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Resumen

Esta tesis investiga la formacion de Super-Tierras alrededor de distintos tipos
estelares mediante simulaciones numeéricas, incorporando procesos fisicos clave como
la migracion planetaria y la fotoevaporacion. Un aspecto central del trabajo es la
comparacién de los resultados obtenidos con los del trabajo de [Mulders et al][2027],
que model6 la formaciéon de planetas sin considerar la migracion ni la fotoevapora-
cion.

Para validar el modelo numérico utilizado, primero se reprodujeron los resul-
tados del codigo pebble predictor, desarrollado en [Drazkowska et al]R021], dado que
este sirvio de base para el trabajo de Mulders. Luego, se realizaron simulaciones con
PLANETALP, incluyendo el impacto de la fotoevaporacion y la migracion planeta-
ria. Se realizaron mas de 500 simulaciones, variando la masa estelar y la fraccion de
masa del disco, entre otros pardmetros, para analizar como estos factores afectan la
formacion de Super-Tierras en distintos escenarios.







Introduccion

0.1. Motivacion

Actualmente, se han confirmado mas de 5800 exoplanetas y existen méas de 7300
candidatos pendientes de confirmacion (https://exoplanetarchive.ipac.caltech.edu).
Estos exoplanetas presentan una gran diversidad de caracteristicas y propiedades,
pudiendo encontrarse planetas tipo Jupiter calientes y Jupiter templados, analogos
a Jupiter, planetas gigantes gaseosos en 6rbitas muy extendidas, mini-Neptunos ca-
lientes y Stuper-Tierras. En particular, de toda esta diversidad planetaria, los objetos
més abundantes, y que presentan una distribuciéon bimodal de tamanos muy carac-
teristica, serian los exoplanetas con radios entre los de la Tierra y Neptuno, pero
con periodos orbitales menores a los 100 dias. Ademas, muchos de estos planetas
forman parte de sistemas planetarios multiples que representan el estadio final de
una serie de complejos procesos de formacion (a la fecha conocemos mas de 1000
sistemas planetarios extrasolares confirmados, http://exoplanet.eu/catalog).

Una tendencia observada en la demografia de los exoplanetas que hasta ahora
no se ha podido explicar de manera sencilla, es la elevada tasa de ocurrencia de
Super-Tierras alrededor de estrellas de baja masa (Mulders et al|[2021). Las tasas
de ocurrencia de Stuper-Tierras observadas por la mision Kepler aumentan de es-
trellas F a estrellas enanas M en un factor de 3 (Howard et al|2012Mulders et al.|
2015)), un resultado que ha sido confirmado recientemente por estudios de velocidad
radial (Sabotta et al|[2021]). Existen indicios de que estas tasas de ocurrencia mas
altas para estrellas M corresponden a una mayor fracciéon de estrellas con sistemas
planetarios (Yang et al|[2020] [He et al|[2020]). Sin embargo, esta tendencia desafia
las relaciones de escala entre la masa de la estrella anfitriona y la ocurrencia de pla-
netas gigantes (v.g. (Ghezzi et al|2018] [Fulton et al|[2021]), asi como la relacion entre
la masa de la estrella anfitriona y la masa de polvo del disco protoplanetario (v.g.
[Pascucci et al|[2016]). Ademéas, pone en duda los modelos de sintesis poblacionales
de formacion planetaria, que no son capaces de reproducir esta tendencia (v.g.
. Esto ultimo, se debe probablemente a una descripcion incompleta de la
formacion de Stper-Tierras en los modelos convencionales de formacion de planetas
por acrecion de planetesimales (Burn et al|[2021]). Si bien el crecimiento planeta-
rio por acrecion de planetesimales (objetos con tamanos del orden de los cientos
de metros al kilometro) es el paradigma clésico, en los ultimos afos emergié uno
nuevo, en donde los planetas comenzarian su crecimiento por la acrecién de pebbles,
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particulas con tamanos del orden del mm y c¢m acopladas dindmicamente al gas del
disco protoplanetario (Ormel & Klahi{[2010] [Lambrechts et al][2014). La principal
ventaja de esta nueva teoria es que las pebbles son acretadas por los planetas mas
eficientemente que los planetesimales, disminuyendo sus tiempos de formacion.

Recientemente, en una serie de trabajos en los que participaron activamente
miembros del Grupo de Astrofisica Planetaria de La Plata [Venturini ef al][2020a],
[Venturini ef al]R020b} se realizo un estudio sobre la formacién de Stuper-Tierras y
mini-Neptunos por acreciéon de pebbles en torno a estrellas de tipo solar. Si bien este
estudio no contempl6 una sintesis poblacional, se simul6 la formacion de unos 1000
planetas variando discretamente las condiciones iniciales del modelo. En este trabajo
se mostré que si las pebbles ricas en hielos tienen propiedades diferentes a las pebbles
de silicatos (carentes de volatiles), la formacion planetaria por acrecion de pebbles
puede explicar de manera natural la distribucién bimodal de tamanos de las Stper-
Tierras y mini-Neptunos con periodos menores a los 100 dias. Mas recientemente,
[Mulders et al]J[2021] estudiaron la formacion de Super-Tierras y planetas gigantes en
torno a estrellas de diferente masa, utilizando un modelo por acreciéon de pebbles
muy similar al desarrollado en [Venturini ef al]2020al[Venturini ef al]2020D] En este
trabajo, [Mulders et al|[2021] (M21| de ahora en adelante) modelaron la formacion
in situ de planetas, es decir, omitiendo la migraciéon planetaria, considerando la
formacion aislada y simultdnea de una Stuper-Tierra cerca de la estrella central y
un planeta gigante tipo Jupiter por detras (a una distancia analoga a Jupiter en
nuestro Sistema Solar). Estos autores encontraron que la formacion aislada de un
planeta tipo Jupiter s6lo es posible en las estrellas de tipo solar o méas masivas y que
cuando se considera la formacion simulténea, este planeta gigante inhibe la formacion
de la Stper-Tierra. De esta manera, lograron explicar las altas tasas de Super-
Tierras en torno a estrellas de baja masa, dado que en estas estrellas no se formarian
planetas gigantes que inhiban su formacion. Sin embargo, mas recientemente en
[Venturini et al| (2024)) mostraron que la migracion planetaria en estrellas de baja
masa es importante, y que los planetas que comienzan su formacion lejos de estas
estrellas pueden migrar eficientemente hasta posiciones muy cercanas a las mismas.
En consecuencia, resulta importante estudiar cémo los resultados encontrados en
[Mulders et al|(2021]) podrian verse afectados cuando se tiene en cuenta el fenémeno
de la migraciéon planetaria.

0.2. Objetivos

El objetivo de este trabajo es estudiar la tasa de formacion de Stuper-Tierras
en torno a distintos tipos estelares. Esto permitird entender mejor la tendencia ob-
servacional de aumento en la ocurrencia de este tipo de planetas en torno a estrellas
de baja masa.

En particular en este trabajo presentamos los resultados de simular la evolucion
de dos planetas, uno en la region interior (0.3 AU) y uno en la region exterior (5 AU),
para distintos parametros iniciales. Para obtener estos resultados se variaron los



Indice general )

valores de la masa de la estrella central, asi como la fracciéon de masa del disco.

Para estudiar la formacion simultanea se siguieron los resultados obtenidos por
trabajo en el cual se tuvo en cuenta la formacién simultanea in situ, ignorando
tanto la migraciéon como la fotoevaporacion del disco protoplanetario. Para esto,
primero se reprodujeron los resultados del trabajo de[Drazkowska et al]R2021] debido
a que en dicho trabajo se detalla el modelo que luego fue adoptado por en su
trabajo. Luego se tuvo en cuenta como afecta la incorporacion de estos fenémenos
en la formaciéon simultanea, tanto en el caso de los fenémenos individualmente como
en el caso en que se contemplen de manera conjunta. Luego se comparo la tasa
de ocurrencia obtenida en estos casos con la observada en la literatura para poder
testear los modelos y ver cuél es la mejor explicacion a la tendencia previamente
mencionada.

De esta forma pretendemos entender mejor como se forman los sistemas plane-
tarios en torno a estrellas de baja masa y los tipos de planetas mas tipicos en estos
sistemas respecto a los sistemas en torno a estrellas de masa solar.

0.3. Metodologia

Para llevar adelante este trabajo se utilizo el codigo global de formacion plane-
taria PLANETALP (Ronco et al|2017} [Guilera et al][2017]), un codigo desarrollado
por el Grupo de Astrofisica Planetaria (GAP) que modela la formacion y evolucion
de un sistema planetario inmerso en un disco protoplanetario. Este cédigo consiste
en una serie de modulos. En este trabajo, nos centramos principalmente en dos mo-
dulos: uno que evoluciona la componente gaseosa del disco y otro que hace lo mismo
con la componente solida en el tiempo, de forma independiente.

Para garantizar que los resultados obtenidos con PLANETALP puedan com-
pararse de manera fehaciente con los obtenidos por en su trabajo, primero se
verifico que el codigo pudiera reproducir los resultados del estudio de
let al|[2021] (D21]| de ahora en adelante), dado que los resultados de [M21|se basan en
el codigo pebble predictorl] del trabajo de [D21}

Una vez que se verifico que PLANETALP puede reproducir los resultados obte-
nidos por con el codigo pebble predictor, se procedié a reproducir los resultados
obtenidos por [M21], considerando una formacion simultanea in situ bajo las mismas
condiciones utilizadas en su trabajo. A continuacion, se realizaron simulaciones en
tres escenarios: primero, el caso en que solo se contempla la migracion; segundo, el
caso en que solo se contempla la fotoevaporacion; y por tltimo, el caso en que ambos
fenémenos se consideran simultaneamente.

Lo primero que se hizo fue elegir las condiciones iniciales, para esto se mo-
dificaron las que se usaron en el trabajo de [M2]] tomando en cuenta un perfil de
temperaturas ligeramente diferente pero que sigue siendo para un disco isotermo (es
decir, independiente del tiempo) y modificando la masa de aislacion, las masas de

1|https: //github.com/astrojoanna/ pebble—predict0r|
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las estrellas centrales y la fraccion de masas de los discos simulados respecto a la
masa de la estrella central. Estos cambios responden a una serie de consideraciones
para hacer el modelo de disco més completo posible.

La masa de aislacion considerada en el trabajo de era

M, [ H, \°
Miso = 40M - P 5 1
® M, <0.05 a) (1)

donde H, es la escala de altura de presion del disco y a es la distancia a la estrella
central. Sin embargo, creemos que podria haber un error de escritura o consideracion
en esta expresion, ya que conduce a masas de aislacion inusualmente altas. Por esta
razon, en este trabajo se tomo6 la masa de aislacion como en [Lambrechts et ol]2014]

y [Liu_ef al]R0T9]

Hyo/R\® M.
—9as ) M — 2
0.05 ) Y My’ 2)

donde H,,s es la altura del disco de gas y R es la distancia a la estrella central.

Miso - 20 (

Para las masas de las estrellas centrales se modificaron las masas maximas que
se modelaban. En el trabajo de[M2]]se tomaron masas hasta las 2 M. Sin embargo,
como en este trabajo se tiene en cuenta el efecto de la fotoevaporacion, y teniendo el
cuenta los resultados obtenidos en el trabajo de[Ronco et al]2024] se consider6 una
masa méaxima de 1.4 M. Esto para evitar los cambios en la tasa de fotoevaporacion
a lo largo de la evolucion del disco debido a la evoluciéon estelar que empiezan a
ocurrir a partir de 1.5 Mg,

A diferencia del estudio de que llegaron a fracciones de masa de disco de
50 %, en este trabajo se consideraron fracciones de entre el 2% y el 20 %. Discos
més masivos que esos valores son altamente inestables antes perturbaciones y, por

lo tanto, es muy poco probable que sobrevivan en la naturaleza 1964]).

En la tabla [I] se muestran comparativamente los parametros utilizados en el
trabajo de y los utilizados en este trabajo.

Como se puede ver en la tabla[l] para la formacion planetaria se usaron semillas
planetarias de 0.01 Mg, donde se asumié que el embriéon planetario lleg6 a ese
tamano por el mecanismo usual de crecimiento de sélidos. En la tabla [2] se detalla
el significado de cada variable.

Para el desarrollo de esta tesis se hicieron 506 simulaciones, agrupadas en dis-
tintas corridas segtin los parametros y casos considerados. En total este trabajo
conllevo un aproximado de 1382 horas de computo totales.
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Tabla 1: Parametros utilizados

Parametros Mulders

Nuestros Pardmetros

Parametros Valor Parametros Valor

M, [Mg] 0.1, 0.2, 0.5, 1.0, 2.0 M, [Mg)] 0.1, 0.2, 0.5,0.8, 1.0, 1.4
Mg [M.] 0.02-0.5 (0.2) Mg [M.] 0.02-0.2
Rdisk [au} 300 Rdisk [au] 300

Taisk [K] 280 a_0'5ME'5 Tyisk [K] 280 G_O'5MS'5
g:d 100 g:d 100

« 1074 «Q 1074

Ts [K] 150 Tsy [K] 170

Vrag [cm 71 1000 Vgrag [cm 71 1000

VkagsL [cm s™1] 100, 1000 Ukag,sL, [cm s~ 100, 1000
Mieeq [Mg] 0.01 Mieeq [Mg] 0.01

Migo [Mg] 40 Mg [Mg)] 20

Variable Definiciéon

M, [Mg)] Masa de la estrella central.

Maisic [ M Fraccion de masa del disco.

Raisk[au] Radio caracteristico.

Taisk K] Perfil de temperatura.

g:d Fraccion de gas a polvo.

« Parametro de viscosidad turbulenta.

TsL[K] Temperatura de la linea de hielos.

Vtrag[om, s71]
VUgrag,sp[cm s ™!
Mseed [MEB]
Miso [MEB]

Velocidad limite de fragmentacion.
Velocidad limite de de fragmentacion por dentro de la linea de los hielos.
Masa de la semilla planetaria.

Masa de aislacion.

Tabla 2: Lista de definicion de variables.






Capitulo 1

Sistemas Planetarios

La formacién de un disco protoplanetario alrededor de una estrella puede ex-
plicarse mediante una serie de etapas. En primer lugar, una nube molecular ex-
perimenta un colapso gravitatorio que genera regiones con mayor densidad. Estas
regiones, a su vez, se comprimen debido a la gravedad, lo que desencadena dos pro-
cesos principales. Por un lado, gran parte del material se concentra rapidamente en
el centro, dando origen a una protoestrella. Por otro lado, el material que no cae al
centro comienza a girar, ya que el momento angular inicial de las regiones densas se
conserva durante el colapso gravitatorio. Esta rotaciéon genera una fuerza centrifuga
que, combinada con la atraccién gravitatoria, provoca que el material se redistribuya
hacia el plano ecuatorial de rotaciéon, formando el disco circunestelar.

