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PREFACIO

Esta Tesis de Doctorado es presentada en la Facultad de Ciencias Astronémicas, Geo-
fisicas y Meteorolégicas de La Plata como parte de los requisitos para obtener el grado
académico de Doctora en Astronomia de la Universidad Nacional de La Plata. La misma
contiene los resultados de mis estudios de investigacién desarrollados bajo la direccién del Dr.
Gonzalo Carlos de Elia y la Co-Direccién del Prof. Adridan Brunini, y en colaboracién con
otros investigadores miembros del Grupo de Ciencias Planetarias de la Facultad de Ciencias
Astronémicas y Geofisicas de La Plata y del Instituto de Astrofisica. El trabajo presente fue
desarrollado entre Abril de 2013 y Febrero de 2018 en las oficinas del Instituto de Astrofisica
de La Plata, dentro del predio del Observatorio.

Ronco, Maria Paula.

e-mail: mpronco@fcaglp.unlp.edu.ar

Sitio Web: http://gcp.fcaglp.unlp.edu.ar
La Plata, Octubre de 2017.
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ORIGINALIDAD

La originalidad de este trabajo radica en estudiar la formacion y evolucién de sistemas
planetarios mediante el uso de un cédigo de N-cuerpos, partiendo de condiciones iniciales
maés realistas provistas por un modelo de formacién planetaria durante la etapa gaseosa de
formacién, que fue mejorado sustancialmente para dicho objetivo.

Los resultados de nuestros estudios han sido presentados en la revista Astronomy &
Astrophysics y en la revista Monthly Notices of the Royal Astronomical Society como
asi también en diversos congresos, talleres, simposios, etc., tanto de indole nacional como
internacional:

s Diversity of Planetary Systems in low-mass disks: Terrestrial type planet formation
and water delivery. Ronco M. P. & de Elia G.C. 2014 - Astronomy & Astrophysics -
Volume 567, id.A54.

= Terrestrial-type planet formation: Comparing different types of initial conditions .
Ronco M. P., de Elia G.C. & Guilera, O. M. 2015- Astronomy & Astrophysics - Volume
584, id.A47.

= Formation of Solar System Analogues I: looking for initial conditions through a popula-
tion synthesis analysis. Ronco M. P., Guilera, O. M. & de Elia G.C. 2017 - Monthly
Notices of the Royal Astronomical Society, Volume 471, Issue 3, p.2753-2770.

s Formation of Solar System Analogues II: post-gas phase growth and water accretion in
extended discs via N-body simulations. Ronco M. P. & de Elia G.C. 2017 - En revisién
en Monthly Notices of the Royal Astronomical Society.






RESUMEN

Durante esta Tesis Doctoral nos dedicamos a estudiar la formacién y evolucién de sistemas
planetarios, tanto durante su etapa gaseosa de formacién, que involucra los primeros millones
de afios de vida de un sistema planetario, como durante la etapa post-gas, en la cual
dominan las interacciones gravitatorias entre los planetas formados al final de la primera
etapa. Focalizamos en la formacién de planetas de tipo terrestre en las zonas internas del
disco, particularmente en la zona de habitabilidad, que se forman en sistemas planetarios
sin gigantes gaseosos y posteriormente en sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar,
prestando particular atencién a los procesos de acreciéon de agua durante toda la evolucion.

En primer lugar estudiamos la diversidad de sistemas planetarios sin gigantes gaseosos
en discos de baja masa mediante el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos, que analizan
la evolucién de la etapa post-gas, partiendo de condiciones iniciales arbitrarias. Luego,
reiteramos el estudio considerando primero la evolucién de dichos sistemas durante la etapa
gaseosa por medio de un cédigo semianalitico de formacién, y utilizando luego los resultados
como condiciones iniciales mas realistas para el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos.
Globalmente encontramos que existe una gran diversidad de sistemas planetarios formados
en estos escenarios, algunos de los cuales son méas propensos a la formacién de planetas ricos
en agua en la zona habitable. Ademaés, determinamos que los resultados obtenidos utilizando
condiciones iniciales mas realistas, si bien son cualitativamente similares a los obtenidos
con condiciones iniciales arbitrarias, presentan diferencias importantes en las historias de
acrecion de los planetas de la zona habitable, por ende en las masas y cantidades de agua
finales que presentan.

