*uacm
da=a2-al
ds2=a2*sigmap (i+1)*dadt (i+1)
dsl=al*sigmap (i) *dadt (i)
ds=-(ds2-ds1)/(a(i)*uacm)
sigmap(i)=sigmap (i)+ds*dt/(a(i)*uacm)
if (sigmap(i).1t.1.d-20)sigmap(i)=0.d0
enddo
return
end

Subrutina que migra planetas gigantes con migracion tipo II
(Ver Ida y Lin, The Astrophysical Journal, 604:388, 2004)

o o0 o0 o0 o0

subroutine migrar(n,a,rm,alfa,in,gama,rc,sigmag_0)

implicit real*8(a-h,o0-z)
dimension emepla(100000),a(100000),erreh(100000)
dimension in(100000)
common/pasar/ro_ice,r,g,dt,pi,emesol,uacm,yearsec,
det,cl
common/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar
sigmag=sigmag_ 0% (rm/rc) **(-gama) *exp (- (rm/rc) ** (2-gama))
sigmag=sigmag/det
om=dsqrt (gxemestar/ (rm*uacm) **3)
ememe=emestar/emesol
alfa3=alfa/1.d-3
coef=ememe*alfa3*5.67d27*30.d0
coef2=1.2d2*ememe*5.67d27
do j=1,n
i=in(j)
if(a(i).gt.amin)then ! no migra si llego al borde intermno
eme_gap=coef2*a(i)**0.75 ! masa para que abra un gap en gr
if (emepla(i).gt.eme_gap)then ! migra si abrio un gap (Tipo II)
sg=(a(i)-rm)/dabs(a(i)-rm)
tau2=4.217d14*a(i)**0.5x (emepla(i) /5.67d27) *
& ememe** (-0.5) xrm** (-0.25) /(alfa*sigmag) ! en afios
dadt=sg*a(i)/tau2
da=dadt*dt
if (dabs(da).1t.0.1d0)a(i)=a(i)+dadt*dt
endif
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endif
enddo

return
end

Subrutina que calcula el cambio en el semieje debido a la migracion
de tipo I (Tanaka et al., 2002)

o oo o0

subroutine migrarI(n,a,in,alfa,gama,rc,elestar,sigmag_0)

implicit real*8(a-h,o0-z)
dimension emepla(100000),a(100000),erreh(100000)
dimension in(100000)

common/pasar/ro_ice,r,g,dt,pi,emesol,uacm,yearsec,
det,cl
common/pla/emepla,b,erreh,s,amin,emestar

constmigI=0.1d0
ememe=emestar/emesol
alfa3=alfa/1.d-3
coef=ememe*alfa3*5.67d27+30.d0
coef2=1.2d2*ememe*5.67d27
do j=1,n
i=in(j)
if(a(i).gt.amin)then ! no migra si llego al borde intermno
eme_gap=coef2*a(i)**0.75 ! masa para que abra un gap
if (emepla(i).1lt.eme_gap)then
sigmag=sigmag_Ox(a(i)/rc)*x*(-gama)*
& exp(-(a(i)/rc)**(2.-gama))
sigmag=sigmag/det
cteaux=2.7+1.1x%

& (gama+(2-gama) *0.43429448* (a (i) /rc) ** (2-gama) )
dadt=9.46d-10*cteaux* (emepla(i)/5.7d27) *ememe**0.5%
& sigmag*elestar**(-0.25)*a(i)
dadt=-dadt*constmigl
da=dadt*dt
if (dabs(da).1t.0.1d0)a(i)=a(i)+dadt*dt
endif
endif
enddo
return

end
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c
c -
c -
c Esta rutina genera un vector de indices de acuerdo al orden crecien-
c te del vector arrin (Numerical Recipes)

SUBROUTINE INDEXX(N,ARRIN,INDX)

IMPLICIT REAL*8(A-H,0-Z)

DIMENSION ARRIN(N) ,INDX(N)

DO 11 J=1,N

INDX (J)=J

11 CONTINUE

L=N/2+1

IR=N

10 CONTINUE
IF(L.GT.1) THEN
L=L-1
INDXT=INDX (L)
Q=ARRIN(INDXT)
ELSE
INDXT=INDX (IR)
Q=ARRIN (INDXT)
INDX (IR)=INDX (1)
IR=IR-1
IF(IR.EQ.1)THEN
INDX (1)=INDXT
RETURN
ENDIF
ENDIF
I=L
J=L+L
20 IF(J.LE.IR)THEN
IF(J.LT.IR)THEN
IF (ARRIN(INDX(J)) .LT.ARRIN (INDX (J+1)))J=J+1
ENDIF
IF(Q.LT.ARRIN(INDX(J)))THEN
INDX (I)=INDX(J)
I=J
J=J+]
ELSE
J=IR+1
ENDIF
GO TO 20
ENDIF
INDX (I)=INDXT
GO TO 10
END
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