El disco estd compuesto principalmente por gas y polvo. El gas, constituido
mayoritariamente por hidrogeno y helio, proviene de la nube molecular original,
constituye el ~ 99% de la masa total del disco. El polvo contiene elementos més
pesados conocidos como metales, que constituye tnicamente el ~ 1% de la masa
total del disco. Ambas componentes presentan una distribuciéon de densidad tanto
radial como vertical respecto al plano medio. Con el tiempo, la estructura del disco
evoluciona debido a procesos dindmicos como la acrecién viscosa y la fotoevapo-
racion. La acrecidon viscosa transporta material hacia la estrella central mientras
redistribuye gas en el disco, permitiendo que parte de este se desplace hacia regiones
més externas para conservar el momento angular total del sistema. Paralelamente, la
fotoevaporacion, inducida por la radiacion de la estrella, calienta las capas externas
del disco hasta que el material adquiere suficiente energia térmica para escapar de
la atraccion gravitatoria de la protoestrella. En discos que rodean estrellas aisladas,
esta radiacion proviene exclusivamente de la estrella central, mientras que en entor-
nos mas densos (sistemas multiples por ejemplo) también puede provenir del medio
circundante. La accion combinada de estos mecanismos, junto con otros procesos
de evolucion del disco, lleva finalmente a su dispersion, dejando como resultado un
sistema planetario.
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1.1. Discos Protoplanetarios

1.1.1. Evolucién y clasificacién

Los objetos estelares jovenes (YSO, por sus siglas en inglés) con frecuencia
muestran més emision en el infrarrojo (IR) de lo que se esperaria de la fotosfera de
una estrella anterior a la secuencia principal (ver [Armitage & Kley|[2019). El exceso
de IR se atribuye a la presencia de polvo en las proximidades de la estrella, y su
intensidad constituye la base de un esquema de clasificaciéon empirica para los YSO.
Definimos la pendiente de la distribucion de energia espectral (SED, por sus siglas
en inglés) entre las longitudes de onda del infrarrojo cercano y del infrarrojo medio,

_ dlog(AF)\(M))
aIR = Tg()\)’ (1-1)

donde AF)\(\) es la distribucion espectral de energia y A es la longitud de onda. Las
convenciones varfan, pero a modo de ejemplo podemos suponer que la pendiente se
mide entre la banda K(2,2um) y la banda N(10pm). Podemos clasificar entonces
los YSO como (Armitage|[2017]),

» Clase 0: Los picos de SED se producen en la parte del infrarrojo lejano o
medio del espectro (~ 100 pm), sin que se detecte ningun flujo en el infrarrojo
cercano.

» Clase I: SED aproximadamente plana o ascendente hacia el IR medio (ayr >
0).

» Clase II: SED descendente en el infrarrojo medio (—1,6 < ayr < 0). Estos
objetos también se denominan “estrellas T-Tauris clésicas”.

» Clase III: Estrellas pre-secuencia principal con poco o ningin exceso en el IR
(arr < —1,6).

Esto se puede ver en la figura|l.1] Esta clasificacion se interpreta como un esquema
evolutivo, considerando que es un esquema empirico, las diferentes clases permiten
determinar como evolucionan los discos.

1.1.2. Tiempo de vida de los discos protoplanetarios.

Los discos protoplanetarios tienen una vida media que varia dentro de ciertos
rangos (ver [Venturini et al]2020d]). Esto se ha determinado a través de observaciones
por dos métodos principales. El primero, se basa en la emision continua de estrellas
jovenes, cuyo exceso en el infrarrojo evidencia la presencia de polvo caliente. La répi-
da disminucién de esta emision infrarroja con la edad de la estrella permitio estimar
que estos discos suelen durar entre 1 y 10 millones de anos. Ademas, las distribucio-
nes temporales muestran un decaimiento exponencial, con tiempos caracteristicos de
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Figura 1.1: Clasificacion de los objetos estelares jovenes junto con las estadisticas para la fraccion
de fuentes que se clasifican en cada clase. Imagen extraida de [Armitage & Kley||2019l

vida media de aproximadamente 3 a 4 millones de anos. Como el polvo esta acoplado
al gas, estas observaciones infrarrojas indican indirectamente la dispersién del gas
en los discos protoplanetarios. Sin embargo, una limitacion de esta conclusion es que
la radiacion infrarroja proviene de granos de polvo de tamanos maximos cercanos
al centimetro, tamano a partir del cual dejan de estar fuertemente acoplados al gas.
Por lo tanto, el exceso infrarrojo detectado también podria reflejar el crecimiento
del polvo hasta esos tamanos en los tiempos observados.

El segundo método de observacion, por otro lado, considera las senales de acre-
cion sobre la estrella central. Este proceso genera energia que se detecta en longitudes
de onda ultravioleta del espectro estelar, principalmente en la linea H,. Las tasas de
acrecion tipicas se estiman en torno a ~ 1078 M, /yr, mientras que las masas prome-
dio de los discos se sittan cerca de ~ 0.01M. Combinando estos valores, se deduce
un tiempo caracteristico de dispersion de gas cercano a ~ 10° afios, consistente con
los tiempos de disipaciéon obtenidos a partir de la emisiéon de polvo caliente.

1.1.3. Evolucién Viscosa

La evolucién viscosa es uno de los principales mecanismos de evolucion del disco.
Este fenomeno se basa en la redistribucion del momento angular del disco a medida
que parte del material del disco, al experimentar una deriva radial, es acretado
por la estrella. Sabemos que bajo la influencia de la gravedad, el gas en el disco
protoplanetario gira en rotacion diferencial alrededor de la protoestrella con una
velocidad angular cuasi kepleriana. La viscosidad del gas provoca interacciones entre
anillos concéntricos adyacentes, lo que genera un transporte y pérdida de momento
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angular en el material del disco. Este fenémeno ocurre cuando una parte del material
se mueve hacia el interior del disco, perdiendo momento angular, mientras que otra
parte se desplaza hacia el exterior, ganando momento angular.

El fenémeno de acrecion viscosa se puede cuantificar mediante una ecuaciéon
diferencial parcial. Para obtener dicha ecuacion se siguen los desarrollos del trabajo
de En dicho trabajo, se partié derivando las ecuaciones de movimiento
para un anillo de gas en un disco que se tom6 con una densidad superficial X(R, t) y
una velocidad radial vg(R,t), donde R es la distancia a la estrella y ¢ es el tiempo.
Considerando un anillo de gas con un radio interior R y un espesor radial AR. La
masa del anillo estd dada por 2r RARY., mientras que su momento angular es pro-
porcional a 2r RARY. R*Q), donde 2 representa la velocidad angular kepleriana del
gas en el disco protoplanetario. Luego, planteando tanto la ecuacién de conservacion
de la masa como la de conservacion del momento angular y bajo ciertas aproxima-
ciones, se derivo la ecuacion diferencial que describe la evolucion temporal de un
disco con simetria axial,

0

ON(R,t) 3 0 [ 0 1/2
o = o | R (VS(R R (1.2)

donde v es la viscosidad del disco protoplanetario.

Tiempos de disipacién

Si se estudian los tiempos caracteristicos de disipacion, utilizando la ecuacion
de difusion:

af 0 f
2 _D 1.3
ot 0X?2’ (13)
y la escala de tiempo caracteristico de difusion para esta ecuacion es
D

Luego, haciendo el cambio de variables X = 2RY? y f = (3/2)XR obtenemos que
T=138

Si tomamos una viscosidad microscopica de la forma v = AV, donde A es el
camino libre medio de las moléculas y V' es la velocidad de las moléculas, y con-
sideramos valores tipicos (v ~ 10°[cm?/seg] y R = 1 UA) obtenemos tiempos de
disipacion del orden de 7 ~ 10' anos que son varios 6rdenes de magnitud mayores
que los obtenidos de manera observacional. De esta manera se llega a que la vis-
cosidad microscopica no es el mecanismo de transporte de momento angular en los
discos protoplanetarios.

Tasa de acreciéon viscosa

La pérdida de masa por acrecion viscosa se manifiesta al modelar la evolucion
del sistema compuesto por la estrella y el disco. En este modelo, el disco evoluciona
mediante acrecion viscosa, mientras que la estrella actiia como el centro del sistema,
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atrayendo el material que fluye hacia el interior del disco hasta caer en el radio més
pequeno definido como el limite de la estrella.

En el trabajo de se resolvi6 la ecuacion [1.2] para un disco esta-
cionario, imponiendo una condicién de contorno de torque nulo en el radio estelar
R.. A partir de esta condicion, [Pringld[I981] derivo el perfil de densidad superficial
estacionario ¥(R), expresado en funcion del radio estelar (R.), la tasa de acrecion de
masa del disco sobre la estrella (M) v la viscosidad (). A partir de esta solucion,
se aproxima la tasa de pérdida de masa para un disco que evoluciona en el tiempo,
considerando el borde interno alejado de la estrella,

M. = 3nv5(R). (1.5)

Esta ecuacion describe la tasa de acrecién de masa en el disco en funcién de la
viscosidad y la densidad superficial.

1.1.4. Viscosidad

Aunque la ecuaciéon de evolucion debida a la viscosidad puede derivarse a partir
de principios basicos, el uso exclusivo de viscosidades microscopicas no logra repro-
ducir los tiempos de dispersion observados en los discos protoplanetarios. El modelo
de evolucién por acreciéon viscosa describe como el disco pierde momento angular,
pero considerar inicamente la viscosidad microscopica aborda sélo uno de los me-
canismos posibles que podrian generar la viscosidad necesaria para el transporte de
momento angular.

Una solucion a esta limitacion fue propuesta por [Shakura & Sunyaev] [1973]
quienes, al estudiar discos alrededor de agujeros negros en sistemas binarios, conclu-
yeron que la turbulencia dentro del disco genera una viscosidad efectiva. Esto implica
que un entorno turbulento es mucho maés eficiente que la viscosidad microscopica
para disipar el momento angular del gas. Con esta idea, la escala lineal asociada a la
transferencia de momento ya no se limita al camino libre medio, sino que se extiende
a la escala de altura del disco. Ademas, en este modelo, los elementos macroscopicos
estan limitados por la velocidad del sonido.

En funcién de estas consideraciones, se parametriza la viscosidad turbulenta
como:

v = ahcs, (1.6)

donde « es un pardmetro adimensional menor a 1 que indica la eficiencia de la
turbulencia transportando momento en el disco. Existen varios tipos de procesos
que pueden generar turbulencia, haciendo que el transporte de momento angular
en el disco sea més eficiente. Estos procesos pueden clasificarse en tres categorias
principales: hidrodinamicos, gravitatorios y magnéticos.
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1.1.5. Fotoevaporacion

La fotoevaporacion del disco es un proceso hidrodinamico que ocurre cuando los
fotones de alta energia, como los ultravioleta (UV) o rayos X, disocian o ionizan el
gas molecular presente en el disco (ver [Armitage & Kley|[2019)). Si el gas alcanza una
temperatura suficiente para superar la atraccion gravitatoria, se expande y acelera,
alejandose del disco debido a fuerzas generadas por gradientes de presion, formando
asi un viento térmicamente impulsado.

En cada region del disco, existe una interacciéon entre el campo gravitatorio y la
energia térmica del material. Para que ocurra la pérdida de masa por fotoevaporacion
(2 foto), €l gas debe estar a una distancia lo suficientemente grande de la estrella
como para que el campo gravitatorio sea débil, pero no tan lejos como para que
el calentamiento por radiaciéon deje de ser significativo. Por lo tanto, la tasa de
fotoevaporacion varia en funciéon de la ubicacion dentro del disco. En cada punto,
esta tasa depende tanto de la intensidad del espectro de radiaciéon emitido por la
estrella, o del espectro de la region de formacion estelar, como de las propiedades
fisicas del disco.

Consideremos un disco cuyas superficies estan iluminadas por una fuente de
fotones de alta energia, que pueden provenir de la estrella central o de otras estrellas
luminosas dentro de un cimulo. La radiaciéon calienta una capa superficial del disco
a una temperatura 1", con una velocidad del sonido c,. Se define el radio gravitatorio
re como la ubicacion donde la velocidad del sonido en el gas ionizado es igual a la
velocidad orbital,

_GM,

2
Cs

r

) (L.7)
En el analisis mas simple, el gas en r < r, estd ligado y forma una atmosfera
extendida sobre la superficie del disco neutro con una altura de escala h o< r3/2. Mas
alla de r,, el gas ionizado no esta ligado y escapa del disco.

Los detalles de la fotoevaporacion dependen de la fuente del flujo irradiante
(que puede ser la propia estrella que lleva el disco o estrellas externas en un camulo)
y de la energia de los fotones. La radiacion ultravioleta extrema (EUV, por sus siglas
en ingles), cuya energia E toma valores entre (E > 13.6eV,\ < 912/01), ioniza los
atomos de hidrogeno, produciendo una capa nitidamente definida de gas caliente
cuya temperatura, alrededor de 10*K, es casi independiente de la densidad del disco
en el radio en consideracion. La radiacion ultravioleta lejana (6eV < E < 13,6¢eV)
disocia las moléculas de Hs, creando una capa atémica neutra cuya temperatura
depende del equilibrio preciso de los procesos de calentamiento y enfriamiento. Los
valores tipicos son de 100 a 5000 K. Los rayos X también producen una regiéon
superficial de gas caliente con una estructura vertical compleja.

Si estudiamos la fotoevaporacion a lo largo del tiempo podemos distinguir tres
grandes etapas de este proceso, las mismas se pueden ver en la imagen (1.2

Inicialmente, Moo > M foto (esta ultima es la tasa de perdida de masa por
fotoevaporacion). La pérdida de masa por viento tiene un efecto insignificante en el
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disco, que evoluciona de manera similar a un modelo viscoso ordinario. Los fotones
EUV dispersados por esta atmosfera ligada extendida verticalmente calientan el
disco externo a radios r > r,. Aqui se inicia la pérdida de masa por fotoevaporacion.
La tasa de acrecion de masa y la densidad superficial cae gradualmente en la escala
de tiempo viscosa de todo el disco (determinada en radios grandes), que es del orden
del milléon de anos.

Después de unos pocos millones de anos, la tasa de acrecion cae lo suficiente
COmo para que Macc ~ M foto- Bl viento es entonces lo suficientemente fuerte como
para dominar la evolucion de la densidad superficial del disco cerca de r,, abriendo
una apertura (gap en inglés) en el disco y cortando el reabastecimiento del disco
interior por el gas que fluye desde radios mayores.