En segundo lugar estudiamos la formacién de sistemas planetarios analogos al Sistema
Solar. Para vincular la etapa gaseosa y la etapa post-gas de la forma mas realista posible,
mejoramos y actualizamos el codigo semianalitico de formacién planetaria antes mencionado
incorporandole el tratamiento de fenémenos relevantes. Estudiamos la evoluciéon de una
gran diversidad de sistemas planetarios mediante un primer estudio de sintesis poblacional
que nos permitié determinar cudles son los pardmetros y escenarios que dan lugar a la
formacién de sistemas analogos al Sistema Solar. Luego, estudiamos la evolucién post-gas de
dichos sistemas mediante el uso de simulaciones de N-cuerpos, y utilizando las distribuciones
de embriones y planetesimales al final de la etapa gaseosa como condiciones iniciales. Los
resultados de la sintesis poblacional nos indican que los escenarios més favorables para la
formacion de sistemas como el nuestro son aquellos que presentan nulas o bajas tasas de
migracion, y que se formaron a partir de planetesimales pequenos. Las simulaciones de la
etapa post-gas nos indican que la formacién de planetas potencialmente habitables (PPHs)
seria un proceso comun en estos sistemas. Sin embargo, la eficiencia en la formacién estd
directamente relacionada con el tamano de los planetesimales. Cuanto menor es el tamano de
los planetesimales mayor es la eficiencia en la formacién de PPHs. Ademaés, los fenémenos de
migracion tipo I y tipo II en estos sistemas favorecerian la formacién de PPHs si los sistemas
se forman a partir de planetesimales pequenos. También determinamos que los planetas méas
comunes en la zona habitable serfan Stper-Tierras ricas en agua. Finalmente, estos estudios
nos permiten fortalecer nuestro conocimiento sobre la formacion y evoluciéon de sistemas
planetarios y sobre la potencial habitabilidad de los planetas tipo terrestres que forman.
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INTRODUCCION

La formacién y evolucién de nuestro Sistema Solar es uno de los grandes paradigmas
de las ciencias astrondémicas. Més atn lo es en la actualidad la formacién y evolucién de
sistemas planetarios extrasolares descubiertos en los ultimos 20 anos gracias al creciente
desarrollo tecnolégico que se ha dado en esta area de la ciencia. Si bien las observaciones
de exoplanetas han avanzado a pasos agigantados durante los dltimos afios y hemos podido
determinar la existencia de sistemas planetarios multiples, formados por varios planetas
rocosos o por varios planetas gigantes gaseosos, no hemos sido capaces atin de encontrar
sistemas planetarios analogos al Sistema Solar, formados por planetas tipo terrestres en
las zonas internas del disco y por al menos algiin planeta gigante gaseoso como Jupiter o
Saturno en las zonas mas externas.

Ademds, a pesar de los grandes avances, tanto observacionales como teéricos, que cada
vez y con mas fuerza tratan de vincularse entre si, no ha sido todavia posible determinar
con certeza cudl fue el escenario original que dio lugar a la formacién de nuestro Sistema
Solar y a los cuerpos celestes que lo conforman. Méas atin, no hay consenso en como pudo
haberse dado la formacién de los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar y hay atn
muchas preguntas por responder: jpor qué Marte es mas pequeno que La Tierra?, ;como
se form6 Mercurio?, jrealmente los planetas gigantes migraron hacia las zonas internas del
disco?, jcudl es la real fuente de agua en nuestro planeta?.

El objetivo de esta tesis es estudiar la formacién y evolucién de sistemas planetarios, tanto
durante su etapa gaseosa de formacién, que involucra los primeros millones de anos de vida de
un sistema planetario, como también la etapa post-gas, en la cual dominan las interacciones
gravitatorias entre los planetas formados al final de la primera etapa. En particular, nos
hemos enfocado en la formaciéon de planetas tipo terrestres en las zonas internas del disco,
dentro de las 5 ua, y luego hemos profundizado en la formaciéon de sistemas planetarios
extendiéndonos hasta las 30 ua.

