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Capítulo 1IntroduiónEl interrogante aera de la existenia de �otros mundos�, es uno de los más antiguos.Algunas de las preguntas formuladas por los astrónomos eran (algunas todavía siguensin resolver): ¾existirán otros sistemas planetarios?, ¾serán pareidos al nuestro?, ¾quétan freuentes serán?, ¾orbitarán estrellas pareidas al Sol? ¾ómo será la evoluión yformaión de los planetas?.El primer intento de observaión de un planeta extrasolar fue realizado por Huygens,haia �nes del siglo XVII [1℄, quien rápidamente se dió uenta que esta observaiónexedía la apaidad de su telesopio. Las enormes di�ultades observaionales paradetetarlos hiieron que tuviera que esperarse muho tiempo para que estas preguntasenontraran alguna respuesta.Reién a �nes del siglo XX, más preisamente en el año 1995, Mayor y Quelozanuniaron el desubrimiento del primer planeta extrasolar orbitando una estrella deltipo solar, 51 Pegasi. El planeta reibió el nombre de 51 Peg b.A partir de ese momento y hasta la atualidad, era de 200 planetas extrasolaresfueron enontrados alrededor de estrellas eranas. Esta muestra es su�iente omo paraomenzar a ver algunas araterístias omunes a los sistemas planetarios, y a estableermejores restriiones a las teorías de formaión.El grá�o 1 muestra las distribuiones de semiejes (a) y masas (M), de los planetasextrasolares onoidos hasta diiembre de 2006 (http://www.obspm.fr/enyl/enyl.html).Lo primero que se distingue en el grá�o es que pareiera haber una orrelaión entrelas masas y la distribuión de semiejes orbitales de los planetas. Por otra parte, se puedeobservar que existe un abrupto orte en las proximidades de las 10 MJup,y también sepuede señalar una región de esasés de planetas para los semiejes, a > 0,2 UA, y masas
M < 1MJup(MJup= masa de Júpiter), que de auerdo on el trabajo de Ida & Lin (2004)[2℄, esa falta de planetas no se debería a la seleión observaional, si no que re�ejaríael proeso de formaión planetaria.Nuestro trabajo onsistirá en desarrollar un programa de ómputo en lenguaje FOR-TRAN para realizar simulaiones numérias y predeir de este modo la distribuión de2
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Gráfico 1: Distribuciones de masas y semiejes mayores de
 los planetas descubiertos hasta diciembre de 2006masas y semiejes para planetas extrasolares, basándonos en un trabajo realizado por Ida& Lin (2004) [2℄.Se usará un modelo de areión del núleo para el ual los planetas terrestres y losnúleos sólidos de los planetas gigantes, se formaron a través de la oagulaión de plane-tesimales on tamaños iniiales que osilan entre 1-10 Km (Safronov 1969 [3℄; Wetherill1980 [4℄; Hayashi et al. 1985 [5℄). Los núleos que llegan a adquirir una ierta masarítia (de 1M⊕) omienzan a aretar gas y pueden de esta forma llegar a onvertirse enun "gigante gaseoso", siempre que se enuentren en una región donde todavía el gas nose haya disipado.Las masas de los núleos y sus esalas de tiempo de areión van a depender de susradios orbitales y de la densidad super�ial de planetesimales en el diso (Kokubo &Ida, 2002 [6℄). También se verá que en el exterior de la línea de ondensaión del hielo sedan las ondiiones más favorables para la formaión de un gigante gaseoso. Esta línease enuentra a algunas UAs (1 UA es la distania entre la Tierra y el Sol), dependiendode omo sea la masa de la estrella entral, y orresponde a la distania a la ual la



CAPÍTULO 1. INTRODUCCIÓN 4densidad de sólidos aumenta en un fator de 3 a 4 uando el agua se ongela. Cuandolas distanias son mayores que 10 UA, la tasa de reimiento de los núleos es tan hiaque el gas residual en el diso tiende a aabarse antes de que pueda ser aretado. Sinembargo, en los disos protoplanetarios muy masivos, los núleos pueden alanzar masassu�ientes en el interior de la frontera del hielo (Kokubo & Ida, 2002 [6℄) omo paradesatar el proeso de areión gaseosa.En el apítulo 2., partiendo de un diso protoplanetario, se mostrará ual fue elmodelo utilizado para la areión del núleo y se verá que un planeta que llega a adquiriruna ierta masa rítia omienza a aretar gas, inluyéndose los efetos de esta areiónen los núleos. Con el modelo ya presentado, iremos al apítulo 3., en donde se expondránlos álulos realizados y los resultados obtenidos. Para terminar, en el apítulo 4., sedetallarán las onlusiones de este trabajo y uales serán los pasos a seguir en el futuro.



Capítulo 2Formulaión del modelo
2.1. Estrutura del disoEn primer lugar se tienen que determinar las araterístias del diso, densidad degases y sólidos, esto es importante ya que, omo se verá más adelante, la tasa de areiónde los núleos es funión de la densidad super�ial de elementos pesados, Σd, en la formade granos ondensados y planetesimales.La distribuión de Σd se determina por las tasas de ondensaión, reimiento ysublimaión de los granos, y la interaión de las partíulas on el diso de gas. Basadosen el modelo fenomenológio de la nebulosa solar de masa mínima (Hayashi, 1981 [7℄),utilizaremos la siguiente ley de distribuión