Luego de algunos cientos de miles de afios (0 menos) de la apertura del gap
alrededor del radio critico, el disco interno es completamente acretado por la estre-
lla ya que el tiempo caracteristico de evolucion viscosa es significativamente corto.
Recordemos que este tiempo es directamente proporcional al radio de la estructu-
ra, el cual, luego de la apertura del gap,disminuy6 a r < r,. Una vez que el disco
interior se ha vaciado, el gas restante en el disco exterior se ilumina directamente
con la radiacion ultravioleta de la estrella (antes, el flujo dominante eran los fotones
dispersados en el disco exterior desde una atmosfera ligada en radios més pequenos).
Esta radiacion calienta rapidamente el disco exterior y elimina todo el gas restante.

Estas etapas de la evoluciéon por fotoevaporacion son tipicas para estrellas de
tipo solar o de menor masa. Para estrellas de masa intermedia (1.5My a ~ 3Mg),
estas etapas pueden diferir debido a la evolucion estelar, cuyos efectos ocurren en
escalas de tiempo comparables o inferiores a la vida del disco, como se mostro en

Ronco ef al]R024]

1.2. Formacién planetaria

La formacién planetaria es un proceso complejo que se puede pensar como una
serie de pasos que permite el crecimiento de pequenas particulas de polvo (de escala
del micrometro) hasta planetas (de escala de miles de kilémetros).

Evolucién del polvo

La evolucion del polvo se produce por su interaccion con el disco gaseoso circun-
dante, lo que provoca su redistribucion radial. Las particulas solidas estan inmersas
en un disco de gas que normalmente gira a una velocidad ligeramente inferior a la
kepleriana debido a la presion que lo sostiene. Los agregados de polvo, que en un
disco sin gas seguirian orbitas keplerianas, interactiian con el gas a través de la resis-
tencia aerodinamica, pierden momento angular y se caen en espiral hacia la estrella
central.

Un parametro particularmente ttil que describe el comportamiento dinamico
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several Myr
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t ~ few x 0.1 Myr
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Figura 1.2: Representacion esquematica de como la fotoevaporacion impulsada por una fuente
central de radiacion UV dispersara el disco protoplanetario. Imagen extraida de

del polvo en el disco protoplanetario es el niimero de Stokes S;, cuanto mas distinto
de 1 sea el numero de Stokes, menor sera el acoplamiento (ver [Drazkowska et al|
. Este representa la escala de tiempo en la que un grano de polvo se acopla
al flujo de gas circundante (t,,) en términos de la escala de tiempo orbital local:
St = tsopSli, donde Qg es la frecuencia angular kepleriana para esa posicion del
disco. En la mayor parte del disco protoplanetario, el régimen de drag de Epstein
es valido para el polvo y granos pequenios, de modo que el tamano del polvo (a), su
densidad interna (pg) y su ntimero de Stokes (S;) estan conectados con la densidad
local de gas (£,) por:

T apq
Sy = 52_9 (1.8)

En un disco de gas tipico, donde tanto la densidad como la temperatura del
gas disminuyen con la distancia a la estrella central, el gradiente de presién radial
es negativo en todo el disco, lo que lleva a una rotaciéon subkepleriana del gas. La
diferencia entre la rotacion kepleriana vg y la velocidad azimutal del gas vy 4 se des-
cribe a menudo con el uso del pardmetro 7: vy, ~ vg (1 —n). El valor de n depende
de la magnitud del gradiente de presion radial. La velocidad radial del polvo y las
pebbles (particulas solidas lo suficientemente grandes como para acoplarse parcial-
mente al flujo de gas en un disco protoplanetario, pero atn pequenas comparadas
con los planetesimales, ver los trabajos de [Ormell2024] [Drazkowska et al] (2023) y
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[Venturini et al|2020c), resulta de la pérdida de momento angular, impulsada por la
interaccion con el gas subkepleriano y el arrastre ejercido por el flujo de gas radial,
un efecto especialmente relevante para los granos de polvo més pequenos.

La velocidad de drag radial aumenta con el nimero de Stokes y alcanza un
maximo en S; = 1. Si la escala de tiempo para el drag radial es mas corto que
la escala de tiempo de crecimiento del polvo, entonces el crecimiento del polvo se
detiene efectivamente; esta barrera para el crecimiento se conoce como la barrera
de drag radial. El drag radial impulsa colisiones entre granos de diferentes ntimeros
de Stokes. A medida que las particulas crecen y se desacoplan méas del gas, pueden
alcanzar velocidades relativas mayores en comparacion con otras particulas del mis-
mo tamano. Por lo tanto, las velocidades de colision aumentan con el tamano del
grano de polvo, lo que finalmente conduce a colisiones disruptivas. Estas particulas
eventualmente alcanzan la barrera de fragmentacion, lo que significa que periodica-
mente pierden masa en colisiones catastroficas y vuelven a crecer hasta alcanzar el
tamano maximo.

De polvo a planetesimales

El crecimiento de polvo a planetesimales enfrenta varias dificultades, siendo una
de las principales la barrera de drag radial. Esta barrera impide que las particulas
de polvo crezcan directamente hasta tamanos planetesimales, ya que experimentan
una fuerte migracion hacia la estrella debido al arrastre del gas. Como resultado, la
formacion de planetesimales solo puede ocurrir en condiciones especificas, como en
trampas de presion de larga duracion o en regiones cercanas a la estrella, donde la
escala de tiempo de crecimiento es menor que la de migracion.

Para superar esta limitacion, se han propuesto distintos mecanismos de creci-
miento rapido. Uno de ellos es el crecimiento poroso, en el cual los agregados de
polvo mantienen una estructura abierta y fractal durante sus colisiones, permitien-
do que las particulas crezcan sin compactarse demasiado. Este tipo de crecimiento
puede retrasar la fragmentacion y facilitar la acumulacion de material, aumentando
la densidad local de sélidos. Aunque el crecimiento poroso no siempre conduce direc-
tamente a la formacion de planetesimales, puede favorecer la acumulacion de polvo
en regiones donde la densidad sea lo suficientemente alta como para desencadenar
procesos gravitacionales.

En particular, un mecanismo clave para la formacion de planetesimales es la
inestabilidad gravitacional inducida por la streaming instability. Este proceso, pro-
puesto por [Youdin & Goodman|R005] ocurre cuando las particulas de polvo y gas
interactian generando acumulaciones locales de material en trampas de presion den-
tro del disco protoplanetario. Cuando estas sobredensidades alcanzan un umbral
critico, superando el parametro de Toomre, el colapso gravitatorio de estos grumos
de solidos da lugar a la formacion de planetesimales por compactacion.
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De planetesimales a protoplanetas

Uno de los enfoques iniciales que atiin se considera relevante en términos gene-
rales es el modelo de acrecion planetesimal (ver [Mordasini & Burn|[2024)). Segun este
modelo, los protoplanetas, también llamados embriones planetarios, se forman me-
diante la colision y posterior acumulacion de pequenos cuerpos soélidos denominados
planetesimales, cuyo tamano oscila entre 1 y 100 km. Esta idea esta respaldada por
la presencia generalizada de objetos de ese tipo en el Sistema Solar, como asteroides
y cometas.

Dentro de este modelo, el crecimiento en fuga es un proceso clave, conocido
como crecimiento en fuga (runaway). Durante esta fase, los cuerpos més grandes
experimentan un aumento en su seccioén de colision efectiva debido al enfocamiento
gravitatorio, lo que les permite crecer mas rapido que los cuerpos mas pequenos.

Sin embargo, este proceso de crecimiento rapido no puede mantenerse de ma-
nera indefinida. Una vez que los cuerpos mas grandes adquieren suficiente masa
como para alterar dindmicamente a los planetesimales cercanos, incrementando sus
excentricidades e inclinaciones, el crecimiento pasa a un régimen més lento conocido
como crecimiento oligarquico. En este régimen, los protoplanetas més grandes, lla-
mados oligarcas, crecen de forma simultdnea, manteniendo distancias de separacion
equivalentes a unas pocas veces su esfera de Hill. Esta es la region alrededor de un
cuerpo, un planeta en este caso, en la que su gravedad domina localmente sobre la
atraccion gravitacional de la estrella central. A diferencia del régimen anterior, aqui
la velocidad de crecimiento disminuye a medida que aumenta la masa del cuerpo en
formacion.

Este proceso termina cuando el protoplaneta acreta todos los planetesimales de
su zona de alimentacion, alcanzando asi su masa de aislacion. Esta es la masa que
alcanza el planeta cuando acreta todos los planetesimales en su zona de alimentacion.
El valor de esta masa depende principalmente de la densidad superficial local de
planetesimales, X,anete, ¥ de la distancia radial r a la estrella central.

Crecimiento por pebbles

Las pebbles, definidas previamente que tienen tamanos tipicamente del orden
de milimetros a centimetros, desempenan un papel crucial en la formacién de pla-
netas al permitir un proceso de acrecion eficiente denominado acrecién de pebbles.
A diferencia de los planetesimales, cuya acumulacién depende de encuentros gravi-
tatorios directos, es decir es un fenémeno colisional, las pebbles experimentan un
arrastre significativo con el gas circundante, lo que favorece su captura por nicleos
planetarios en crecimiento y acelera la formacion de cuerpos masivos.

La acrecion de particulas de tamano milimétrico a centimétrico, con nimeros
de Stokes comprendidos entre 1073 y 1, esta influenciada tanto por la gravedad del
protoplaneta como por la fricciéon ejercida por el gas. Esta tltima reduce el momento
angular de las particulas durante su interacciéon con el planeta, permitiendo que sean
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capturadas mas facilmente. Para que el proceso sea efectivo, el tiempo de frenado de
las pebbles, t4,,, debe ser inferior al tiempo de encuentro con el planeta. Gracias a la
friccion del gas, el radio de acrecion de las pebbles, rp4, puede ser significativamente
mayor que el radio de captura gravitatorio tipico en la acreciéon de planetesimales.

Para que se dé inicio a la acrecién de pebbles, el planeta en crecimiento debe
alcanzar una masa limite. Una vez alcanzada esta masa, los efectos aerodinamicos del
gas sobre las pebbles hacen que se asienten en el potencial gravitatorio del planeta,
dando inicio al proceso de acrecion. Esta masa va a depender tanto de la velocidad
relativa entre la pebble y el planeta, como de la masa de la estrella central.

Al comparar el radio de acrecién de pebbles rp4 v la altura de escala del disco
de pebbles H,, la acrecion de pebbles se puede clasificar en un régimen 2D o 3D. En
el régimen 2D (rpa > Hpep), €l planeta en crecimiento es lo suficientemente grande
como para acretar desde la capa completa de pebbles, mientras que en el régimen
3D (rpa < Hpe) €l planeta solo tiene acceso a una fraccion de la capa de pebbles.
Esto va a determinar la tasa de acrecion de pebbles que experimente el planeta.

Una diferencia clave entre la acrecion de pebbles y la acrecion de planetesimales
es el tamano maximo que un niicleo planetario puede alcanzar. Cuando la masa del
nucleo es relativamente baja, su influencia sobre el gas circundante del disco es baja,
lo que permite que una fraccion de las pebbles, que es generalmente menor al 10 %,
en decaimiento orbital sea capturada mientras el resto contintia hacia el interior del
disco. Sin embargo, si el planeta crece lo suficiente como para abrir un gap parcial
en el disco de gas y revertir el gradiente de presion local, las pebbles se acumulan
en el méximo de presion fuera de la o6rbita del planeta, deteniendo su acrecion. La
masa en la que ocurre este aislamiento se denomina masa de aislaciéon de pebbles y
corresponde al punto en el que las pebbles dejan de alcanzar al planeta. Esta masa
de aislacion esté estrechamente relacionada con la masa necesaria para abrir un gap
parcial en el disco.

Formaciéon de gigantes.

Existen dos enfoques principales para describir como se forman los planetas
gigantes. El primero es el modelo de formaciéon por inestabilidad gravitatoria
. Este modelo propone que los planetas surgen cuando regiones densas de gas
en el disco colapsan debido a su propia gravedad. Para que este colapso tenga lugar,
el gas debe enfriarse rapidamente, permitiendo que la fuerza gravitatoria supere la
presion del gas. Esta condicion suele darse con mayor facilidad a grandes distancias
de la estrella central (Boss|[1998] [Rafikov] . El segundo enfoque es el modelo
de acrecion de niicleo (Safronov & Zvijaginal[1969] [Mizuno et al]J[1978] [Bodenheimer]
[& Pollack{[1986] [Pollack et al|[1996)), ampliamente aceptado y desarrollado, que ha
demostrado ser eficaz para explicar la formacién de planetas con diversas masas,
orbitas y composiciones. Este modelo sostiene que los planetas se forman a partir
del crecimiento de un nicleo sélido que, al alcanzar una masa critica, comienza a
atraer gas y forma una envoltura.
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El modelo de acreciéon del niicleo sostiene que un planeta se forma en dos etapas:
primero, mediante la acumulacion de sélidos que constituyen un ntucleo denso, y
luego a través de la captura de gas que da origen a una envoltura atmosférica. La
formacion de esta atmosfera comienza cuando la gravedad generada por el ntcleo
supera la presion térmica del gas circundante, lo que tipicamente ocurre cuando
el ntcleo alcanza una masa similar a la de la Luna. Durante las primeras fases, el
crecimiento del protoplaneta esta dominado por la acreciéon de sélidos, lo que provoca
un aumento rapido en la masa del nicleo, mientras que la acumulacion de gas es
més lenta. Si el nicleo no alcanza a acretar suficiente gas termina como un planeta
terrestre. No obstante, cuando la masa de la envoltura gaseosa se aproxima a la del
nucleo, la gravedad de la envoltura se intensifica, comprimiendo el gas y favoreciendo
una acreciéon mas eficiente. Este proceso desencadena una fase de acrecion rapida
y descontrolada de gas, marcando el punto en el que el nucleo alcanza la llamada
masa critica, necesaria para formar planetas gigantes gaseosos. Un esquema de este
modelos de crecimiento se puede ver en la figura [1.3]

Core formation Gas accretion | Core formation Slow core Core formation Growth in
by solid beyond critical by solid accretion by solid region of the
accretion mass accretion accretion disc with little

solids

Formation

Output

gas giant ice giant terrestrial planet

Figura 1.3: Esquema de crecimiento de planetas por el modelo de acrecién del nicleo, junto con
los tipos de planetas resultantes. Imagen extraida de |Venturini et a2.||20200l

1.2.1. Migracion Planetaria

A medida que un planeta aumenta de tamano, su interaccién gravitatoria con
el disco de gas circundante genera torques que alteran su o6rbita, lo que provoca que
el protoplaneta se desplace a través del disco (ver [Venturini et al|[2020d y [Paarde-|
[kooper et al]023). Este proceso de migracién puede clasificarse en dos regimenes
principales. El primero, denominado migraciéon tipo I, se da cuando el planeta no
posee suficiente masa para formar un gap en el disco. En este caso, las fuerzas gra-
vitatorias entre el planeta y el disco se concentran en las resonancias de Lindblad
y en la regién de corrotacion cercana a su Orbita, como se muestra en la figura [1.4]
Si la masa del planeta es baja, la velocidad de migracion resulta ser directamente
proporcional a la masa del planeta y a la densidad del gas en el disco. El segundo
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régimen, conocido como migracion tipo II, ocurre cuando el planeta tiene una masa
considerable que le permite abrir un gap en el disco. Normalmente, esta transicion
se observa en planetas cuya masa supera la de Saturno, aunque el punto exacto de
cambio entre ambos tipos de migracion depende de las propiedades especificas del
disco. La migracion planetaria desempena un papel fundamental en la evolucién de
las orbitas de los planetas en formacion y afecta de manera significativa sus masas
finales y distancias orbitales respecto a la estrella central.