El problema general de estudiar la formacién de sistemas planetarios radica en que
no es todavia posible estudiar la misma desde que comienza a formarse el disco de gas y
polvo y hasta que termina, cuando el sistema ya esta completamente configurado con sus
planetas y poblaciones de cuerpos menores, de manera completamente autoconsistente. Las
distintas etapas por las que atraviesa un sistema planetario desde sus comienzos presentan
caracteristicas y escalas de tiempo de formacién muy diferentes, y no es posible atn estudiarlas
de manera autoconsistente, mediante el uso de una tnica herramienta computacional. La
formacién planetaria se estudia entonces por etapas mediante el uso de diversas herramientas
numéricas, algunas de ellas muy costosas desde un punto de vista computacional. En general,
la formacién de las primeras etapas en las que hay presencia de gas y granos de polvo
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en el disco, se estudia mediante el uso simulaciones hidrodindmicas de alta resolucién. La
etapa posterior, en la cual se asume que en el disco protoplanetario ya hay poblaciones
de planetesimales y algunos protoplanetas, se estudia mediante cédigos semianaliticos y/o
numéricos que modelan, mediante prescripciones matematicas, el crecimiento de los planetas
inmersos en ese disco de gas y planetesimales. Posteriormente, cuando el gas se disipa, el
remanente de protoplanetas y planetesimales del disco, que interactian gravitatoriamente,
dan lugar a una etapa en la que es la dindmica la que domina y modela la configuracién de los
planetas finales. Esta etapa, que es la mas prolongada de la formacién de un sistema planetario,
se estudia generalmente mediante el uso de simulaciones de N-cuerpos, en donde se resuelven
las ecuaciones diferenciales de movimiento de cada uno de los planetas y planetesimales del
sistema.

Como mencionaba, el problema radica generalmente en vincular dichas etapas. Muchos
de los trabajos que estudian la formacién y evolucién dindmica de sistemas planetarios no
tienen en cuenta resultados que muestren como se formé dicho sistema en su etapa anterior,
es decir en la etapa gaseosa, cuando embriones y planetesimales conviven con el disco de gas.
Maés complejo atiin es poder estudiar como es la formacién de esta etapa gaseosa, partiendo
de resultados obtenidos mediante simulaciones hidrodinamicas que formen, literalmente,
los primeros planetesimales y embriones a partir de la coagulacién del polvo en el disco
primordial.

El objetivo entonces de esta tesis es tratar de vincular dos de las etapas de formacion de
un sistema planetario de la forma mas realista posible. Para ello utilizamos un cédigo de
formacion planetaria que modela el crecimiento de los embriones planetarios y la evolucion
de los planetesimales durante la etapa gaseosa, y luego, estudiamos la evolucién post-gas de
dichos sistemas mediante simulaciones de N-cuerpos.

Los primeros estudios que hemos realizado tuvieron como objetivo estudiar la formacion
de planetas de tipo terrestre en sistemas planetarios sin planetas gigantes gaseosos. La
formacién de este tipo de sistemas seria, segiin resultados de estudios tanto teéricos como
observacionales, muy comtn en el Universo. El primer paso, realizado durante la Licenciatura
y profundizado durante el Doctorado, fue estudiar la formacién post-gas de estos sistemas
partiendo de condiciones iniciales arbitrarias, sin tener en cuenta resultados provenientes
de etapas previas de formacién. Luego, mediante el uso de un modelo semi-analitico que
modela la formacién de sistemas planetarios durante la etapa gaseosa y en el cual el gas
se disipa exponencialmente, realizamos estudios semejantes comparando con los resultados
previos. La conclusién importante a la que arribamos es que si bien globalmente los resultados
de la formacién planetaria son similares, el uso de condiciones iniciales més realistas da
lugar a diferentes historias de acrecion de cada uno de los planetas finales y por ende,
caracteristicas diferentes en cuanto a las masas y porcentajes finales de agua, lo que podria
cambiar significativamente los escenarios resultantes de sistemas planetarios y por ende,
podria cambiar significativamente el interés astrobioldgico de los planetas resultantes de la
zona de habitabilidad.