Σd = fd · ηhielo · 10 ·
(

a

1UA

)−
3

2

· gcm−2 (2.1)donde a es el semieje mayor en [UA℄, fd es un fator de esala del diso y ηhielo es unafunión onstante que se detallará más adelante.Se puede ver en el grá�o 2 a Σd omo funión de a para fd = 0,1, fd = 1 y fd = 10.En todos los asos se puede apreiar un orte en a = 2,7 UA, esto se debe a quelas moléulas más volátiles (omo las de H2O) se enuentran en estado gaseoso a ortasdistanias de la estrella entral y por lo tanto no ontribuyen a la densidad de sólidos.Pero a medida que nos aeramos a las 3-5 UA estas moléulas omienzan a enontrarseen estado sólido y esto hae que el Σd aumente abruptamente. Para representar esteefeto se utiliza la variable ηhielo, que toma un valor onstante antes de la línea deondensaión del hielo y otro, una vez que atravesamos la misma. Es deir es una funiónde la forma:
ηhielo =

{
1 a ≤ ahielo

4,2 a > ahielo
(2.2)5
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Gráfico 2: Densidad superficial de sólidos como función 
 de la posición del planeta.

fd=10

donde el valor ηhielo = 4,2 se tomó para representar la distribuión de abundaniasolar (Hayashi, 1981 [7℄), y ahielo es el radio de ondensaión del hielo.Falta determinar el valor de ahielo, para lo ual se neesita espei�ar la temperaturadel gas en el diso. Supongamos que los granos de polvo se omportan omo un uerponegro, entones la energía absorbida por los mismos estará dada por
Ea =

L⋆

4πa2
· πr2donde a es la distania del grano a la estrella entral, r es el radio del grano onsi-



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 7derado esfério y L⋆ es la luminosidad de la estella entral. Por otro lado si usamos laley de Stefan-Boltzman,
Ee = σT 44πr2on T la temperatura busada, y σ = 5,670 · 10−8W ·m−2 ·K−4 la onstante de Stefan-Boltzman, omo se tenía un uerpo negro Ea = Ee, on lo ual la temperatura es
T 4 =

L⋆

16πσa2y usando las unidades adeuadas (de forma que nos quede a en [UA℄ y L⋆ en lumi-nosidades solares), se enuentra que
T = 280 ·

(
a

1UA

)−
1

2

(
L⋆

L⊙

) 1

4

·
oK ≃ 280 ·

(
a

1UA

)−
1

2

(
M⋆

M⊙

)
·
oK (2.3)Cabe alarar que este es un modelo muy simpli�ado dado que los granos de polvo noabsorben ni re-emiten en longitudes de onda que sean más largas que su propio tamaño.Ahora omo ahielo orresponde al radio tal que T ≃ 170oK, se tiene que

ahielo = 2,7
(

M⋆

M⊙

)2

· UA (2.4)En este trabajo, nosotros usaremos ahielo = 2,7 UA, dado que tomamos una estrellaentral omo el Sol.En la expresión de Σd se introdujo el fator de esala para la masa total del diso, fd,que se asume omo onstante a lo largo del mismo. Las observaiones en radio muestranla emisión de polvo en los disos, y de esta forma puede inferirse la masa total de polvoen los disos protoestelares alrededor de estrellas T Tauri, que está en los rangos de
10−5M⊙ a 3× 10−3M⊙ (Bekwith & Sargent, 1996 [8℄). Pero existen algunos problemasen la determinaión de esta masa, uno de ellos es que se onoe poo aera de laspropiedades radiativas de los granos. Además, en muhos asos, la imagen de los disosno está bien resuelta. Pero de todas formas, podemos darle un valor a fd suponiendo quetodos los disos tienen tamaños similares (desde algunas deenas de UA a 100 UA),onlo ual las masas inferidas de las observaiones nos indian que fd toma valores en elrango fd ∼ 0,1 − 30. Puede notarse también que muhos de los disos tienen valores de
fd sustanialmente más grandes que la unidad.También tiene que tenerse en uenta al gas presente en el diso. Este afeta laveloidad de dispersión y por lo tanto la tasa de reimiento de los núleos, y tambiénes importante en la formaión de planetas gigantes gaseosos. Al igual que Ida & Lin [2℄,supondremos que la densidad super�ial del gas en el diso tiene una dependenia on
a similar a Σd, luego

Σg = fg · 2,4 · 103
(

a

1UA

)−
3

2

· gcm−2 (2.5)



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 8donde el parámetro fg, es un fator de esala para la masa total de gas del diso, quefue introduido para onsiderar la posibilidad de que el gas y los omponentes sólidosevoluionen independientemente. Este valor puede ambiarse obteniendo de esta formadistintos modelos de disos y testear la dependenia de las propiedades planetarias onla masa de gas del diso.Usando las euaiones (2.1) y (2.5), puede verse que la razón de gas y polvo es
Σg