Closed streamlines
in horseshoe
region

Wave
excitation

Co-orbital
region

Lindblad
resonances

Lindblad
resonances

Figura 1.4: Esquema de las resonancias de Lindblad y de corrotacién. Imagen extraida de

Migraciéon Tipo I

La migracion tipo I ocurre cuando un planeta de baja masa interactia gravi-
tatoriamente con el disco de gas circundante sin abrir un gap en él. En este caso,
los torques generados por los anillos de densidad en el disco determinan el despla-
zamiento orbital del planeta. Los torques provienen de dos regiones principales: las
resonancias de Lindblad y la region de corrotacion. Las resonancias de Lindblad ex-
ternas producen un torque negativo que tiende a mover el planeta hacia la estrella,
mientras que las internas generan un torque positivo que actia en sentido opues-
to. Sin embargo, en discos protoplanetarios tipicos, el torque externo suele ser més
fuerte, lo que provoca una migracién neta hacia el interior del sistema.

La tasa de migracion tipo I esta influenciada por la masa del planeta y la densi-
dad superficial del gas. Ademas, estudios recientes han mostrado que la transferencia
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radiativa en el disco puede alterar significativamente los torques de corrotacion, des-
acelerando o incluso revirtiendo la migracion en algunas regiones del disco ((Guileral
[et al|2019] [Guilera et al|[2021] [Guilera et al|[2023] [Guilera et al|[2025). De esta ma-
nera, zonas de migracion nula o incluso migracion hacia el exterior pueden aparecer,
lo que permite a los protoplanetas permanecer mas tiempo en ubicaciones favorables
para su crecimiento.

Migracion Tipo 11

La migracion tipo II ocurre cuando un planeta adquiere suficiente masa para
abrir un gap en el disco de gas. En esta situacion, el planeta queda atrapado dentro
del gap y migra junto con él hacia el interior a medida que el gas se desplaza debido
a la viscosidad del disco. La tasa de migracion tipo II esta regulada principalmente
por la velocidad de acreciéon de gas hacia la estrella y la interacciéon gravitatoria
entre el planeta y los bordes del gap.

En el escenario ideal, la migracion tipo II sigue la evolucion del disco, man-
teniendo una tasa constante. Sin embargo, si la masa del planeta es comparable
a la masa del disco local, la interaccion entre el planeta y el disco se vuelve més
compleja, ralentizando la migracion. Ademaés, estudios recientes han mostrado que
la irradiacion estelar puede modificar los bordes del gap, llegando incluso a revertir
la migracion en casos extremos. Cuando dos planetas masivos interactiian gravita-
toriamente y comparten un hueco comiin, su migraciéon puede también ser alterada
significativamente, e incluso llevar a una migracién hacia el exterior del sistema.
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Herramientas Numéricas

Para llevar adelante este trabajo se uso la herramienta PLANETALP (Ronco
[e?_al]20T7} [Guilera_et al]R0T7Guilera et ol]2019] [Venturini el al][2020a] [Guilera]

[et al]R021)Ronco ef al]024), un codigo desarrollado por el Grupo de Astrofisica
Planetaria (GAP) que modela la formacién y evolucién de un sistema planetario
inmerso en un disco protoplanetario que evoluciona en el tiempo. En lo que respecta
al modelado del disco, este codigo consiste en dos moédulos que evolucionan la com-
ponente gaseosa del disco y la componente solida en el tiempo. Ademas, el codigo
tiene modulos que calculan la formaciéon planetaria y la migracion. En este codigo,
el modelo de disco se corresponde con un disco no isotermo, que posee un perfil de
temperatura vertical. El disco de gas es principalmente hidrégeno molecular, que
evoluciona en el tiempo por acreciéon viscosa y fotoevaporacion debido a la radiacion

de la estrella central. El flujo del codigo se puede ver en la figura

En el desarrollo de esta tesis se trabajo con un modelo de disco isotermo, es
decir, un perfil de temperatura que solo depende de la componente radial més no
de la temporal. Ademés se considerd el crecimiento del polvo y acrecién de pebbles
y la migracion por los torques de lindblad y corrotacion.

2.1. Evolucién del gas

La densidad superficial de gas, ,, evoluciona por acrecion viscosa y fotoeva-
poracion, siguiendo una ecuacion de difusion, a la que se incorpora un sumidero de
material correspondiente a la fotoevaporacion debida tinicamente a la estrella cen-
tral (Guilera et al]2017Ronco et al|[2017]y [Venturini et al|[2020a). La ecuacion a
resolver es (Pringle|[1981)):

X, 30 19 O .

= = | RYE(VS(R,H)RY?) | + 3, 2.1

0 o | RS (RORY)| + 5, 2.1)
donde ¥, representa el perfil de pérdida de masa superficial por fotoevaporacion
debido a la radiacion de la estrella central, y se computa siguiendo el trabajo de[Owen]

[ 23 I
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Figura 2.1: Esquema del flujo de PLANETALP

[e? al]R012] Ademas, R y t son las coordenadas radial y temporal respectivamente,
¥, es la densidad superficial de gas, y v = acsHyqs es la viscosidad cinematica,
dada por el pardmetro adimensional o ([Shakura & Sunyaev][1973)), la velocidad del
sonido local ¢ y la escala de altura del disco Hy,,. Esta pérdida de masa superficial
se modela como un sumidero de material. Dado que se tomaron masas estelares en
el rango de 0.1 My a 1.4 Mg, la evolucion de estas estrellas es lo suficientemente
lenta como para asumir que permanecen esencialmente inalteradas durante la vida
del disco. Por esta razon, en este trabajo no se considero6 la evolucion estelar.

Fotoevaporacion

Para los discos primordiales o completos (discos de etapa inicial, panel superior
de , el ajuste a la tasa de pérdida de masa total en funcion de la masa estelar
(My) y la luminosidad de rayos X (Ly) viene dado por:

M, = 6.25 x 1070 ( b RGOS Mg yr! (2.2)
v 1 Mg 103%erg s—1 © ' '

En cierto momento de la evolucion, se forma un gap en el disco de gas a una distancia
radial 74, lo que provoca que el gas contenido en esa region sea rapidamente acretado
por la estrella central. Cuando el material dentro de este gap se agota por completo,
el disco evoluciona a un disco de transicion (discos en etapa final, panel inferior de
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, caracterizado por la presencia de dicho gap interior. De manera més especifica,
esta transicion ocurre cuando la cantidad de gas en cada bin radial dentro del gap
disminuye por debajo de 3, = 107 g ecm™~2. Cuando esto ocurre la tasa de pérdida
de masa viene representada por:

N 48 109 M, \ O Ly 1.14 - 03
w — * o ’
1 Mg 103%erg s—1 oY

donde, siguiendo las observaciones de estrellas T-Tauris del trabajo de
2005 la luminosidad de rayos X de la estrella es

log(Lx[erg s']) = 30.37 + 1.44log( My /My,). (2.4)

La densidad superficial de gas inicial esta dada por (Andrews et al][2010):

Z — 20 <£) - ef(R/Rc)2_’Y (2 5)
g gas Rc ) .

donde R, es el radio caracteristico y Egas es un parametro de normalizacién que

depende de la masa del disco. En el desarrollo de esta tesis se tomé R. = 30 AU y
R. = 300 AU, dependiente del escenario modelado, y un exponente del perfil de gas
de v = 1.0.

2.2. Evolucién del polvo

El tamano méaximo de las particulas de polvo en cada bin (o intervalor) radial
esta limitado por la coagulacion del polvo, el drag radial y la fragmentacion. Las
propiedades del polvo cambian en la linea de hielo, que se define en el lugar donde
la temperatura del plano medio es igual a 170 K, temperatura a la cual se subliman
las pebbles ricas en hielos quedando unicamente pebbles secas. La linea de hielo se

mueve hacia adentro a medida que el disco se enfria.
El tamano maximo de los granos de polvo para un tiempo particular esta dado
por:
max

rtaE(t) = mz’n(rget/Tgmwth, rﬂ?ﬁ,r}%@,r%‘ﬁm), (2.6)

donde r§ = 1 pm es el tamano inicial del polvo. Para cada bin radial y para cada
tiempo va a haber una distribuciéon de polvo y pebbles de tamanos que van de 1 um
a . Tgowtn €8 la escala de tiempo de crecimiento colisional dada por

1
Tgrowth = Z—§2K7
donde Z = ¥,/%, es la relacion entre el polvo y el gas (parametro que en las tablas

llamamos ¢ : d), y € es la frecuencia kepleriana. El tamano méaximo de los granos
de polvo limitado por el drift radial viene dado por

25 4vE |d In(P,)
mpac? | d In(R)

(2.7)

-1

, (2.8)

mazxr __
Tarife = Ja
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donde f; = 0.55, v, es la velocidad kepleriana, P, es la presion del gas, y pq es la
densidad media del polvo. El tamano maximo del polvo por fragmentacion es

2
max 2Zgyth

rfrag = ffS (29)

2 )
T PO CE

donde f; = 0.37 y vy, es el umbral de la velocidad de fragmentacion. El parametro
de fuerza de turbulencia, a4, afecta la velocidad de impacto de los granos de polvo y
su sedimentacion. En principio, esta cantidad podria diferir de la viscosidad «. Sin
embargo, como en nuestro modelo de disco la transferencia del momento angular
es impulsada por la viscosidad turbulenta, consideramos o = oy a lo largo de este
trabajo.

La expresion 2.9 considera una fragmentacion debida a las velocidades turbu-
lentas. Si la viscosidad del plano medio se vuelve muy baja, la fragmentaciéon se
puede dar por un drif diferencial. En ese caso el tamano maximo de los granos de
polvo esta dado por

-1
429Vtth

Tpacs

d In(P,)
d in(R)

maxr __

Tadf =

(2.10)

Como el polvo esta fuertemente acoplado al gas, la evoluciéon en el tiempo de
la densidad superficial de polvo, ¥4, es calculada con una ecuaciéon de adveccion-
difusion

0 10 10

0 (X4 3
0. 10 1o, 0 (S\]_g 2.11
875( a) + R@R(Rydmft 2 ROR {R OR (29)} d o

donde 2, es el término de sumidero de masa que representa la acrecion planetaria y
la sublimacion de pebbles. D* = v/(1 + S?) es la difusividad del polvo, y el namero
de Stokes medio, ponderado por la masa de la distribucién de tamanos del polvo,
estd dado por Sy = mpgry/23, donde r4 representa el radio medio ponderado por la
masa de la distribucién de tamanos del polvo, dado por

_ Zz eiré
> i€ ’

donde 7 es el radio del grano de polvo de la especie i y ¢; = pi,/p, es la relacion
entre la densidad volumétrica de polvo de la especie 7 y la densidad volumétrica de
gas (Guilera et al]2020]). Debido a que el tamano medio esta pesado por la masa, los
tamanos méaximo y medio son muy similares. Para calcular las velocidades de deriva
media pesada de la poblacién de pebbles (74if:), siguiendo el trabajo de
se considera la reduccion en las velocidades de drift de los pebbles por
la reaccion inversa del polvo al gas debida al incremento en la relaciéon entre polvo

y gas.
La densidad superficial de polvo inicial esta dada por:

ra (2.12)

Ya(R) = Nice ZoXg(R) (2.13)
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donde n;.. es un factor que toma en cuenta la sublimaciéon por la linea de hielo que
vale 7;.c = 1/2 en la region interna a la linea de hielo y 7;.. = 1 en la region externa.
En el desarrollo de esta tesis se tom6 Zy = 0.01 como la relaciéon inicial entre polvo

y gas.

2.3. Acreciéon de pebbles

El polvo inicial de tamafio micrométrico (um) crece hasta convertirse en pebbles
de tamano milimétrico (mm) a centimétrico (cm) durante la evolucion del disco.
Estas pebbles pueden ser acretadas de manera efectiva por los embriones planetarios
presentes en el disco. En este trabajo, seguimos el crecimiento de embriones con una
masa inicial igual a la masa lunar (Mp = 0.01 M) mediante acrecion de pebbles.

2.3.1. Tasa de acrecién de pebbles

Para definir la tasa de acreciéon de pebbles, primero se define la altura de la
escala del disco de pebbles.

IS -1/2
Hypep = Hyas (1 + —t> . (2.14)

ay

Observamos que las pebbles estaran mas concentradas hacia el plano medio del disco
si el disco es laminar (« bajo) y/o si el namero de Stokes es grande. En este caso,
la acrecion de pebbles ocurre de manera bidimensional y para S; < 0.1 su tasa esté
dada por

St

2/3

Mz,2D =2 (

donde Ry es el radio de Hill del planeta, vy es la velocidad kepleriana a la distancia
del radio de Hill desde el centro del planeta, ¥p la densidad superficial de pebbles
en la posicion del planeta y S; es el nimero de Stokes en la posicion del planeta.