Teniendo en cuenta los resultados hallados previamente y entendiendo que es fundamental
poder contar con condiciones iniciales més realistas para estudiar la formacion de sistemas
planetarios, enfocamos nuestro estudio en la formaciéon de sistemas planetarios analogos al
Sistema Solar (SASS). Con el objetivo de estudiar la formacién y evolucién de este tipo de
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sistemas, tanto durante la etapa gaseosa como durante la etapa post-gas, dividimos al trabajo
en dos etapas. La primera etapa consistié en mejorar el codigo de formacién planetaria
durante la etapa gaseosa mediante la incorporacién de diversos fenémenos fisicos importantes
que no se habian tenido en cuenta hasta este momento. Dichos fenémenos son el caculo
de la acrecién viscosa y la fotoevaporacion del disco de gas, la migracién tipo I y tipo II,
la acrecién de gas por parte de los embriones, la eyeccién de planetesimales, la acrecién
de agua por parte de embriones y planetesimales, y la fusién de los embriones teniendo
en cuenta la mezcla de sus envolturas gaseosas. Con dicho codigo mejorado realizamos un
estudio de sintesis poblacional, es decir un andlisis de varios miles de simulaciones, para
poder obtener los pardmetros del disco protoplanetario y los escenarios de formacién (tamato
de planetesimales, tasas de migracién, etc) que dieran lugar a SASS al final de la etapa
gaseosa.

Con los resultados de la primera etapa utilizados como condiciones iniciales, comenzamos
la segunda parte del trabajo que consistié en el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos de alta
resolucion. Dichas simulaciones modelan la evolucién dindmica de los SASS durante la tltima
etapa de formacion: la etapa de impactos gigantes. El principal interés con estas simulaciones
es poder analizar la formacién como un todo de sistemas planetarios analogos al Sistema
Solar durante la etapa post-gas, pero focalizando en la formacién de planetas terrestres en
las zonas internas del disco, en particular en la regién de habitabilidad. Desarrollamos un
gran nimero de simulaciones, altamente costosas desde un punto de vista computacional,
a partir de configuraciones iniciales andlogas al Sistema Solar con una gran diversidad de
caracteristicas. Los distintos escenarios utilizados fueron formados durante la etapa gaseosa
a partir de planetesimales de distintos tamafios y distintas tasas de migracién. Nuestro
set de simulaciones de referencia analiza la formacién de SASS en escenarios formados por
planetesimales de distinto tamafio pero que no han sufrido migracién de tipo I. EnfocaAndonos
en la formacion de los planetas rocosos en la zona interna del disco, en particular en aquellos
que se forman en la zona de habitabilidad, encontramos que si bien globalmente todos los
escenarios son capaces de formar planetas en la zona de habitabilidad, y que por lo tanto la
formacion de estos objetos a los que llamaremos “Planetas potencialmente habitables (PPHs)”
es un proceso comun en este tipo de escenarios, la formacién de PPHs se ve favorecida
en escenarios formados a partir de planetesimales de pequefio tamano. En particular, los
escenarios formados por los planetesimales mas pequenos son los inicos capaces de formar
PPHs ricos en agua.

Por otro lado hemos estudiado también el efecto que producen los regimenes de migracion
tipo I y tipo II en la formacién de estos objetos y hemos logrado determinar que estos
fenémenos parecen favorecer la formacion de PPHs también en sistemas formados a partir
de planetesimales pequenos, mientras que perjudican la formaciéon de PPHs en escenarios
formados por planetesimales de gran tamano.

Por ultimo, entendemos que es fundamental poder comparar nuestros resultados teéricos
con la poblacién de exoplanetas observada hasta la fecha. Aun teniendo en cuenta que hasta
la fecha no se han logrado observar sistemas planetarios analogos al nuestro, somos capaces
de comparar la poblacién de planetas gigantes que formamos en nuestras simulaciones con
la poblacién de planetas gigantes observados que orbitan estrellas similares a la nuestra.
De la misma manera, podemos comparar nuestra poblaciéon de PPHs simulados con los ya
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observados principalmente por la misiéon Kepler. Nuestros analisis nos indican que la poblaciéon
simulada de PPHs se encuentra en una regiéon del diagrama masa vs semieje mayor que
estd siendo constantemente explorada y en la cual ya encontramos planetas potencialmente
habitables como Kepler-452 b. Las comparaciones con la poblacién de planetas gigantes
nos indican que una regiéon atun no explorada, formada por planetas gigantes de muy bajas
excentricidades y semiejes mayores extendidos, puede ser fuente de PPHs. Las futuras
misiones de deteccién tienen el desafio de poder explorar estas regiones y continuar con la
busqueda de mundos parecidos al nuestro.