Σd

=
fg

fd

240

ηice

(2.6)La razón fg

fd
india ómo es la abundania del diso. Si fg

fd
= 1, se estaría hablandode un diso on la abundania solar.En el modelo de la nebulosa solar de masa mínima, se onsidera que todos los elemen-tos pesados permaneen en el diso, mientras que el gas va desapareiendo del mismo.Esta disipaión esta relaionada on los efetos del transporte de momento angular porvisosidad, la foto evaporaión y los vientos oasionados por la estrella entral.Ahora veamos qué nos muestan las observaiones. Hasta el momento se pudo observarpolvo en muhas estrellas jóvenes, mientras que en poas se observó hidrógeno moleular.Entre las estrellas T Tauri no hay dependenia aparente entre la masa de los disos depolvo on las edades de la estrella entral. Para estrellas on edades mayores a∼ 106−107años, la masa de polvo inferida de las observaiones es muy reduida (Bekwith &Sargent, 1996 [8℄; Wyatt et al., 2003 [9℄). El infrarrojo erano también nos muestra unaesala de tiempo similar (Haish et al., 2001 [10℄). Esta disminuión se interpreta omouna evidenia para el reimiento de los granos de polvo y la formaión de planetesimales.Usaremos el heho de que los omponentes sólidos no ambian en el diso, exepto enaquellas regiones donde fue aretado por un núleo.En uanto al gas, adoptaremos la suposiión de que este desaparee del diso en unaesala de tiempo similar (∼ 106 − 107 años), aún uando la disipaión del gas y el polvoprovengan de meanismos diferentes.2.2. Areión del núleoEn esta seión se presentará el modelo de areión del núleo sólido que vamos autilizar. Debe tenerse presente que lo más importante en toda esta etapa es determinarla tasa de reimiento del núleo y su masa.Miremos las primeras etapas de la formaión, en un prinipio se tiene gas y polvoque se enuentra formando un anillo alrededor de la estrella entral. Los granos estánsujetos a la turbulenia presente en la nube y por este motivo van a sufrir olisionesentre ellos, que permitirá que se vayan aglomerando en grupos ada vez más grandes. A



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 9su vez, debido a la fuerza de gravedad y a la friión, el polvo se asienta, formando undiso hato alrededor de la estrella entral. Esto ourre muy rápidamente.Los granos, una vez asentados en el diso, ontinúan on el proeso de oagulaiónhasta que todo el material sólido queda en forma de planetesimales. Estas son estruturasde algunos km. de radio, a las uales ya les afeta poo el efeto de friión on el gas,y pasa a ser más importante la atraión gravitatoria debido a los enuentros on otraspartíulas.El reimiento de los planetesimales se da mediante el proeso de oagulaión que sedebe a las perturbaiones entre los núleos y al efeto de friión dinámia que sufrenlos núleos debido a la presenia de los planetesimales. Si se alula la seión efetivade la olisión, se enuentra que ésta es mayor uanto más pequeña es la veloidadrelativa (si las veloidades relativas son demasiado elevadas, las olisiones se haen másviolentas y favoreen los proesos de fragmentaión y raterizaión) o uanto más masivosea el objeto, lo ual india que los planetesimales más grandes tardan menos tiempo endoblar su tamaño. Esto da lugar a un reimiento que se denomina reimiento run away.Cuando los núleos alanzan una masa similar a la lunar, su aión gravitatoria omienzaa dominar la evoluión de las veloidades relativas de los planetesimales irundantes.En estas ondiiones, el reimiento de los núleos pasa a un regimen más pausado,denominado reimiento oligárquio. Este es el regimen fundamental donde se formanlos núleos.La zona de alimentaión es la región donde los núleos pueden aretar diretamenteplanetesimales.
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Nosotros utilizamos un anho para la zona de alimentaión dado por
∆ac = 10 · rh (2.7)donde rh es el radio de Hill para un núleo sólido de masa Mc alrededor de la estrellaentral de masa M⋆,



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 10
rh = a

(
Mc

3M⋆

) 1

3 (2.8)Como se puede ver, la zona de alimentaión del núleo aumentará a medida que suradio de Hill también aumente.Cuando los núleos areten todos los planetesimales en su zona de alimentaión, esdeir uando onsuman todo el material que tenían disponible, su reimiento para yel núleo adquiere una masa onoida omo masa aislada. Esta masa se alula on lasuposiión de que las órbitas de los núleos no evoluionan on el tiempo.La tasa de areión de los núleos a un radio orbital a está dada por la siguienteexpresión (Safronov, 1969 [3℄)
Ṁc ∼ πRc

2ρd

(
2GMc

Rcσ2

)
σ ∼ 2πRc

2ΣdΩk

(
GMc

Rcσ2

)

∼ 2π
Rc

a
·
Mc

M⋆

(
aΩk

σ

)2

Σd · a
2
· Ωk (2.9)donde Ωk =

√
GM⋆

a3 es la freuenia Kepleriana, ρd y Σd son las densidades espaialesy super�iales de omponentes sólidos (ρd ∼
ΣdΩk

σ
), Rc es el radio físio del núleo y

G = 6,673 · 10−8 · dinas · cm2 · g−2 es la onstante de gravitaión universal. Mirandola euaión puede verse ómo es el reimiento de los núleos omo funión de Σd paradistintos valores de a. Este es relativamente rápido en las regiones donde Σd es alto y
a es pequeño. Por otro lado, el reimiento es lento en aquellas regiones en donde a esgrande y Σd es hio.Ahora usando que

σ

Ωk

∼ ∆ac ∼ 10
(

Mc

3M⋆

) 1

3

a (2.10)puede alularse la esala de tiempo de areión de los núleos sólidos que es
τc,ac =

Mc

Ṁc

∼

(
a

Rc

)(
Mc

Σda2

)(
Mc

M⋆

)−
1

3

Tk (2.11)donde Tk = 2π
Ωk

= ( M⋆

M⊙
)−

1

2 ( a
1UA

)
3

2años es el período Kepleriano.Este reimiento disparado que se desribió hasta ahora no puede ser sostenido in-de�nidamente. El reimiento de los núleos termina uando onsumen todos los plane-tesimales en sus zonas de alimentaión. Si se despreia el efeto de migraión orbital, lamasa aislada es dada por