La acrecion de pebbles pasa a ser 3D si

1 T St 1/3 RH
=_. /= (2L 1 2.16
fip =354/3 (0.1> Hoe < (2.16)

En ese caso, la acrecion de pebbles se da por la tasa, méas lenta, de acrecion 3D

Mz,3D = stMz,zD (2.17)

Cuanto menor sea el numero de Stokes, més facil es que f3p sea menor que 1y, por
lo tanto, mas probable es que la acreciéon de pebbles ocurra en 3D.
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2.3.2. Masa de aislacion

Por ultimo definimos la masa de aislacién. Un embrién planetario puede crecer
mediante la acumulacion de pebbles hasta que su masa sea lo suficientemente grande
como para perturbar el disco y crear un aumento de presion mas alla de la orbita
del protoplaneta. Las simulaciones hidrodinamicas han descubierto que la masa de
aislacion de los pebbles se puede aproximar por (Lambrechts et al|[2014}|Liu et al|

D019)):

3
H—/R) M, AL (2.18)

Miso =20 Y
( 0.05 “ M,

2.4. Acrecién de gas

La acrecion de gas se calcula antes y después de que el protoplaneta alcance la
masa de aislaciéon de pebbles.

2.4.1. Fase vinculada

Se calcula la acreciéon de gas resolviendo las ecuaciones estandar de estructura
interna planetaria, suponiendo una luminosidad uniforme que resulta de la acrecion
de solidos y la contraccion de la envoltura.

Las ecuaciones de estructura interna se resuelven utilizando como condiciones
de contorno la presion y la temperatura del disco protoplanetario en la posicion del
embriéon planetario y definiendo el radio planetario como una combinaciéon de los
radios de Hill y Bondi,

GMp

— 2.1
Re = e, vy (2.19)

Se asume que los solidos llegan al nucleo, lo que significa que la envoltura
mantiene una composicion H — He. Se define la opacidad de la envoltura como
K = faustgr + Kgas, donde la opacidad del grano (xg,) se toma de [Bell et al|[1995] y
la opacidad del gas (k4qs) de las tablas de [Freedman et al|[2014] fu.s es un factor
de reduccién para tener en cuenta la disminuciéon de la opacidad del grano causada
por el crecimiento y la sedimentacion del grano dentro de la envoltura. Los estudios
muestran que este factor de reduccion puede ser tipicamente ~ 0.01.

Una vez que se alcanza la masa de aislamiento de las pebbles, la resolucion de
las ecuaciones de estructura interna con luminosidad uniforme se vuelve inestable
debido a la proximidad a la masa critica. Por lo tanto, en esta etapa adoptamos las
tasas clasicas de acrecion de gas de [Tkoma et al]R000, que son adecuadas para los
casos en que no hay acreciéon de solidos. La prescripcion viene dada por la escala
temporal de acrecion de gas, que depende de la masa del nicleo y de la opacidad
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del polvo:

M —2.5 K
= 108 core ust 220
i (MM@ ) (cm29‘1> - (2:20)

Se calculan las ecuaciones de estructura interna inmediatamente después de
alcanzar la masa de aislacion de pebbles, porque se produce un aumento de aproxi-
madamente un orden de magnitud en la masa de la envoltura una vez que se detiene
la acrecion de solidos. Esto sucede debido a la pérdida de soporte térmico originada
por la luminosidad de pebbles. Méas precisamente, la masa critica se alcanza cuando
la luminosidad ,debida a la contraccion de la envoltura, alcanza un minimo (Ikomal
. Sin embargo, en la practica, para garantizar la continuidad en la tasa
de acrecion de gas, se cambia a la prescripcion de [Tkoma ef al][2000] cuando esta
tasa y la obtenida al resolver la estructura interna son iguales.

2.4.2. Fase desvinculada

En un momento determinado, la acumulacién de gas que requiere la estructura
térmica del protoplaneta supera la cantidad que puede aportar el disco. En esta
etapa, el protoplaneta se “desvincula” del disco y contintia acumulando gas al ritmo
de la acumulacion viscosa del disco:

M,ps dise = 3TVS,. 2.21
gas, g

Una vez en la fase desvinculada, la acumulacion de gas puede reducirse ain
mas si se abre un gap en el disco de gas. Esto ocurre cuando (Crida et al|[2006]):

3Hys 50/ v
-4 — | == 2.22
1Ry g <a29) (2.22)
donde ¢ = Mp/My. Cuando se abre el gap, la acumulacion de gas se reduce ain
més y se calcula siguiendo las ecuaciones (36)—(39) de [Tanigawa & Ikomal[2007]

2.5. Torques

A medida que un planeta crece, el intercambio de momento angular con el disco
gaseoso genera un torque que induce su migraciéon. Si no es capaz de abrir un gap
en la estructura circundante, se asume que sigue un régimen de migracion de tipo
I[. Cuando el planeta se vuelve lo suficientemente masivo como para abrir un gap en
el disco de gas, pasa del régimen de migracion tipo I al régimen de migracion tipo
II. Para la transicion entre la migracion tipo Iy tipo II se sigue el criterio derivado

por [Crida et al][2006}
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2.5.1. Migracion Tipo I

La distancia del planeta respecto a la estrella varia segtin (ver [Guilera et al.

2019)):

dRp r

—_— = —2Rp—— 2.23
dt "Lr (2.23)
donde I es el torque total sobre el planeta, Lp es el momento angular del planeta, y
Rp es el semieje mayor del planeta (asumiendo que el planeta siempre esta en una

Orbita casi circular).

migl

El torque total esta dado por:
r=rp+Tr¢ (2.24)

donde I';, es el toque de Lindblad y I'c es el torque de corrotacion. El torque de
Lindblad se calcula segtn (Paardekooper et al|[2010)):

Lo
Vetf

I, =(-25-1.78 +0.1/) (2.25)

donde o/ = —d¥, p/din(R) y ' = —din(Tp)/dIn(R), donde Tp es la temperatura
local del plano medio del disco. El torque normalizado I'y esta dado por:

2
Ty = (%) S, pRE02 (2.26)

donde ¢ = %—i y h = H, p/Rp (se recuerda que el subindice P hace referencia a la

posicion del planeta). Finalmente, 7.rs es:

27Q

(2.27)
1Q + %\/2\/(72622 +1)2 =16Q%(y — 1) + 29°Q* — 2

Teff =

donde 7 = 7/5 es la relacion de calor especifico para el gas di-atémico, y Q) =
2xpQp/3hcg p. Donde ¢ p y xp son la velocidad del sonido local y el coeficiente de
difusiéon térmica local en el plano medio del disco, respectivamente. Este ultimo se
calcula como:
_ 16(y —1)oTp
3kppg.pPp

donde kp, pgp y Pp son la opacidad local, la densidad volumétrica local del gas y
la presion local del disco en el plano medio respectivamente.

(2.28)

El torque de corrotaciéon tiene dos grandes contribuciones: una componente
barotrépica y una componente debido a la entropia del sistema. Por lo tanto es:

FC = FC,bar + FC,ent (229>

Las férmulas para el calculo de I'c par ¥ I'cent Se pueden encontrar en [Paardekooper]

[et al)2010] y [Guilera ef al][2019]
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2.5.2. Migracion tipo 11

Cuando un planeta es lo suficientemente masivo como para abrir un gap en el
perfil de densidad superficial del gas, experimenta una migracion de tipo II. Una vez
que se abre el gap, la evolucion orbital del planeta esta completamente ligada a la
evolucion viscosa del disco de gas y, mientras la masa local del disco sea mayor que
la masa del planeta (‘migracion de tipo II dominada por el disco’ o ‘disc-dominated’
segtin [Armitage|2007)), el planeta migra hacia el interior a una velocidad dada por:

(da—P) _ v (2.30)
dt DD—migIT 2ap

que es la misma velocidad a la que se mueve el gas en el disco. Cuando la masa
del planeta es lo suficientemente alta como para ser comparable a la masa local del
disco (‘migracion de tipo II dominada por el planeta’ o ‘planet-dominated’ segin
[Armitage|[2007)), la tasa de migracion es incluso menor y se calcula como:

(dap) _ v B(ar)ap (2.31)
PD—migll

dt ap Mp

En este caso, la tasa de migracién depende no sélo de la viscosidad del disco, sino
también de la densidad superficial del gas y de la masa del planeta.






Capitulo 3

Resultados

En este capitulo se muestran los resultados del trabajo de investigacion reali-
zado a lo largo de esta tesis.

Primero, empezamos comparando los resultados de nuestro modelo para la for-
macion planetaria y la evolucion de los flujos de las pebbles con el desarrollado por
D21} Este altimo trabajo es el que utilizan en para computar la formacion
y tasas de ocurrencia de stuper-Tierras. Luego, comparamos nuestros resultados en
contra de los de a partir de considerar las mismas hipodtesis de trabajo. Fi-
nalmente estudiamos como se ve afectada la formacion planetaria al considerar los
fenomenos de migracion planetaria y de fotoevaporacion debida a la radiacion de la
estrella central. Se estudiaron estos fend6menos tanto en el caso en que se contemplen
individualmente como en el caso en que se contemplan simultidneamente.

3.1. Comparaciéon con pebble predictor

Para garantizar que los resultados obtenidos con PLANETALP puedan com-
pararse de manera fehaciente con los obtenidos en el trabajo de[M2]] lo primero que
hicimos fue comparar PLANETALP con el cddigo pebble predictor desarrollado por

D21} que es el codigo utilizado en [M21]

El pebble predictor es un codigo semianalitico desarrollado en el trabajo de
para predecir el tamano y el flujo de pebbles en discos protoplanetarios sin subes-
tructuras. Se basa en el modelo de dos poblaciones propuesto por |[Birnstiel, T. et al)
pero evita la necesidad de integrar la ecuacion completa de coagulacion y frag-
mentacion. Este codigo estima el flujo promedio de pebbles a partir de la densidad
inicial de gas y polvo, la temperatura del disco, el parametro de turbulencia («) y
la velocidad umbral de fragmentacion. Ademéas compara la velocidad de deriva con
la velocidad de crecimiento para determinar si el flujo esta limitado por la fragmen-
tacion o la deriva y corrige el flujo de pebbles en funcién de la masa disponible en
el disco.

Por lo tanto, el codigo pebble predictor es en cierta manera analogo al codigo

33
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dustpyff][Stammler & Birnstiel]2022] ampliamente usado en la comunidad, pero que,
en virtud de mejorar los tiempos de computo, simplifica algunos procesos de la
evolucion de los discos. Por ejemplo el codigo dustpy modela la evolucion del gas y
la estructura del disco de manera dindmica, mientras que pebble predictor no incluye
la evolucién del gas, entre otras diferencias.

Para comparar PLANETALP y pebble predictor estudiamos en particular las
figuras 5 y 6 del trabajo de En el panel izquierdo de la figura 5 de se
muestra el crecimiento in situ de embriones planetarios mediante la acrecion de
pebbles en modelos con un radio caracteristico diferente (el disco compacto tiene un
Re = 30 AU y el disco extendido tiene Re = 300 AU), a = 10~* y una velocidad
umbral de fragmentacion de vy = 10 ms™!. Las lineas que terminan en un punto lleno
representan los planetas que alcanzaron sus masas de aislacion. Estos resultados se
pueden ver en la figura |3.1] En dicha figura se observa, en el panel izquierdo, los
resultados obtenidos con PLANETALP vy, en el panel derecho, los obtenidos en [D2]]
en ambos casos cada panel representa una distancia radial a la estrella central. En
estas Figuras se muestra como cambia el crecimiento de los embriones planetarios
a distintas distancias dentro del disco y para distintos tiempos iniciales en el cual
se inserta un embrién con la masa inicial de la luna en el disco. Se puede ver que
PLANETALP muestra resultados similares a las obtenidas en y que las masas
finales obtenidas son semejantes. Las diferencias en los tiempos de crecimiento de los
planetas se deben a diferencias en como cada cédigo trata dicho crecimiento, pero
los resultados finales son semejantes. A este punto es importante aclarar que en el
trabajo de no se utilizan las mismas tasas de acrecion que las que usamos en
este trabajo, sino las que derivadas por [Ormel, Chris W & Liu, Beibei2018] Estudiar
las diferencias entre dichas tasas de acreciéon y las utilizadas en este trabajo escapa
a los objetivos de esta tesis.

En el panel derecho de la figura 5 de se muestra el flujo de sélidos a
distintas posiciones del disco en funcién del tiempo, nuevamente los colores indican
si se trata del disco compacto (linea azul) o el disco extendido (linea naranja). La
figura muestra la comparacion de los flujos obtenidos con PLANETALP (panel
izquierdo) y los obtenidos en el trabajo [D21] (panel derecho), donde nuevamente se
puede observar que los flujos obtenidos por ambos cédigos para cada posicion del
disco muestran resultados analogos.

pebbles Luego, proseguimos a recrear los resultados de la figura 6 de En el
panel izquierdo de dicha figura se muestra nuevamente el crecimiento de embriones
planetarios mediante la acreciéon de pebbles pero esta vez con una velocidad umbral
de fragmentacion de vy = 1 ms™! y variando el valor del pardmetro de viscosidad «,
trabajando con un disco compacto. Nuevamente la lineas que terminan en puntos
llenos representan los planetas que alcanzaron sus masas de aislaciéon de pebbles.

En la figura[3.3]se puede observar en el panel izquierdo los resultados obtenidos
con el codigo PLANETALP y en el derecho los resultados de [D21I] En este caso

observamos que hay una mayor diferencia en los resultados correspondientes a a =

1|https: //github.com /stammler/ dustpy|
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Figura 3.1: En el panel izquierdo se muestra los resultados obtenidos con PLANETALP y en el
panel derecho se observa el panel izquierdo de la figura 5 del trabajo de [D2I} En estos gréficos se
muestra la formacion planetaria, el color representa el tamano de disco (azul disco compacto,Rc =
30 AU, y naranja disco extendido, Rc = 300 AU), el tipo de linea representa el tiempo inicial
implantacién del embrion. Estas simulaciones estan hechas con un pardmetro de viscosidad o =
10~* y una velocidad umbral de fragmentacién de vy = 10 ms~1, las lineas que terminan en un

punto lleno representan los planetas que alcanzaron sus masas de aislamiento
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Figura 3.2: En el panel izquierdo se muestra los resultados obtenidos con PLANETALP y en el
panel derecho se observa el panel derecho de la figura 5 del trabajo de En estos graficos se
muestra la evolucion temporal del flujo de pebbles. Donde el color de la linea representa el tamano
del disco (azul disco compacto ,Rc = 30 AU, y naranja disco extendido, Rc = 300 AU). Estas
simulaciones de flujo se hicieron sin tener el cuenta la formacién planetaria, con un parametro de
viscosidad @ = 10~ y una velocidad umbral de fragmentacion de vy =10 ms™1

1073 (linea naranja) entre los resultados obtenidos por ambos cédigos, esto se debe
principalmente a como se calcula la distribucién de pebbles en cada codigo lo que
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provoca que para un valor de & mayor en el codigo usado en el crecimiento sea
mas eficiente.