La Tesis estd entonces organizada de la siguiente manera:

El Capitulo 1 presenta las propiedades y caracteristicas generales de los discos proto-
planetarios, y las teorias de formacién de los mismos, partiendo del gas y el polvo, hasta
formar las pebbles, los planetesimales y finalmente los embriones y los planetas. Luego
describimos brevemente las teorias de formacion de los planetas gigantes finalizando con las

teorias de migracién planetaria.

El Capitulo 2 expone las caracteristicas observacionales de la poblacién de exoplanetas
detectada hasta la fecha: métodos de deteccion, caracteristicas generales de las distintas
poblaciones observadas y por ultimo, informacién sobre las actuales y futuras misiones de
deteccion y caracterizacion de exoplanetas.

El Capitulo 3 introduce las principales teorias acerca de la proveniencia del agua en la
Tierra, teniendo en cuenta las restricciones geoquimicas y cosmoquimicas. Se analizan las
fuentes posibles y conocidas de agua hasta el momento. Ademés desarrolla la definicién de
zona de habitabilidad que sera luego adoptada en los estudios que se desarrollen.

El Capitulo 4 describe detalladamente las caracteristicas de los métodos numéricos utilizados
durante todo el desarrollo de la Tesis. Tanto el codigo semianalitico de formacion planetaria
durante la etapa gaseosa como el método de N-cuerpos que permite estudiar la evolucién
post-oligdrquica de los los sistemas planetarios una vez que el gas se ha disipado.

El Capitulo 5 muestra las motivaciones, objetivos y resultados de los dos primeros trabajos
publicados durante el Doctorado. En este capitulo hemos estudiado en detalle la formacién
de sistemas planetarios sin gigantes gaseosos alrededor de estrellas de tipo solar.

El Capitulo 6 presenta las mejoras realizadas al cdédigo de formacién planetaria que nos
permite estudiar la etapa gaseosa de formacién. Presentamos ademas los resultados de un
estudio de sintesis poblacional que tiene como principal objetivo el poder determinar los
pardmetros y escenarios Optimos para la formacién de sistemas planetarios analogos al
Sistema Solar.

El Capitulo 7 expone los resultados del ultimo trabajo del Doctorado, que tiene como
objetivo estudiar la formacion de los sistemas planetarios analogos al Sistema Solar hallados
en el capitulo anterior durante la etapa post-gas de formacién. El estudio se enfoca en la
formacion de los planetas de tipo terrestre en la zona habitable y en los procesos de acrecién
de agua durante dicha etapa.



El Capitulo 8 muestra las comparaciones de los resultados obtenidos en el capitulo anterior
con las observaciones y trata de conectar de manera consistente la formacién de sistemas
analogos al Sistema Solar con lo que se observa hoy en dia.

Finalmente el Capitulo 9 presenta las conclusiones mas importantes y globales de esta Tesis
Doctoral, y luego exponemos la perspectiva de trabajo a futuro.
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En este capitulo introduciremos la teoria general sobre la formacién de sistemas

planetarios, comenzando por el disco protoplanetario de gas y polvo. Continuaremos

con la formacién de planetesimales y embriones, y finalizaremos con la formacién de

los planetas terrestres y gigantes.
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Formaciéon de discos protoplanetarios

Los discos protoplanetarios son discos circumestelares de material alrededor de estrellas
jovenes. Estos discos formados en un 99 % por gas y en un 1% de polvo se forman luego del
colapso gravitatorio de una regiéon densa dentro de una nube molecular y como consecuencia
de la conservacién del momento angular durante el proceso de formacion de la estrella central
(Shu et al., 1987). Durante las etapas tempranas del proceso de la formacién estelar, el disco
sirve como medio para que el nicleo de la protoestrella acrete material, mientras que en
las etapas més tardias provee el material que dard lugar a la formaciéon de los planetas.
Por lo tanto, el estudio observacional de las propiedades y la evoluciéon de estos discos
protoplanetarios es una prueba directa de las condiciones para la formacién de los planetas.