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 11
Mc,isso = 2π

∫ a+∆a
2

a−∆a
2

a · Σd · da (2.12)Una vez que adquirieron esta masa, los núleos ya onsumieron todos los panetesi-males eranos. Una alaraión: si inluyeramos el efeto de migraión radial, la masa�nal del núleo sería mayor que Mc,isso, debido a que el núleo podría migrar haia zonasmás pobladas de planetesimales.Los núleos siguen reiendo aún después de adquirir la masa aislada. Una vez que setermina el gas en el diso, la veloidad de dispersión de los núleos residuales ree hastaque se ruzan sus órbitas. Es deir, la etapa �nal del reimiento de los núleos puedeproeder a través de impatos gigantes. Luego, algunos poos embriones sobrevivientesdevoran a la mayoría de los planetesimales residuales y menos masivos, durante la últimaparte de la etapa de reimiento oligárquio. Aunque nosotros no onsideramos esteefeto, notamos que es onsistente on el modelo atual del origen de la Luna y la jóvenedad de la Tierra, en omparaión on los asteroides. Aunque los núleos de masasmayores pueden unirse a través de impatos gigantes, ellos no pueden iniiar la areiónde gas porque a esta altura ya no queda su�iente gas en el diso. Esta limitada reservade gas durante la última etapa de reimiento de los núleos es también onsistente onla masa intermedia y mayormente de hielo de Urano y Neptuno.Hay algunos núleos más grandes que pueden emerger on su�iente masa omo parainiiar la areión de gas. En muhas regiones, esta masa rítia solo puede alanzarseuna vez que ya queda poo o nada de gas en el diso. Aquellos planetas que sí alanenesta gran masa antes de la disipaión total del gas, podrán onvertirse en gigantesgaseosos.2.3. Areión de gasA ontinuaión se onsiderará la areión de gas en aquellos núleos que son losu�ientemente masivos.Podemos asumir que un embrión planetario tendrá gas asoiado, si la veloidadrelativa de las moléulas del gas es menor a la veloidad de esape de su super�ie. Enaso ontrario no tendrá una atmósfera ligada.En algunas regiones del diso, llega un momento en que la masa del núleo es tangrande que puede atraer gas. Sin embargo, el gas del diso primero se aumula en unaenvoltura estátia alrededor de los núleos. En esta envoltura, la gravedad de los núleosestá equilibrada on el gradiente de presión, el ual se mantiene por una liberaión deenergía durante el bombardeo de planetesimales. Pero al llegar a la masa rítia, esteestado de equilibrio no puede mantenerse y omienza una fase de areión de gas. Apartir de este momento, la areión de gas y de sólidos ontinua simultáneamente, y



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 12entones es laro que se neesita otra euaión para araterizar el reimiento de lamasa en esta etapa.La masa rítia del núleo depende de la tasa de areión de planetesimales (Ṁc)y la opaidad asoiada on el diso de gas, κ. Cuanto mayor es la areión y mayor esla opaidad, la atmósfera se vuelve más aliente y el gradiente de presión aumenta, loual demora la areión de gas. Dado que la magnitud de κ es inierta (debido a que ladistribuión de tamaños de partíulas de polvo y la fraión de elementos pesados en lasfases de gases y sólidos es pobremente onoida), despreiaremos la dependenia de lamasa rítia on la opaidad, onsiderando simplemente que esta toma el valor de 1M⊕.La envoltura gaseosa se enoge en una esala de tiempo de Kelvin Helmholtz uandosu masa se vuelve mayor que la Mcrit. Ikoma et al. (2000) [11℄, enontraron a través dealulos numérios que
τKH ≃ 10b

·

(
Mp

M⊕

)−c

·

(
κ

1g · cm−2

)
· años (2.13)donde Mp es la masa total del planeta, b y c son onstantes uyos valores pueden ambiary κ es la opaidad. Los valores usados por Ida & Lin [2℄, y por nosotros también, son

b = 9, c = 3 y despreiamos la dependenia on la opaidad. Luego
τKH ≃ 109

(
Mp

M⊕

)−3

años (2.14)La tasa de areión de gas en los núleos está dada por
dMg

dt
≃

Mp

τKH

(2.15)La magnitud de dMg

dt
aumenta rápidamente on Mp, sin embargo, hay algunos límitespara el proeso de areión de gas. Nosotros utilizaremos dos límites: el primero nos dieque la areión termina uando la antidad de gas aretado supere una masa terrestreada 100 años, es deir uando

dMg

dt
≥

1M⊕

100 · años
= 5,98 · 1025

· g · años−1 (2.16)El segundo es un límite global, para el ual la areión de gas ontinua o no, de-pendiendo de la antidad de gas residual que queda en todo el diso. Consideramosentones, para nuestro modelo de diso, que la areión de gas debe terminarse uandola antidad de gas presente en el diso sea 10 vees menor que la antidad iniial, o seauando
10 · Mgfinal ≤ Mgini (2.17)donde Mgfinal es la masa de gas que queda en el diso, y Mgini es la que había original-mente.



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 13Ahora se verá omo es la disipaión de gas en el diso. De auerdo on las observa-iones, el ontenido de gas va ayendo junto on el de polvo en el diso. Introduimos lasiguiente euaión que nos estaría indiando omo es la evoluión de Σg durante la fasede disipaión del gas,
Σg ≃ Σg,0 · e

−
t

τdisco (2.18)donde Σg,0 es la distribuión iniial (dada por la e.(2.5)), y τdisco es la esala dedisipaión total del gas. Consideraremos un valor para esta esala dado por
τdisco = 4 · 106

· años (2.19)También asumiremos que fg = fd = fdisco, es deir que la razón gas-polvo es ini-ialmente igual a la omposiión solar, aunque también veremos omo es la formaiónplanetaria en disos más metálios.A ontinuaión se da un resumen de lo diho hasta ahora:En primer lugar se forma el diso, es deir, se alulan las densidades de sólidos ygases para los distintos valores de a, desde 0.1 hasta 100 UA. Para araterizar losdistintos tipos de disos pueden ir variándose los valores de fd y fg desde 0,1− 30,por simpliidad nosotros utilizamos fg = fd.Luego omienza a formarse el planeta, para esto ubiamos su posiión iniial alazar (en esala logarítmia), on una masa iniial
Mc = 10−5