Por otro lado, en este trabajo usamos a = 10~* por detras de la linea de hielo
y dentro usamos o = 1073, por lo que a pesar de las diferencias para o = 1072 para
1 AU y 5 AU comenzando la formacion a t = 0 los resultados son semejantes. Esto
altimo es lo que usamos para hacer la comparacion con el trabajo de
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Figura 3.3: En el panel izquierdo se muestra los resultados obtenidos con PLANETALP y en el
panel derecho se observan resultados del trabajo de En este grafico se ve el crecimiento de
embriones planetarios mediante la acrecion de pebbles, con una velocidad umbral de fragmentacion
de vy = 1 ms™!, y variando el valor del pardametro de viscosidad «, trabajando con un disco
compacto.

Por tltimo, se comparan los resultados del panel derecho de la figura 6 de [D21}
En este panel se muestra nuevamente el flujo de solidos para distintas posiciones del
disco en funcién del tiempo para los 3 valores de « considerados. En la figura [3.4] se
puede observar en el panel izquierdo los resultados obtenidos con PLANETALP y
en el derecho los resultados obtenidos en [D21} Nuevamente se puede ver que el flujo
para un valor de o = 10~* sigue una tendencia y valores similares en los resultados de
ambos codigos. También se puede notar que para o = 1073 los flujos quedan un poco
mas bajos y para o = 107° un poco més altos que los obtenidos con PLANETALP.
Esto se puede deber a una diferencia en como se calcula la distribuciéon de masa en
la distribucién de polvo. En este trabajo nosotros usamos una ley de potencias en
donde la mayor parte de la masa esta en las particulas més grandes, mientras que
en el trabajo de [D2]] se computa la distribuciéon de masa de manera méas rigurosa
considerando la coagulacion y fragmentacion de las particulas.

En virtud de estas comparaciones entre los resultados obtenidos en el trabajo
de y los obtenidos con PLANETALP para los parametros de discos que se
van a usar a lo largo de este trabajo concluimos que PLANETALP es adecuado
para comparar resultados con los obtenidos en trabajos basados en el codigo pebble
predictor como se pretende hacer a continuaciéon en esta tesis.
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Figura 3.4: En el panel izquierdo se muestra los resultados obtenidos con PLANETALP y en el
panel derecho se observan resultados del trabajo de [D2I] En estos graficos se muestra la evolucion
temporal del flujo de pebbles. Estas simulaciones de flujo se hicieron sin tener el cuenta la formacion
planetaria, con una velocidad umbral de fragmentacion de vy = 1 ms~—!, y variando el valor del
parametro de viscosidad «, trabajando con un disco compacto.

3.2. Comparaciéon con [Mulders et al.|[2021

En esta seccion mostraremos los resultados obtenidos al reproducir los resulta-
dos del trabajo de Con esto pretendemos poder asegurar que PLANETALP
es adecuado para continuar el trabajo incorporando fenémenos fisicos al modelo.

En el trabajo de se pretendié explicar la elevada tasa de ocurrencia de
super-Tierras alrededor de estrellas de baja masa. Para esto consideraron un esce-
nario de crecimiento planetario simple, donde se puso a crecer dos embriones plane-
tarios de 0.01Mg a un tiempo inicial t = 0 en las posiciones de 0.3 AU y 5 AU. En
dicho trabajo no se contemplé la fotoevaporacion debida a la radiacion de la estrella
central. Con estas condiciones, se tomaron distintas configuraciones de parametros
iniciales, con masas estelares que van de 0.1M hasta 2M, y fracciones de masa
de disco que van desde el 2% hasta el 50 %. Finalmente se compararon las tasas de
ocurrencia calculadas de las simulaciones con las obtenidas de las observaciones.

Primero analizamos el flujo de pebbles y lo comparamos con el obtenido en [M21]
esto se puede ver en la Figura|3.5] En esta Figura se puede ver en el panel izquierdo
los flujos obtenidos en[M21]y a derecha los flujos obtenidos con PLANETALP. Estos
flujos fueron calculados para el disco evolucionando sin el crecimiento planetario,
para ambos casos solo se consider6 el disco con fraccién de masa de 20 %. Podemos
ver que los valores de flujos para los tiempos coincidentes son muy similares y las
tendencias son semejantes. Se puede observar que para ambos paneles el flujo decrece
con el tiempo de manera similar para toda distancia a la estrella central. Lo mismo
se puede observar con los picos de flujo correspondientes a la linea de los hielos, que
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tienen una pequena diferencia en la posicion ya que en este trabajo tomamos a linea
de hielo como la posicion en el disco en donde la temperatura cae a T’ = 170K y en

se tomo6 cuando cae a T = 150K.
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(a) Resultados obtenidos con PLANETALP (b) Figura 2 del trabajo de

Figura 3.5: Comparaciéon de los flujos obtenidos en y los obtenidos en este trabajo. Estos
flujos fueron calculados para el disco evolucionando sin el crecimiento planetario, el color corres-
ponde a cada masa estelar para ambos casos solo se considerd el disco con fraccion de masa de
20 %, un parametro de viscosidad de o = 10~% por detras de la linea de hielo y dentro usamos
a = 1073, y un disco extendido. La linea de los hielos se toma a T = 150 K eny aT =170 K
en este trabajo.

Luego analizamos el crecimiento de los planetas para cada conjunto de pardme-
tros tomados, ver la tabla[l}] En este punto se hace la aclaracion de que se hizo una
modificacion a la posicion del planeta interior para el caso particular de la estrella
de M = 0.1 M. Esto se debe a que, en el modelo usado en este trabajo, la linea
de hielo se toma en el punto en que 7' = 170 K. Por lo tanto, para la estrella de
menor masa un planeta ubicado a 0.3 AU quedaria por detras de la linea de hielo,
lo que generaria un planeta interno mas masivo que en el caso del trabajo de
ya que acretaria pebbles con mayor nimeros de Stokes. Por otro lado, el planeta
interno en el modelo de esa posicion queda por detras de dicha linea. Por esto
en este trabajo para la masa de 0.1 M el planeta interno se ubico a 0.25 AU para
que el crecimiento de dicho planeta ocurra dentro de la linea de hielo, y sea analogo
al caso del trabajo de En la Figura se puede observar en el panel izquierdo
el crecimiento simultaneo de los planetas obtenido en el trabajo de y en el
panel derecho el crecimiento obtenido con PLANETALP. En esta Figura los puntos
llenos representan las masas finales de los planetas cuando terminan de crecer, ya
sea porque alcanzaron su masa de aislacién de pebbles o porque el disco terminé de
evolucionar pasados los 107 yr. Se puede ver que las tendencias de crecimiento de
los planetas son muy similares en ambos casos. El planeta externo no crece eficien-
temente en las estrellas de menor masa mientras que los planetas internos para esas
masas si lo hacen. Por otro lado, para estrellas de masas mayores los planetas ex-
ternos crecen mas mientras que los internos dejan de crecer tan eficientemente. Esto
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se puede explicar gracias a que cuando los planetas externos alcanzan la masa de
aislamiento, abren un gap en el disco que corta el flujo de pebbles hacia los planetas
internos, inhibiendo su crecimiento. Este es el mismo resultado obtenido en
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Figura 3.6: Comparacion entre el crecimiento de los nucleos de los planetas en torno a las diferentes
masas estelares de los resultados obtenidos en el trabajo de (izquierda) y los obtenidos en este
trabajo (derecha). En este grafico los puntos llenos representan las masas finales de los planetas
cuando termina de crecer, ya sea porque alcanzé su masa de aislamiento o porque el disco terminé
de evolucionar pasado los 107 yr. Para todos los discos considerados, se tomé el caso de disco
extendido y o = 10~* por detrés de la linea de hielo y dentro usamos o = 1073,

Para poder ver las diferencias entre la formacion aislada y la formacion simul-
tanea en torno a las diferentes estrellas simulamos la formacion de cada planeta
individualmente. En la figura [3.7) se puede ver la comparacion entre ambos casos, y
se observa como el planeta interno tiende a crecer méas en el caso aislado, mientras
que en el simultaneo se ve inhibido por el crecimiento del planeta exterior, el cual
al alcanzar la masa de aislacion de pebbles corta el flujo de pebbles desde la zona
externa del disco hacia la zona interna del disco. Los porcentajes en la Figura re-
presentan las fracciones de masas del disco respecto a la masa de la estrella central.
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Figura 3.7: Comparacion entre el crecimiento individual y el crecimiento simulténeo obtenidos
con el codigo PLANETALP. En este grafico los puntos llenos representan las masas finales de los
nicleos de los planetas, ya sea porque alcanzd su masa de aislamiento o porque el disco termind
de evolucionar pasado los 107 yr. Para todos los discos considerados, se tomé el caso de disco
extendido y o = 10™* por detras de la linea de hielo y dentro usamos oo = 1073.

Por ultimo, se analiza la tasa de ocurrencia de super-Tierras. Para esto se
consideré que un planeta entra en la categoria de Stuper-tierra si su radio esta entre
1R — 1.55 R4 para seguir con el criterio adoptado en [M21} Para poder calcular el
radio final de los planetas segiin su masa se tomo la funcion:

R M brocky
P = ey (Mp) (3.1)
@

del trabajo de [Venturini ef al]2024] donde a,ocry = 0.999009 =+ 0.0002802 y byocky =
0.279514 4+ 0.0002377. Tomamos esta relacién porque las super-Tierras se forman
in situ dentro de la linea y por lo tanto no acretan material rico en agua. A su
vez, para la ocurrencia de planetas gigantes siguiendo el criterio adoptado en [M2T],
consideramos la formacién de planeta gigantes a aquellos que finalicen con una masa
mayor 10 Mg, para seguir con el criterio adoptado por [M2]] siguiendo el criterio
adoptado en [M21] consideramos la formacion de planeta gigantes a aquellos que
finalicen con una masa mayo
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En la figura[3.8 se puede ver en el panel izquierdo los porcentajes obtenidos en
y en el panel derecho los porcentajes obtenidos en este trabajo. En la figura
-9 se muestran las comparaciones de las tasas de ocurrencia calculadas con las
observadas. Se observa que, si bien la tasa de ocurrencia de super-Tierras es un
poco mayor para estrellas de baja masa, la tasa de ocurrencia de planetas gigantes
y la tendencia general de la tasa de ocurrencia de super-Tierras son muy parecidas
en ambos trabajos.
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Figura 3.8: Comparaciéon de las tasas de ocurrencias obtenidos por el y los obtenidos en
este trabajo. La linea violeta representa la tasa de ocurrencia de planetas gigantes, la verde llena
representa la tasa de ocurrencia de Stuper-Tierra en el caso simulténeo y la linea verde cortada
es la tasa de ocurrencia en el caso de crecimiento individual. Un planeta entra en la categoria de
Super-Tierra si su radio esté entre 1Rg — 1.55Rg v en la categoria de planeta gigante si su masa
supera las 10 Mg,.
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observaciones. Panel Izquierdo: Comparacion de las tasas de ocurrencia calculadas en este trabajo

con las observaciones obtenidas de |M_7fl

3.3. Incorporacion de nuevos fenédmenos fisicos.

En el capitulo anterior mostramos que PLANETALP puede reproducir de ma-
nera cuantitativa los resultados principales obtenidos por respecto a la forma-
cion de super-Tierras y sus tasas de ocurrencias cuando las mismas se forman in
situ y en presencia de un planeta externo. En este capitulo analizaremos el impacto
sobre los resultados de incorporar nuevos fenémenos fisicos, primero considerando
cada fenémeno individualmente y por ultimo ambos fenémenos al mismo tiempo. En
esta seccion vamos a presentar los resultados obtenidos al hacer estas simulaciones.

3.3.1. Impacto de la migracién planetaria.

Primero presentaremos los resultados obtenidos al considerar el fenémeno de
migracion planetaria. En estas simulaciones se repetimos la formaciéon simultédnea de
dos planetas, uno a 0.3 AU y otro a 5 AU (a excepcion de la estrella de 0.1 M, que
se toma el planeta interno a 0.25 AU para que quede dentro de la linea de hielo).

Lo primero que analizamos es el crecimiento de los planetas para este caso. Si
graficamos como quedan las masas finales de los planetas, Figura[3.10] se puede ver
que la masa del planeta interno supera la masa de aislamiento correspondiente. Esto
se debe a que al considerar la migracion, el planeta externo migra hacia adentro y
eventualmente se encuentra al planeta interno y como producto de dicho encuentro
el planeta externo acreta al interno, debido a que el primero es mas masivo que
el segundo, y el resultado es un solo planeta masivo que termina en un radio muy
cercano de la estrella. Para analizar esta fusion entre los planetas, PLANETALP
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considera que la masa del nucleo solido es igual a la suma de los nicleos de los
planetas individuales. Para la parte gaseosa, PLANETALP contempla cuénto de su
envoltura gaseosa pierde cada planeta individualmente y luego suma lo que le queda
a cada uno para obtener la masa total de gas (Ronco et al|[2017)). Esto se puede
ver en el grafico de crecimiento de la Figura [3.10] debido a que, en la mayoria de los
casos, la masa final de los planetas es la misma para ambos planetas y el crecimiento
en ambos paneles es el mismo. Esto puede llevar a pensar que tenemos dos planetas
de la misma masa, cuando lo que pasa es que ambos planetas se fusionaron y hay
un tnico planeta final.

Estos resultados se pueden apreciar mejor y con mayor detalle en las Figuras

[B.11] B.12 B.13] B.14] B.15] 3.16] y B.17] que presentan el crecimiento de la masa del

planeta en funcién del radio.

En estas Figuras se puede ver el crecimiento de masa en funciéon del semieje del
planeta para cada uno de los planetas internos y externos de cada masa estelar, para
cada fraccion masa del disco respecto a su estrella central. También se observa una
linea a trazos en los planetas externos, esta representa la masa del niicleo y cuando
la linea de color se aleja de esta linea a trazos representa que la masa empieza a
crecer por acrecion de gas. También se puede observar en algunos de los casos lineas
verticales que une la masas del planeta interno con la del externo, esto representa
el momento en que el planeta interno es acretado por el externo.

Se observa que, segiin cuan masivo sea el planeta externo, al acretar al interno
puede generarse un aumento significativo de masa, lo que provoca un salto en su
crecimiento. Por otro lado, cuando el planeta externo es mucho més masivo que el
interno, esta acreciéon no genera un cambio significativo en la masa del gigante.