La presencia de discos protoplanetarios alrededor de estrellas jévenes fue originalmente
inferida gracias al exceso en la emision en longitudes de onda infrarrojas y submilimétricas
cuando se observaba la fotdsfera estelar de la estrella HI Tau (Beckwith et al., 1986, 1990).
Réapidamente se entendié que este exceso de emision era debido, probablemente, a una
distribucién de polvo en forma de disco alrededor de la estrella que era calentado por la
misma. Esta interpretacién también es consistente con la dindmica del gas molecular, que
puede interpretarse como orbitando a la estrella en forma Kepleriana. Los tamanos inferidos
de estos discos (extendidos hasta las ~ 100 ua) y sus masas (con valores de hasta un 10 %
a un 20 % de la masa de la estrella central) también son consistentes con los valores de la
nebulosa pre-solar. Durante los tltimos anos, las observaciones de discos protoplanetarios
con ALMA (Atacama Large Millimeter/submillimeter Array por sus siglas en inglés) han
revolucionado el conocimiento sobre estos objetos. La figura 1.1, catalogada como “la mejor
imagen de un disco protoplanetario observada con ALMA” revela detalles nunca antes vistos
en el disco alrededor de una estrella similar al Sol (TW Hydrae). La imdgen muestra un
espacio vacio entre dicha estrella y la misma distancia entre la Tierra y el Sol. Esta estructura
podria significar la existencia de un protoplaneta, posiblemente una Stper-Tierra mas masiva.
Ademads, pueden observarse brechas pronunciadas en el disco a distancias similares a las que
hay entre el Sol y Neptuno, indicando también la posible existencia de planetas.

1.1.1| Tiempos de vida de los discos protoplanetarios

Las actuales estimaciones de las escalas de tiempo de vida de los discos protoplanetarios
son derivadas a partir de la variacién de la fraccién de estrellas que muestran un exceso en el
infrarrojo como funcién de la edad de las regiones de formacién estelar (Haisch et al., 2001;
Hernéndez et al., 2007; Mamajek, 2009). Se encuentra que la fraccién de estrellas jovenes con
discos decae exponencialmente presentando un valor medio de ~ 3 Ma. Estas estimaciones
son en realidad un tanto inciertas debido a que pueden existir posibles efectos sisteméaticos
y ambientales que la alteren, como ser por ejemplo incertidumbres en la determinacién de
la edad de estrellas jovenes (Bell et al., 2013), mecanismos que dispersen los discos y que
nada tengan que ver con la evolucién de los mismos, y hasta debido a efectos de seleccion
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Figura 1.1. Imdagen del disco protoplanetario alrededor de la estrella TW Hydrae obtenida con
ALMA.

(Pfalzner et al., 2014). De hecho, los trabajos de Haisch et al. (2001) y Mamajek (2009) s6lo
habfan considerado estrellas que se encontraban en los cimulos mas densamente poblados y
cuyos discos son, por tal motivo, propensos a ser erosionados mas rapidamente. Pfalzner et al.
(2014) estudié con mayor detalle estas observaciones agregando otras, y encontré que en
realidad puede encontrarse un ~ 20 % mas de estrellas con discos hasta los ~ 12 Ma. La figura
1.2 muestra, a la izquierda, la fraccién de estrellas con discos primordiales como funcién de la
edad de la muestra. Las curvas punteada y solida representan las aproximaciones propuestas
por Haisch et al. (2001) y Mamajek (2009), respectivamente. A la derecha podemos apreciar
la misma figura que ahora incluye las estimaciones realizadas por Pfalzner et al. (2014)