· M⊕ = 5,98 · 1022gy se alula ómo es su reimiento a través de la euaión (2.9), donde la masatotal del núleo es reemplazada por la masa total del planeta (en un prinipio setiene solo masa de sólidos pero luego también se inluye la masa del gas).Mientras el núleo ree se veri�a que siga habiendo material en su zona dealimentaión. De lo ontrario el reimiento de sólidos esa.También se veri�a si el planeta alanza la masa rítia neesaria para omenzarla areión de gas, onsiderando Mcrit = 1M⊕.Cuando la masa supera Mcrit, omienza la areión de gas. La expresion que seutiliza para araterizar el reimiento de la envoltura gaseosa es dada por laeuaión (2.16), donde la masa Mp inluye tanto los sólidos omo el gas.También debe tenerse en uenta que la areión de sólidos ontinua aún luego deque haya omenzado la fase de areión gaseosa.



CAPÍTULO 2. FORMULACIÓN DEL MODELO 14Finalmente el reimiento de la envoltura gaseosa termina uando ya no quedamás gas en el diso, o uando la tasa de areión de gas supera la masa terrestreada 100 años.Estos pasos están desribiendo el funionamiento del programa desarrollado. Estepuede verse al �nal del trabajo.



Capítulo 3Cálulos y resultadosEn esta seión se detallarán las simulaiones realizadas y los resultados obtenidos,así omo también los parámetros utilizados en el programa.3.1. Distribuión orbital de los protoplanetasLa posiión iniial de los núleos in�uye enormemente en su formaión. Esto se debea que diferentes posiiones implia antidades distintas de gases y sólidos para aretar.Por este motivo, en nuestras simulaiones, generamos al azar la ubiaión iniial de losnúleos en el diso (on igual probabilidad por intervalo de log(a)), para formar de estamanera distintos tipos de planetas.Se puede separar al diso en tres regiones:una región interna, en la ual la masa de los núleos no es la su�iente omopara que areten grandes antidades de gas antes de los 4 · 106 años, tiempo en elual ourre la disipaión del gas en el diso. Luego no puede formarse un planetagigante gaseoso en esta región que está limitada por a < ahielo. Sin embargo, luegode la disipaión del gas, pueden llegar a tener más de 1M⊕, pero ya no puedenaretar más gas. Estos núleos evoluionan formando planetas terrestres.una región externa, para a ≥ 10 − 20UA, donde la tasa de areión es pequeñadebido a que allí la densidad de sólidos es muy baja. Aunque los planetas alanzangrandes masas y superan muhas vees la masa mínima neesaria para omenzarla areión de gas, esto ourre no muho antes que los 4 · 106 años, on lo ual,tampoo se enuentran planetas gigantes en esta región. Esta reserva limitada degas en el diso pudo ser la responsable de que Urano y Neptuno no tuvieran unaenvoltura masiva. Estos planetas se onoen omo gigantes helados.y �nalmente hay una región intermedia, inmediatamente despues de la línea deondensaión del hielo, en donde al enontrar una mayor densidad de sólidos, se15



CAPÍTULO 3. CÁLCULOS Y RESULTADOS 16da un abrupto inremento en la masa de los núleos permitiendo el omienzo dela areión gaseosa. Aquí enontramos a los planetas gigantes gaseosos.Existen límites más allá de los uales ya no se forman planetas gigantes gaseosos.Estos límites están dados por
M ≥ 1 · M⊕ 3τc,ac ≤ τdisco (3.1)on τc,ac dado en la e. (2.11), y τdisco en la e. (2.20).En general, estas ondiiones se satisfaen entre un ierto valor de a = atg, que es ellímite entre los planetas roosos y los gigantes gaseosos, y agh , límite superior para a,más allá del ual ya no se forman planetas gigantes gaseosos y pasamos a tener planetasgigantes helados. Tenemos entones que los planetas terrestres se forman a a ≤ atg, y losplanetas gigantes helados para valores de a tales que a ≥ agh. El valor de estos límitesdepende de ómo sea el diso, luego para un valor arbitrario de fdisco, tenemos
atg = 64 · f−2

disco · ηhielo · UA (3.2)y
agh = 5 · f

14

27

disco

(
ηhielo

4

) 10

27

(
Mp

M⊕

)−
10

81

(
τdisco

4 · 106años

)−
10

27

UA (3.3)reordemos que ηhielo se da en la e. (2.2).Para disos masivos on una gran antidad de elementos pesados, fdisco será bastantemayor a la unidad, y entones podemos ver de la expresión que atg es menor que el límitemarado por la línea del hielo. Con lo ual se tiene que en estos disos es posible formargigantes gaseosos en el interior del límite del hielo.Por otro lado en disos on fdisco más pequeño que un valor rítio
fdisco,min = 0,9