Por otro lado, se observa que al aumentar la masa del disco aumentan los casos
en que el planeta externo migra hasta acretar al interno, siendo tnicamente para el
caso de la estrella de 1.4 M en que esto se da para todas las fracciones de masa de
disco. Esto se debe a que, en estrellas de mayor masa, los discos son més grandes y
contienen méas material, lo que permite la formaciéon de planetas mas masivos. Dado
que las tasas de migracion tipo I escalan con la masa planetaria, cuanto mayor es la
masa del planeta, mas rapido se desplaza hacia la estrella central. Ademas, se observa
que en los discos con mayor masa considerados (15 % y 20 %), este comportamiento
ocurre en todas las estrellas. Esto se debe a que, al contener mas masa de gas, la
evolucion del disco por acrecion viscosa es mas lenta, lo que prolonga el tiempo
disponible para que el planeta externo crezca y migre hasta la posicion del planeta
interno.

Por dltimo, queda analizar la tasa de ocurrencia de super-Tierras para este
escenario. Nuevamente se toman como consideracion de stper-Tierras los planetas
que tienen radios entre 1 Rg v 1.55 Rg, v los gigantes como aquellos cuya masa sea
mayor a 10 Mg. Ademas, en este caso consideramos tnicamente las super-Tierras
que se encuentren por dentro de 1 AU, es decir, las super-Tierras calientes (hot super
earth). Las tasas de ocurrencia se pueden ver en la Figura , donde vemos que
para el caso donde se considera la migracién planetaria seguimos viendo la misma
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Figura 3.10: Gréfico del crecimiento simultaneo con la migracion activada. En este grafico los
puntos llenos representan las masas finales de los nucleos de los planetas cuando termina de crecer,
ya sea porque alcanz6 su masa de aislamiento o porque el disco terminé de evolucionar pasado los
107 yr. Para todos los discos considerados, se tomo el caso de disco extendido y a = 10~* por
detras de la linea de hielo y dentro usamos a = 1073, En gris claro se ve la linea de aislamiento
que corresponde a cada planeta de manera ilustrativa.

tendencia de que la tasas de ocurrencia de stiper-Tierras sea mayor para las estrellas
de masas alrededor de 0.5M), y la ocurrencia de gigantes aumenta en estrellas de
mayor masa; sin embargo, las tasas de ocurrencia son menores en este escenario en
comparaciéon con el caso en que no se considera la migracion planetaria.



Capitulo 3. Resultados 45

Caso My =0.02M,

1091
i)
=k
]
©
= 10714
-8 14-E 0.5-i
- 14-i -8 02-E
-8 10-E 0.2-i
10-i - 01-E
-8 08-E 01-i
& 08-i ---- Masa del core |
1021 - 05-¢ .
t T
101 10°

a [AU]

Figura 3.11: Grafico de Masas contra semiejes para un disco de My = 0.02 My . Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas
que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas verticales son debido a que el planeta externo acreté al interno.
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Figura 3.12: Grafico de Masas contra semiejes para un disco de My = 0.04 M. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas
que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del niicleo. En los
casos en que aparecen lineas verticales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.13: Grafico de Masas contra semiejes para un disco de My = 0.06 My . Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas
que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas verticales son debido a que el planeta externo acreté al interno.
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= 0.08 My4. Cada curva

representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas
que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del niicleo. En los
casos en que aparecen lineas verticales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.15: Grafico de Masas contra semiejes para un disco de My = 0.10 My . Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas
que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas verticales son debido a que el planeta externo acreté al interno.

Caso My =0.15M,

102 5
1014
s
= 0
o 10
0
s}
=
10-14 -8~ 14M—FExt -@- 0.5M—Ext
—8— 1AM —Int 0.5M — Int
---- Masa del core —@— 02M —Ext
- 1.0M—Ext 02M —Int
1.0M - Int - 01M—Fxt
& —@— 08M-—Ext 0.1M — int
10724 —e 08M-Int
et . . : ——r—t
107t 10°
a [AU]

Figura 3.16: Grafico de Masas contra semiejes para un disco de My = 0.15 M. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas
que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del niicleo. En los
casos en que aparecen lineas verticales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.17: Grafico de Masas contra semiejes para un disco de My = 0.20 My . Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas
que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas verticales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.

3.3.2. Impacto de la fotoevaporacion.

El siguiente paso fue desactivar el moédulo que contempla la migracion planeta-
ria en PLANETALP y activar el modulo que contempla la fotoevaporacion interna
debido a la irradiacion sobre el disco de la estrella central en la evolucion del sistema.

Nuevamente, se analiz6 primero el crecimiento simultaneo de los planetas tanto
para el externo como para el interno. Esto se puede ver en la figura donde se
muestran las masas finales de los planetas para cada fraccion de disco. Para este
caso, se puede ver que el crecimiento del planeta interno se ve inhibido incluso para
las estrellas de baja masa, mostrando un pequeno aumento para las estrellas de
0.8 My y 1.0 Mg, en los discos mas masivos. A su vez, se puede ver que el planeta
externo crece mas eficientemente incluso para las estrellas de baja masa para los
discos més masivos.

Por otro lado, también analizamos el flujo de pebbles a distintos tiempos y
estudiamos coémo cambia dicho flujo de pebbles respecto al sin fotoevaporacion con-
siderado en[M21] Para tal fin, corrimos nuevamente las simulaciones con la formacion
planetaria desactivada para poder ver como cambia el flujo de pebbles tinicamente
debido al efecto de la fotoevaporacion. Esto se puede ver en la Figura |3.20} En este
grafico se puede ver que en el caso de la evolucion del disco considerando el fenémeno
de fotoevaporacion se forma una brecha en el disco de gas a una cierta distancia de
la estrella central ry, dada por la ec.[I.7, y como decrece el flujo interno debido a la
evolucion viscosa, quedando un remanente de flujo de pebbles en la parte externas
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Figura 3.18: Panel Izquierdo: Tasa de ocurrencia para el caso de migraciéon planetaria. La linea
violeta representa la tasa de ocurrencia de planetas gigantes y la verde sblida representa la tasa
de ocurrencia de stuper-Tierras en el caso simultaneo. Panel Derecho: Comparaciéon de las tasas de
ocurrencia simuladas con los datos observacionales extraidos del trabajo de

que se corre hacia afuera. Se puede ver en el flujo de la estrella de 0.1 M, que a
partir de los 0.6 Myr el flujo remanente se corre hacia radios mayores a distintos
tiempos. Esto ocurre ya que una vez que el disco interno se vacio, el gas restante en
el disco exterior se ilumina directamente con la radiacion estelar.

Por ultimo, analizamos la tasa de ocurrencia de las super-Tierras y de los
planetas gigantes en este caso. Esto se puede ver en la Figura [3.2I}Como en este
caso el crecimiento de los planetas exteriores es mas eficiente y, ademas, el flujo de
pebbles se corta debido a la fotoevaporacion, los planetas internos experimentan un
menor crecimiento, lo que resulta en una disminucién en la ocurrencia de stper-
Tierras.

Efecto en el crecimiento de los planetas externos.

Analizamos més en detalle la tendencia de los planetas externos de crecer mas
eficientemente en el caso en que se contempla la fotoevaporacion, en comparacion
con el caso en que no se contempla este fenémeno. Del grafico de crecimiento de los
planetas (Fig. se observa que, a diferencia del caso en que no se contempla la
fotoevaporacion, el planeta exterior alcanza masas mayores incluso para las estrellas
menos masivas.

Esta diferencia en el crecimiento de los planetas se puede observar en la Figura
[B:22] donde se compara el crecimiento entre los casos con y sin la fotoevaporacion
activada y en caso de crecimiento simultaneo y aislado. En esta Figura se puede
ver en azul el crecimiento aislado y en naranja el crecimiento simultdneo, que na-
turalmente se superponen y solo se observan las lineas naranjas pues el crecimiento
del planeta externo no se ve afectado por la presencia del planeta interno. En linea
punteada se ve el crecimiento de los planetas para el caso en que la fotoevaporacion
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Figura 3.19: Crecimiento de los nucleos de los planetas para el caso que contempla la fotoeva-
poracién interna debido a la irradiacion sobre el disco de la estrella central en la evolucion del
sistema. Para todos los discos considerados, se tomé el caso de disco extendido y a = 10~ por
detras de la linea de hielo y dentro usamos o = 1073.

no se contempla y en linea sélida el caso en que la fotoevaporacion esta activada. Se
observa que el planeta externo alcanza masas mayores para las estrellas de menor
masa y su crecimiento decae para estrellas de mayor masa, tendencia opuesta que la
observada en el crecimiento del planeta externo en el caso en que no se contempla
la fotoevaporacion.

Una posible explicacion es el gap creado por la fotoevaporacion. Este gap pro-
voca una acumulacién de material que no puede migrar hacia la estrella central,
generando una sobredensidad. Cuando esta sobredensidad pasa por la posicion del
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Figura 3.20: Comparacion de lo flujos obtenidos en y los obtenidos en este trabajo con la
fotoevaporacion debida a la irradiacion sobre el disco de la estrella central. Estos flujos fueron
calculados para el disco evolucionando sin el crecimiento planetario, el color corresponde a cada
masa estelar para ambos casos solo se considero el disco con fraccion de masa de 20 %, un parametro
de viscosidad de o = 10~ por detras de la linea de hielo y dentro usamos a = 1072, y un disco
extendido. La linea de los hielos se toma a T'= 150 K en @y aT =170 K en este trabajo.

planeta, permite que el planeta externo acrete mas material que en ausencia de esa
acumulacion. Para poder analizar esta posibilidad se puede analizar la tasa de acre-
cion pebbles de cada planeta. Estas tasas se pueden ver en las Figuras |3.23| para
el caso en que no se contempla la fotoevaporacion y en la Figura para el caso
en que se activo la fotoevaporacion. En estas Figuras, donde cada color representa
una fraccion de masa de disco distinta, se puede ver como la tasa de acrecion del
planeta externo aumenta incluso hasta dos 6rdenes de magnitud en algunos casos.
En contraparte podemos ver que en el caso en que no esti al fotoevaporacion las
tasas de acrecion tienen un comportamiento mas suave.

Consiguientemente, en la Figura[3.25se ve el crecimiento de la masa del planeta
exterior en funcion del tiempo para cada masa estelar. La imagen estd enfocada
entre los 0.4 Myr y los 2.5 Myr, dado que es el intervalo de tiempo en el que se
dan los saltos de masa hasta llegar a la masa de aislacion de pebbles (cuando las
lineas de colores se vuelven horizontales). En esta Figura se puede ver como a los
mismos tiempos en los que se da el aumento de la tasa de acrecion la masa de los
planetas presentan un aumento stubito que parece casi una linea vertical. Otra forma

de observar estas tendencias es a través de las Figuras [3.26] [3.27] B.28], [3.29] 3.30] y
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Figura 3.21: Panel Izquierdo: Tasa de ocurrencia para el caso de fotoevaporacién debida a la
irradiacion sobre el disco de la estrella central. La linea violeta representa la tasa de ocurrencia
de planetas gigantes y la verde solida representa la tasa de ocurrencia de super-Tierras en el
caso simultaneo. Panel Derecho: Comparacion de las tasas de ocurrencia simuladas con los datos
observacionales extraidos del trabajo de |M_7f|

3.31] En ellos, el panel superior muestra el flujo de pebbles en distintos momentos. El
degradé de colores, que va del azul al rojo oscuro, representa la evolucion temporal
desde 1 Myr hasta 2 Myr, con intervalos de 0.1 Myr entre cada linea. Ademaés, una
linea negra indica la posicion del planeta exterior a R = 5 AU. En el panel inferior
el crecimiento de la masa del planeta en ese intervalo temporal.

Por lo tanto, con estos resultados se puede ver que el aumento del crecimiento
de la masa del planeta externo para las estrellas de menor masa se debe a este
aumento de la tasa de acrecion debido a las sobredensidades generadas por el gap
abierto en el disco por el efecto de la fotoevaporacion.
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3.3.3. Impacto de la fotoevaporacién y la migraciéon planeta-
ria en la formacién de stper-Tierras.

Por ultimo estudiamos el caso completo, en el que se consideran los fenémenos
de la fotoevaporaciéon y la migracion planetaria simultaneamente.

Lo primero que se analiz6 fue el crecimiento de los planetas. En la Figura [3.32
se pueden ver las masas finales de los planetas para cada masa estelar y para cada
fraccion de masa de disco. Se puede ver que en la mayoria de los casos el crecimiento
del planeta interno se ve inhibido. Para los casos en que la masa final del planeta
interno supera la masa de aislamiento son los casos en que el planeta interno fue
acretado por el externo debido a la migracion interna de este tltimo. También se
puede observar que el planeta externo llega a masa mas altas para masas estelares
bajas, esto debido a la fotoevaporacion nuevamente. Por otro lado, también se ve que
hay una baja en la masa del planeta externo para estrellas de masa solar y un leve
aumento para la estrella méas masiva considerada. Este comportamiento se explica
de la misma manera que se explicd en la sub-sec. [3.3.2] Para comprobar que este
comportamiento es el resultado del mismo fenémeno se grafico la tasa de acrecion del
planeta exterior, como se puede ver en la Figura donde nuevamente se puede
observar el aumento en la tasa de acreciéon debido a la sobredensidad producida por
el gap generado en el disco por efecto de la fotoevaporacion.

En la Figura[3.32]se muestran las masas finales para cada masa estelar y fraccion
de masa de disco. Para analizar en detalle el crecimiento del planeta en funcion de su
posicién, se presentan las Figuras[3.34] [3.35] [3.36] [3.37] 3.38] v [3.39] Estos ilustran el
crecimiento del planeta externo e interno para cada fraccion de disco y masa estelar,
evidenciando que el planeta interno ve su crecimiento inhibido y, en ningin caso,
alcanza o supera la masa terrestre. Cabe aclarar que, cuando el planeta interno no
ve inhibida su formacién por la fotoevaporacion, el externo migra hacia la estrella
central y lo acreta.