1.1.2 | Masas y distribuciones de masa en los discos

Dado que los discos protoplanetarios son 6pticamente finos en longitudes de onda sub-
milimétricas y méas grandes, la emisién térmica del polvo que presentan es directamente
proporcional a la masa del mismo, las cuales pueden estimarse facilmente a partir de los flujos
observados y asumiendo ciertos valores para la opacidad del polvo y cierta estructura para la
temperatura del disco. Las masas derivadas mediante este método estan tipicamente entre un
0.2% y un 20 % de la masa de la estrella central. Este resultado es interesante pues implica
que una importante fraccion de estrellas jovenes analogas al Sol deben presentar discos con
masas bastante méas altas que la masa de la nebulosa solar minima (0.01M), lo que seria
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Figura 1.2. Fraccién de estrellas jovenes con discos como funcién de las edades de la muestra. A
la izquierda, las curvas punteada y sélida representan las aproximaciones propuestas por Haisch
et al. (2001) y Mamajek (2009), respectivamente. A la derecha podemos apreciar la misma figura
que ahora incluye las estimaciones realizadas por Pfalzner et al. (2014).

favorable para la formacién de sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar (Andrews
et al., 2013; Williams & Cieza, 2011; Tazzari et al., 2017). Ademas, las observaciones de
alta resolucién angular permiten resolver la emisién del disco y estimar la distribucién de
material. Se encuentra que la densidad superficial de los sélidos, trazados por la emisiéon
térmica del polvo, decae tipicamente como R™!, siendo R la distancia radial en el plano
medio, hasta un cierto radio critico o caracteristico, a partir del cual decae bruscamente
(Isella et al., 2007; Hughes et al., 2008; Andrews et al., 2009; Trotta et al., 2013).

1.1.3| Procesos de fotoevaporacion del disco de gas

El proceso de evolucién de la componente gaseosa del disco protoplanetario es complejo.
En general, se cree que el disco gaseoso evoluciona por acrecién viscosa y se estima que este
es un proceso gradual. Sin embargo, las cortas escalas de tiempo de disipacién de los discos
protoplanetarios observados sugiere que deberian existir otros procesos fisicos, ademas de la
evolucion viscosa, que contribuyan a la disipacion del gas. Este fenémeno podria ser el de la
fotoevaporacién, que puede ser debida a la estrella central y/o a un pasaje estelar.

La importancia de la fotoevaporacién depende de la fuerza y del espectro de radiacién
incidente en el disco, ya sea que provenga de la estrella central o de estrellas vecinas, y de la
composicién de las capas superiores del disco. Aunque las estimaciones de la tasa de pérdida
de masa debido a este fendmeno son inciertas, es muy probable que la fotoevaporacién sea

un proceso importante en la evoluciéon de los discos.

La radiacion proveniente de la estrella central o de estrellas vecinas incide sobre las
superficies superior e inferior del disco, calentando una capa de gas relativamente delgada.
En algin radio de valor 1y, la velocidad del sonido en la capa superficial se iguala a la
velocidad Kepleriana local, y para radios mas alld de r, el gas de la superficie de dicha
capa se desacopla del resto del gas, por lo que no hay ningtin impedimento para que fluya
libremente fuera del disco como un viento conducido por gradientes de presiéon térmica.
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Existen tres tipos de radiacion diferentes:

» Radiacién UV lejana (FUV) con 6eV < hr < 13.6eV, capaz de disociar moléculas de
hidrégeno pero no de ionizar atomos de hidrégeno.

» Radiacién UV extrema (EUV) con 13.6eV < hr < 100eVcapaz de ionizar atomos de
hidrégeno.

» Radiacion de rayos X definida por convencién con hv > 100eV.

La tasa de pérdida de masa depende entonces del tipo de radiacién que se tenga en
cuenta y de como cada tipo de radiacién interactiia y calienta la superficie del disco. La
fotoevaporacion por radiacién EUV fue la primera en ser estudiada en mayor profundidad.
La fisica en este caso es simple por el hecho de que la temperatura del gas ionizado es
aproximadamente constante independientemente de aspectos desconocidos de la quimica del
disco o de la fisica del polvo (Dullemond et al., 2007; D’Angelo & Marzari, 2012).