(
ηhielo

4

)−
64

68

(
Mp

M⊕

) 5

102

(
τdisco

4 · 106años

) 5

34

UA (3.4)
agh < atg, lo ual implia que los planetas gigantes gaseosos no pueden formarse.3.2. Prediión para la distribuion de masas y semi-ejesLlevamos a abo simulaiones para predeir una distribuión teória de masas y se-miejes de planetas extrasolares, y de esta forma omparar on la distribuión observada(grá�o 1). Esta es la idea, pero abe alarar que no van a reproduirse los resulta-dos observados dado que en este trabajo no se onsideran los efetos de la migraiónplanetaria.
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Gráfico 3:Esta es la distribución que sigue  Log10fd, 

 una distribución normal con media 0.25 
 y dispersión 1Para araterizar los diferentes tipos de disos, usamos una distribuión para fd quesea onsistente on los disos observados (Bekwith & Sargent, 1996 [8℄; Wyatt et al.2003 [9℄). Esto es una distribuión gaussiana para el log10(fd), on media µlog10(fd) = 0,25y dispersion σ = 1 (grá�o 3). Usamos solo los valores de fd ≤ 30, ya que disos máspesados son gravitaionalmente inestables.Tomamos omo esala de tiempo de disipaión del gas τdisco = 4 · 106 años, e inte-gramos en t = 107 años.Utilizamos en las simulaiones una estrella uya masa es M⋆ = M⊙, y onsideramosque la masa iniial de los núleos es de Mp = 10−5M⊕.En ada orrida del programa onsideramos la formaión de 1000 planetas.En los álulos que se llevaron a abo usamos el modelo teório del reimiento delnúleo y la areión del gas, onsiderando que el reimiento de los sólidos terminauando ya no queda más material para aretar en la zona de alimentaión del planeta,y el reimiento del gas es trunado on las ondiiones expresadas en las euaiones(2.17) y (2.18). Los resultadosse muestran en el grá�o 4.En este grá�o se muestra la distribuión de masas y semiejes obtenidas on nuestroprograma, on los parámetros ya espei�ados. Puede verse laramente una región de
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Gráfico 4: Distribución de masas y semiejes de planetas 

 (integramos 10
7
 años) ausenia de planetas, este es el desierto planetario que ya habíamos menionado y quese detallará mejor en la siguiente seión. Resultados similares fueron enontrados porIda & Lin [2℄.También realizamos otras dos simulaiones, una en la que se onsideró fg = fd = 1 yesto se mantuvo durante toda la simulaión, y otra en donde fg = 1, fd = 10, esto se hizopara analizar la formaión de planetas gigantes en disos más metálios. Los resultadosobtenidos pueden verse en el grá�o 5.En ambos asos se tiene la misma antidad de gas, sin embargo puede observarse que
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Gráfico 5: Masas y semiejes obtenidas para un disco 
 con metalicidad solar, y  para otro disco 

 más metálico donde fd=10 y fg= 1 

fd=fg=1
fd= 10, fg= 1

el diso más metálio presenta ondiiones más favorables para la formaión de planetasgigantes gaseosos.3.2.1. Desierto planetarioPara poder observar mejor el desierto planetario menionado en la seión anterior,realizamos un histograma para la distribuión de masas de los planetas, esto es lo quemuestra el grá�o 6. Allí enontramos una lara esasés de planetas en el rango de masasmenionado.Este desierto planetario, es una región de esasés de planetas on masas intermedias,entre 10 y 100 M⊕ y semiejes a ≤ 3 UA . Observando el grá�o 5 se enuentra que ellímite inferior de la región está demarado por Mp ≃ 1M⊕, ésta, omo ya vimos, es lamasa neesaria para omenzar aretar gas, y esto nos está dando informaión aera del
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Gráfico 6 : Este es un histograma de las masas, podemos 
 ver que hay muy pocos planetas con masas entre 10 y 100 M⊕meanismo que hae posible la existenia de este desierto.Para tratar de ver mejor esto, se analiza ómo es el reimiento de un planeta gigantegaseoso de, por ejemplo, M = 150 M⊕. En un prinipio el planeta areta úniamentesólidos, hasta que adquiere la masa neesaria para omenzar la areión gaseosa, es deirllega a 1M⊕. En el grá�o 7 podemos ver ómo es el reimiento de la masa de gas, ylo que se observa es que este es muy empinado, asi vertial. Es deir una vez que elplaneta omienza a aretar gas, el reimiento se dispara y termina úniamente uandoya no queda más gas en el diso.En el grá�o 8, se observa ómo es el reimiento de la masa total del planeta, tantode sólidos omo de gas. Puede verse que una vez que omienza la areión gaseosa, lamasa del planeta ree abruptamente, es deir pasa muy rápidamente de tener 10 a 100

M⊕, y este es el motivo por el ual nos enontramos on un desierto planetario. Es deir,dado que la esala de tiempo desde que omienza la rápida areión hasta que alanza
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Gráfico 7: Crecimiento de la masa de gas de un planeta 
 de 145 M⊕, en 10

7
 años 
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Gráfico 8: Crecimiento de la masa total de un planeta 
 de 145 M⊕, en 10

7
 años 

su masa �nal es relativamente orta omparada on la esala de tiempo de disipaióndel gas, los planetas on masas entre 10 y 100 M⊕ oupan un dominio muy limitado enel interior de las 3 UA.En los grá�os de la hoja siguiente (grá�os 9 y 10), puede verse el reimiento desólidos, gas y de la masa total, para otros dos planetas de 63,4 M⊕ y 382,82 M⊕En ambos planetas puede verse el mismo omportamiento expliado.
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Gráfico 9: Crecimiento de un planeta de 63.4 M⊕

Crecimiento de la masa total
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Gráfico 10: Crecimiento de un planeta de 382.82 M⊕