En funcién de este anélisis calculamos la tasa de ocurrencia. Esto se puede ver
en la Figura [3.40] En este caso, la tasa de ocurrencia de stuper-Tierras calientes es
nula (linea verde), debido a la falta de crecimiento del planeta interno. Ademaés,
cuando el planeta externo migra hacia posiciones dentro de una unidad astronémica
ya ha alcanzado una masa superior al limite necesario para considerarse como un
gigante segun el criterio usado (superar las 10 Mg). A su vez, se grafico, en negro, la
tasa de ocurrencia de stiper-Tierras pero en este caso tomando planetas a todas las
distancias radiales mayores a 1 AU de la estrella. Finalmente la tasa de ocurrencia
de gigantes es mayor para las masas estelares més chicas, presenta una disminuciéon
hacia las estrellas de masa 0.8 My y 1.0 Mg, y un aumento para la masa estelar
més alta.
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Figura 3.22: Comparacion entre el crecimiento entre los casos con la fotoevaporacion (linea solida)
y sin la fotoevaporacion (linea punteada) activa y en caso de crecimiento simultaneo (linea naranja)
y aislado (linea azul). Se compara el crecimiento para distintas masas estelares separando por cada
fraccion de masa del disco.
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Figura 3.23: Tasa de acreciéon del planeta externo
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Figura 3.24: Tasas de acrecion del planeta externo en funcion del tiempo para el caso en el que
se contempla el impacto de la fotoevaporacion.
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Figura 3.26: Panel Superior: Flujo de pebbles para distintos tiempos. El degradé de colores,
que va del azul al rojo oscuro, representa la evoluciéon temporal desde 1 Myr hasta 2 Myr, con
intervalos de 0.1 Myr entre cada linea. La linea negra indica la posicién del planeta exterior a
R =5 AU(. Panel Inferior: crecimiento de la masa del planeta entre 1 Myr y 2 Myr.
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Figura 3.27: Panel Superior: Flujo de pebbles para distintos tiempos. El degradé de colores,
que va del azul al rojo oscuro, representa la evoluciéon temporal desde 1 Myr hasta 2 Myr, con
intervalos de 0.1 Myr entre cada linea. La linea negra indica la posicién del planeta exterior a
R =5 AU. Panel Inferior: crecimiento de la masa del planeta entre 1 Myr y 2 Myr.
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Figura 3.28: Panel Superior: Flujo de pebbles para distintos tiempos. El degradé de colores,
que va del azul al rojo oscuro, representa la evoluciéon temporal desde 1 Myr hasta 2 Myr, con
intervalos de 0.1 Myr entre cada linea. La linea negra indica la posicion del planeta exterior a
R =5 AU. Panel Inferior: crecimiento de la masa del planeta entre 1 Myr y 2 Myr.
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Figura 3.29: Panel Superior: Flujo de pebbles para distintos tiempos. El degradé de colores,
que va del azul al rojo oscuro, representa la evoluciéon temporal desde 1 Myr hasta 2 Myr, con
intervalos de 0.1 Myr entre cada linea. La linea negra indica la posicién del planeta exterior a
R =5 AU. Panel Inferior: crecimiento de la masa del planeta entre 1 Myr y 2 Myr.
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Figura 3.30: Panel Superior: Flujo de pebbles para distintos tiempos. El degradé de colores,
que va del azul al rojo oscuro, representa la evoluciéon temporal desde 1 Myr hasta 2 Myr, con
intervalos de 0.1 Myr entre cada linea. La linea negra indica la posicion del planeta exterior a
R =5 AU. Panel Inferior: crecimiento de la masa del planeta entre 1 Myr y 2 Myr.
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Figura 3.31: Panel Superior: Flujo de pebbles para distintos tiempos. El degradé de colores,
que va del azul al rojo oscuro, representa la evoluciéon temporal desde 1 Myr hasta 2 Myr, con
intervalos de 0.1 Myr entre cada linea. La linea negra indica la posicién del planeta exterior a
R =5 AU. Panel Inferior: crecimiento de la masa del planeta entre 1 Myr y 2 Myr.
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Figura 3.32: Crecimiento del niicleo de los planetas para el caso en que se analiza el impacto de la
fotoevaporacion y la migracion planetaria. En esta Figura los puntos llenos representan las masas
finales de los planetas cuando termina de crecer, ya sea porque alcanzd su masa de aislamiento
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Figura 3.33: Tasas de acrecién en funcion del tiempo del planeta externo para el caso en que se
analiza el impacto de la fotoevaporacion y la migracion planetaria.
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Figura 3.34: Grafico de masas en funciéon del semiejes para la estrella de My = 0.1 Mg, para
el caso en que se analiza el impacto de la fotoevaporacion y la migracion planetaria. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas que
inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas horizontales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.35: Grafico de masas en funciéon del semiejes para la estrella de My = 0.2 Mg, para
el caso en que se analiza el impacto de la fotoevaporacién y la migraciéon planetaria. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas que
inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas horizontales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.36: Grafico de masas en funciéon del semiejes para la estrella de My = 0.5 Mg, para
el caso en que se analiza el impacto de la fotoevaporacion y la migracion planetaria. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas que
inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas horizontales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.37: Grafico de masas en funciéon del semiejes para la estrella de My = 0.8 Mg, para
el caso en que se analiza el impacto de la fotoevaporacién y la migraciéon planetaria. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas que
inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas horizontales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.38: Grafico de masas en funciéon del semiejes para la estrella de My = 1.0 Mg, para
el caso en que se analiza el impacto de la fotoevaporacion y la migracion planetaria. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas que
inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas horizontales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.39: Grafico de masas en funciéon del semiejes para la estrella de My = 1.4 Mg, para
el caso en que se analiza el impacto de la fotoevaporacién y la migraciéon planetaria. Cada curva
representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada masa estelar. Las curvas que
inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de la parte derecha al planeta
exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa la masa del nicleo. En los
casos en que aparecen lineas horizontales son debido a que el planeta externo acret6 al interno.
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Figura 3.40: Panel Izquierdo: Tasa de ocurrencia para el caso en que se analiza el impacto de
la fotoevaporacion y la migracion planetaria. La linea violeta representa la tasa de ocurrencia
de planetas gigantes , la verde solida representa la tasa de ocurrencia de super-Tierras en el caso
simultaneo, y la negra es la tasa de ocurrencia de super-Tierras pero en este caso tomando planetas
a todas las distancias radiales mayores a 1 AU de la estrella. Un planeta entra en la categoria de
Super-Tierra si su radio esté entre 1Rg — 1.55Rg v en la categoria de planeta gigante si su masa
supera las 10 Mg. Panel Derecho: Comparacion de las tasas de ocurrencia simuladas con los datos
observacionales extraidos del trabajo de



Capitulo 4

Conclusiones y Discusion

En este capitulo presentamos una discusion de los resultados obtenidos durante
el desarrollo de este trabajo de tesis y las conclusiones obtenidas.

Uno de los principales objetivos de esta tesis fue estudiar si el modelo presen-
tado en el trabajo de [M2]] es una explicacion viable de la tasa de ocurrencia de
stuper-Tierras observadas al incluir los fenémenos de migracion planetaria y fotoeva-
poracion, fendémenos que no fueron considerados en el trabajo de

En virtud de los resultados mostrados a lo largo de este trabajo de investigacion,
llegamos a las siguientes conclusiones:

= Dado que hemos logrado replicar los principales resultados de los estudios
de y con el codigo PLANETALP, ahora podemos analizar como se
veran afectados dichos resultados al incluir nuevos fenémenos previamente no
considerados.

= Al considerar tinicamente la migracion planetaria, la posicion final de los plane-
tas tiende a ser mucho méas cercana a su estrella central de la que inicialmente
poseen. Pero aun asi, las tasas de ocurrencias de super-tierras mantienen la
tendencia de ser mayores que las de gigantes para las estrellas de baja masa y
decrecen a medida que aumenta la masa estelar. Este resultado reproduce la
tendencia que se encuentra en las observaciones.

= Al considerar inicamente la fotoevaporacion se encuentra que este fenémeno
presenta un mecanismo que naturalmente parece hacer mas efectivo el creci-
miento de gigantes en estrellas de baja masa al generar sobredensidades en
el disco protoplanetario. Estas sobredensidades se encuentran en el borde del
gap abierto en el disco y se desplazan hasta pasar por la posicién del planeta
externo.

Para poder analizar este resultado hicimos simulaciones para el caso particular
de una estrella de My = 0.2M y todas las fracciones de masas de discos
consideradas en este trabajo de tesis, pero con un radio caracteristico para
los discos Rc = 50 AU. Los resultados de esta simulacién se pueden ver en
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68 4.1. Trabajo a futuro.

los grafico [{.1] y [1.2] donde puede notarse que al reducir el tamafio del disco
la formacion de los planetas internos no se ve tan fuertemente inhibida. Esto
debido a que al ser mas chico el disco protoplanetario la densidad superficial
de masa es mayor y, en consecuencia, la brecha por fotoevaporacion debida a
la irradiacion de la estrella central toma méas tiempo en formarse.

= Al considerar ambos fenémenos al mismo tiempo se encuentran distintos re-
sultados:

e La presencia de super-Tierras calientes parece ser muy poco probable
debido a la inhibicién del crecimiento de los planetas internos tanto por
la fotoevaporacion del disco como por el efectivo crecimiento del planeta
externo.

e El crecimiento planetario en estrellas de baja masa se vuelve mas sig-
nificativo en comparaciéon al que se encuentra en un caso en que no se
contemplan estos fendémenos, volviéndose mas probable la formacion de
gigantes en estrellas de baja masa.

e Contemplando la formacién de super-Tierras a distintos radios aun asi no
pueden reproducir las tendencias en las tasas de ocurrencias de ser mas

significativa para estrellas de baja masa, reportadas en otros trabajos
(Mulders et al|[2015]).

Finalmente, se concluye que los resultados del modelo presentado en [Mulders|
el cual es un trabajo breve que propone una idea interesante, pueden
cambiar significativamente al incluir fenémenos no considerados previamente. Para
comprender mejor estas variaciones, seria necesario analizar en detalle las hipotesis
planteadas en dicho estudio y evaluar como su incorporacion en un modelo més com-
pleto podria mejorar la reproduccion de las tendencias observadas en la literatura.

4.1. Trabajo a futuro.

En funcion del analisis de los resultados presentados en este trabajo de tesis y de
sus conclusiones, se propone como trabajo a futuro mejorar el modelo para explicar
la formacion de stper-Tierras y sus respectivas tasas de ocurrencia en estrellas de
baja masa. Para ello, se sugieren distintas mejoras al modelo, entre ellas:

= Disco no isotermo: En este trabajo se considero el caso de un disco verti-
calmente isotermo y cuyo perfil de temperatura en el plano medio del disco
no evoluciona en el tiempo. A futuro utilizaremos la versién no isoterma de
PLANETALP que nos permitirda determinar con mayor detalle las variables
termodinédmicas del disco. Es importante mencionar que muchos de los feno-
menos que juegan un rol importante en la formaciéon de los planetas dependen
de estos parametros termodinamicos del disco, y si cambian, también pueden
cambiar los resultados del proceso de formacion.
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Figura 4.1: Grafico de masas en funcion del semiejes para la estrella de My = 0.2 Mg y un disco
de R, = 50 AU, para el caso en que se analiza el impacto de la fotoevaporacion y la migracion
planetaria. Cada curva representa el crecimiento de los planetas internos y externos para cada
masa estelar. Las curvas que inician en la parte izquierda corresponden al planeta interior y las de
la parte derecha al planeta exterior. La linea a trazos en las curvas del planeta exterior representa
la masa del nucleo. En los casos en que aparecen lineas horizontales son debido a que el planeta
externo acret6 al interno.

= Torques térmicos: En este trabajo se consideraron tinicamente los torques de
Lindblad y de corrotaciéon. Se propone implementar los torques térmicos, los
cuales en un disco protoplanetario son una contribucioén adicional a los torques
de Lindblad y de corrotaciéon que afectan la migracion planetaria. Estos torques
surgen debido a la interaccién térmica entre el planeta y el gas circundante,
especialmente cuando el planeta libera o absorbe calor. Teniendo en cuenta
los torques térmicos aumentarian los tiempos de migracion y cambiarian las
posiciones finales de los planetas (ver [Guilera et al][2021)).

= Corte de flujo en el disco auto-consistente: En este trabajo se consideré que
el gap generado por el planeta crea un corte de flujo de manera automatica
cuando el planeta alcanza su masa de aislacion. Se propone a futuro usar un
modelo que haga el corte de flujo de manera mas auto-consistente, disminu-
yendo gradualmente el flujo de material a medida que el planeta se acerca a
la masa de aislacion.

= Escalar las posiciones de los planetas y los tamanos caracteristicos de los discos:
En este trabajo se usaron las mismas posiciones de los planetas para todas las
masas estelares (a excepcion del planeta interno de la estrella de menor masa).
Asi mismo se uso el mismo radio caracteristico para todo los discos. Se propone
usar un modelo donde tanto las posiciones como los tamanos estén escaladas
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Figura 4.2: Grafico del crecimiento de los planetas para cada fraccion de masa de disco en el caso
de una estrella de masa My = 0.2 M. Para los tres discos mas masivos, el planeta externo migra
y se fusiona con el planeta interno, por los que en ambos paneles es el mismo planeta.

en funcion de la masa estelar, de modo que el modelo sea comparable entre
los distintos casos considerados.

= Modificar los tiempos iniciales: En este trabajo se consider6 que al inicio de
la evolucion del disco se tiene dos embriones planetarios de masa de 0.01 Mg,.
Se propone modificar el tiempo inicial de implantacion de los embriones pla-
netarios en el disco a fin de que se pueda representar de un modo més realista
el tiempo que tardarian en formarse dichos embriones planetarios en un disco
protoplanetario. En un disco protoplanetario es de esperar que los embriones
se formen més rapido en la zona interna del disco (ver [Kaufmann et al]2025)).

= Masa de aislacion de pebbles: En este trabajo se us6 la masa de aislacion de
pebbles del trabajo de [Lambrechts ef alJR2014] Se propone usar prescripciones
més sofisticadas encontradas por [Bitsch ef al]R01§ y [Ataiee ef ol]R01§ En
estas prescripciones para el calculo de la masa de aislaciéon de pebbles se con-
templa el pardmetro de viscosidad o contemplando el impacto de la viscosidad
del disco en dichas masas. En general tienden a estimar masas mas pequenas
que las calculadas por [Lambrechts et al]2014] para o < o = 1073.
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= Mejora en las condiciones iniciales del modelo: En este trabajo se tomaron
condiciones iniciales inferidas del trabajo de y las tasas de ocurrencia se
calcularon en base a una cantidad relativamente chica de simulaciones. Pa-
ra obtener tasas de ocurrencias confiables proponemos adoptar condiciones
iniciales para las masas y tamanos de los discos inferidos a través de las ob-
servaciones. Ademas, realizar un estudio de sintesis poblacional mediante un
gran numero de simulaciones, variando tales condiciones iniciales de manera
que sigan las distribuciones inferidas por las observaciones.

Una vez contemplados estos cambios al modelo se propone repetir las simula-
ciones y comparar los nuevos resultados con las tasas de ocurrencia reportadas en
la literatura para encontrar un modelo que mejore el entendimiento de la formacion
de super-tierras.

Asi mismo, se propone estudiar, en base a las conclusiones que se desprenden
del analisis de los resultados presentados en este trabajo, el impacto de la fotoeva-
poracion en la formacion de planetas gigantes en estrellas de baja masa.
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