Crecimiento de la masa total



Capítulo 4Resumen y onlusionesAnalizamos omo es la distribuión de masas y semiejes de los planetas extrasolaresa través de un modelo teório para el ual el núleo de los planetas gigantes se forma dela misma forma que los planetas terrestres, a través de la oagulaión de planetesimales.La areión de gas en los núleos está modelada on la ontraión de la envoltura degas de Kelvin Helmholtz.De auerdo on los resultados obtenidos, en general la formaión de los planetasgigantes gaseosos está favoreida justo en el exterior de la línea de ondensaión delhielo a 2,7 UA. En el interior de este límite, dado que los gases volátiles no puedenondensarse en granos, la masa de los núleos sólidos tiende a ser menor que 1 M⊕, ypor lo tanto no se enuentran planetas gigantes gaseosos en esta región. Por otro lado,en las regiones externas (a ≥ 10 UA), la areión del núleo es tan lenta que los núleosno llegan a la masa neesaria para omenzar una rápida areión gaseosa antes de quese disipe el gas del diso.También enontramos que los disos más metálios presentan mejores ondiionespara la formaión de planetas gigantes gaseosos.Como puede verse, los planetas terrestres, gigantes gaseosos y gigantes helados, estánlaramente difereniados en el diagrama de Mp vs. a. Este diagrama nos revela muhainformaión aera del proeso de formaión planetaria.Otro resultado obtenido de este diagrama es la presenia del desierto planetario. Estese debe a que los planetas reen muy rápidamente desde las 10M⊕ a las 100M⊕, y espor este motivo que se enuentran muy poos planetas on masas intermedias.La onepión del desierto planetario es fuertemente dependiente del modelo de are-ión de gas basado en el onepto de masa rítia y la ontraión de Kelvin Helmholtz.Nuestra idea para el futuro es mejorar el modelo ad ho de areión gaseosa, y veri�arsi seguimos enontrando un desierto planetario. Pero para poder onfrontar nuestros re-sultados on las observaiones, primero tendremos que tener en uenta otros efetos degran importania, omo son la migraión planetaria debida a la interaión dinámia delos planetas on el diso, la de los planetesimales debida a la friión on el gas nebular23



CAPÍTULO 4. RESUMEN Y CONCLUSIONES 24y también ontar on un modelo más realista de la evoluión del diso de gas.



program Planetas .......................................................... El programa forma planetas on una ubiaion iniial generada al azar ..........................................................integer ind, p, semilla, nplanetasdouble preision mestrella,msol,rmin,a(501000),av(501000),paso2double preision rp,eta,sigmad(501000),fd,sigmag0(501000)double preision sigmagini(501000),mtgi,pi,gauss(2000),x1,x2double preision fg,mtierra,mg,m,mtp,aie,grilla,rmax,xu .......................................................... Datos y parametros usados en el prinipalrmin= 0.01d0 !en UArmax= 100.d0 !en UAgrilla= 0.001d0 ! espaiado de la grilla en UAsemilla= -156msol= 2.0d33 !masa solar en gramosmestrella= 2.0d33 !masa de la estrella en grmtierra= 5.98d27 !masa de la Tierra en gramospi= 4.d0*datan(1.d0)nplanetas=1000 ..........................................................open(unit=60, file= "vf-te7-metsol.sal")open(unit=22, file= "distribuion.sal") ..........................................................aie= 2.7d0*(mestrella/msol)**2a(1)= rminav(1)= rmin*1.5d13ind=2+idint((rmax-rmin)/grilla)do i=1,inda(i+1)= a(i)+grilla !este esta en UAav(i+1)= a(i+1)*1.5d13 !esta en menddodo j= 1,nplanetasread(22,*)gauss(j)enddodo j= 1,nplanetasfg= gauss(j)fd= fgmtgi=0.d0 genero el diso (esto lo hago para ada planeta)do i=1,indif(a(i).le.aie)theneta= 1.d0elseeta= 4.2d0endifsigmad(i)= fd*eta*10.d0*a(i)**(-1.5d0) !densidad de solidos en gr/m2, i en UA25



sigmag0(i)= fg*2.4d3*a(i)**(-1.5d0) !densidad de gases en gr/m2, a en UAsigmagini(i)= sigmag0(i) alulo de la masa iniial total de gas (en gramos)mtgi= mtgi+sigmag0(i)*2*pi*av(i)*grilla*1.5d13enddo alulo la posiion iniial del planeta (en m)x1=dlog10(rmin)x2=dlog10(rmax)xu= dble(ran2(semilla))*(x2-x1)+x1rp=10**(xu)*1.5d13do i= 1,ind Ubia al planeta en un nodo de la grillaif(dabs((rp/1.5d13)-a(i)).lt.grilla/2.d0)thenrp= av(i)goto 555 !no sigue xq ya ubio al planetaendifenddo555 ontinueall formaplaneta(rp,m,mg,mtp,sigmad,sigmag0,a,ind,av,aie,& sigmagini,mtgi,grilla)write(60,*)rp/15d12, m/mtierra, mg/mtierra, mtp/mtierraenddolose(60)lose(22)end ......................................................... .........................................................subroutine formaplaneta(rp,m,mg,mtp,sigmad,sigmag0,a,ind,av,aie,& sigmagini,mtgi,grilla) Aa onsidero que el planeta ree desde la masa iniial dada hasta que llega a una masa ritia en la que puede omenzar a aretar gas.integer ind, pdouble preision rmin, rmax, rp, mp, mestrella, msol, re, pi, mdouble preision m, aie, mtierra,zai,zaf,suma,g,t,tfinaldouble preision eta, taudisk, rh, paso, radiop, sigmadp, j, aniodouble preision omega,sigma, mpunto, mtp, tkh, mgpunto, mg ,stepdouble preision sigmad(501000),sigmag(501000),a(501000)double preision sigmagini(501000),grilladouble preision sigmag0(501000), av(501000), paso2, mtgi, mtgf .......................................................... Datos y parametrosre= 6.9599d10 !radio de la estrella entral en mtaudisk= 4.0d6 !representa la esala de disipaion del gas. Esta en años26



tfinal= 1.0d7 !es la antidad de años entre esrituras en arhivos de salida.msol= 2.0d33 !masa solar en gramosmestrella= 2.0d33 !masa de la estrella en grmtierra= 5.98d27 !masa de la Tierra en gramosmp= 1.0d-5*mtierra !es la masa iniial del planeta en gr.paso= 1.0d2 !esta en añospi= 4.d0*datan(1.d0)g= 6.673d-8 !es la onstante gravitatoria (esta en gs)anio= 3.15576d7step= paso*anio ............................................................t= 0.d0mtp= mpmg= 0.d0do j= 0.d0, tfinal, pasot= t+pasomtgf= 0.d0do i= 1,ind evaporaion del gassigmag(i)= sigmag0(i)*exp(-t/taudisk) masa total de gas que queda a medida que se disipa el gas del disomtgf= mtgf+ sigmag(i)*2*pi*av(i)*grilla*1.5d13enddoall aresolidos(rp, m, mtp, mp, sigmad, a, ind, av, aie)if(m.ge.mtierra)thendo k= 0, 10paso2=10.0 !esta en añosall aregas(mtp,mg,paso2,m,mtgi,mtgf)enddoelsemtp= mendifenddoreturnend ............................................................ ............................................................subroutine aresolidos(rp, m, mtp, mp, sigmad, a, ind, av, aie)integer ind, pdouble preision rp, mp, mestrella, msol, re, pi, m, rmaxdouble preision m, aie, mtierra, zai, zaf, g, tfinaldouble preision eta, rh, paso, radiop, sigmadp, j, mtp, rhopdouble preision omega, sigma, mpunto, t, step, aniodouble preision sigmad(501000), a(501000), av(501000) .......................................................... Datos y parametros 27



re= 6.9599d10 !radio de la estrella entral(radio Sol m)msol= 2.0d33 !masa solar en gramosmestrella= 2.0d33 !masa de la estrella en grmtierra= 5.98d27 !masa de la Tierra en gramospaso= 1.0d2pi= 4.*datan(1.d0)g= 6.673d-8 !es la onstante gravitatoria (esta en gs)anio= 3.15576d7step= paso*aniorhop= 1.5d0 !densidad del planeta (gr/m3) ............................................................rh= rp*(mtp/(3.d0*mestrella))**(0.333333333333d0) !esta en mzai= rp-5.d0*rhzaf= rp+5.d0*rhp= 0sigmadp= 0.d0 alulo de la densidad de solidos promedio en la zona de alimentaion:do i= 1,indif(av(i).ge.zai.and.av(i).le.zaf)thenp= p+1sigmadp= sigmad(i)+sigmadpendifenddosigmadp= sigmadp/pradiop= ((3.d0*mp)/(4.d0*pi*rhop))**(0.333333333333d0)omega= dsqrt((g*mestrella/(rp**3.d0)))sigma= omega*10.d0*rhmpunto=2.d0*pi*(radiop/rp)*(mtp/mestrella)*(rp*omega/sigma)**2& *sigmadp*(rp**2)*omegam= mp+mpunto*stepdsigma=(m-mp)/(pi*p*(zaf**2-zai**2))do i=1,indif(av(i).gt.zaf)goto 1000 !no sigue por que ya nos pasamosif(av(i).ge.zai.and.av(i).le.zaf)thenif(sigmad(i).gt.dsigma)thensigmad(i)=sigmad(i)-dsigmaelsesigmad(i)= 0.d0endifendifenddo1000 ontinuemp= mreturnend ................................................................ ................................................................28



subroutine aregas(mtp,mg,paso,m,mtgi,mtgf)double preision mtierra, mtp, mg, paso, mgpunto, tkhdouble preision taudisk, mtgi, mtgf, m .........................................................mtierra= 5.98d27 .........................................................tkh= 1.0d9/(mtp/mtierra)**3 !añosmgpunto= mtp/tkh !gr/añosif(mgpunto.ge.5.98d25)goto 222if(10*mtgf.le.mtgi)goto 222mg= mg+mgpunto*paso !gr222 ontinuemtp= m+mg !grreturnend .......................................................... ..........................................................FUNCTION ran2(idum)INTEGER idum,IM1,IM2,IMM1,IA1,IA2,IQ1,IQ2,IR1,IR2,NTAB,NDIVREAL ran2,AM,EPS,RNMXPARAMETER (IM1=2147483563,IM2=2147483399,AM=1./IM1,IMM1=IM1-1,* IA1=40014,IA2=40692,IQ1=53668,IQ2=52774,IR1=12211,IR2=3791,* NTAB=32,NDIV=1+IMM1/NTAB,EPS=1.2e-7,RNMX=1.-EPS)INTEGER idum2,j,k,iv(NTAB),iySAVE iv,iy,idum2DATA idum2/123456789/, iv/NTAB*0/, iy/0/if (idum.le.0) thenidum=max(-idum,1)idum2=idumdo 11 j=NTAB+8,1,-1k=idum/IQ1idum=IA1*(idum-k*IQ1)-k*IR1if (idum.lt.0) idum=idum+IM1if (j.le.NTAB) iv(j)=idum11 ontinueiy=iv(1)endifk=idum/IQ1idum=IA1*(idum-k*IQ1)-k*IR1if (idum.lt.0) idum=idum+IM1k=idum2/IQ2idum2=IA2*(idum2-k*IQ2)-k*IR2if (idum2.lt.0) idum2=idum2+IM2j=1+iy/NDIViy=iv(j)-idum2iv(j)=idum 29



if(iy.lt.1)iy=iy+IMM1ran2=min(AM*iy,RNMX)returnENDC (C) Copr. 1986-92 Numerial Reipes Software
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