La utilizacion de modelos puramente debidos a la radiaciéon EUV tienen el problema de
que no reproducen correctamente las tasas de discos de transicién' que se observan (Owen,
2016), siendo los modelos de fotoevaporacion que involucran en forma conjunta la radiacién
EUV, rayos X y FUV, los que mejor las reproducen.

1.1.4 | Evolucion del polvo: los primeros pasos del crecimiento de sélidos

En los discos protoplanetarios se espera que los granos de polvo se asienten en el plano
medio. A medida que los granos de polvo crecen a tamafos del mismo orden o mayores que
las longitudes de onda en la que se observan, el coeficiente de opacidad cambia con la longitud
de onda. Dado que es posible estudiar este cambio, es entonces posible estimar el grado de
crecimiento de los granos en discos protoplanetarios, descubriéndose que en la mayoria de los
discos alrededor de estrellas jévenes el polvo tiene el tamano de lo que llamamos un guijarro
( o pebble, en inglés). Estos resultados observacionales pueden ser entendidos en el marco de
modelos globales que estudian la evoluciéon del polvo en el disco, basados en restricciones
que pueden medirse en laboratorio (Blum & Wurm, 2008).

A pesar de que los modelos reproducen bastante bien las observaciones, existe un gran
numero de dificultades que atn hay que resolver. En particular, uno de los problemas es que
los modelos de discos predicen migraciones radiales del polvo y fragmentacion de los granos
mas grandes. Si el polvo migra muy rapido y los granos més grandes en vez de coagularse se
fragmentan, se hace imposible formar objetos de tamanos cada vez mayor para poder luego
formar planetas. En estos casos entonces es necesario considerar posibles mecanismos que
permitan crecer el polvo y evitar que éste se desintegre debido a las colisiones, o que caiga a la
estrella central debido a las altas tasas de migracién. Algunas posibilidades que han surgido
para explicar la formacién de planetas en este marco son las trampas de presién generadas

"Los discos de transicién son discos protoplanetarios alrededor de un objeto estelar joven con un orificio
interno sin polvo, o brecha, separada por unas pocas unidades astronémicas. En su zona exterior, que
corresponde a un radio de mas de 10 ua, el disco sigue siendo rico en gas y polvo. Los discos de transicién
representan aproximadamente el 15 % de la poblacién de discos protoplanetarios observados.
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por inestabilidades en el disco (Pinilla et al., 2012), crecimientos localizados alrededor de
la linea de hielo (Ros & Johansen, 2013) o la acrecion eficiente de pebbles en niicleos de
planetas ya existentes (Lambrechts & Johansen, 2014). Es interesante remarcar que algunas
de estas posibles soluciones, como por ejemplo las trampas de presién, estan pudiendo ser
observadas con ALMA (van der Marel et al., 2013).

Crecimiento de los planetas

1.2.1| Del polvo a las pebbles

Durante la primera etapa de formacién de los planetas, las particulas de polvo y hielo
que ya se asentaron en el plano medio del disco, colisionan y se unen para formar agregados
més grandes (Dominik & Tielens, 1997). Estos agregados tienen una porosidad alta durante
el crecimiento, ya que las velocidades de colisiéon son inicialmente demasiado bajas. Las
particulas obtienen velocidades de colisién cada vez mayores a medida que crecen, y cuando
eso ocurre, la friccion que sufren debido a estar inmersas en un disco de gas, disminuye
(Ormel & Cuzzi, 2007).

Los agregados de polvo de silicato en el disco protoplanetario interno comienzan a
compactarse por colisiones cuando alcanzan tamanos del orden del milimetro (Zsom et al.,
2010). La combinacién de altas velocidades de colisién y baja porosidad detiene el crecimiento
por adhesiéon directa, ya que las particulas compactas no pueden disipar eficientemente
la energia durante una colisién para permitir la adherencia (Giittler et al., 2010). A este
problema se lo conoce como “bouncing barrier” o “barrera de rebote”. Los monémeros"
de hielo son generalmente méas pegajosos que los de silicato, y esto aumenta su resistencia
contra la compactacion (Wada et al., 2009). El tamano de los monémeros también juega un
papel importante en el resultado de una colisién. Los agregados de hielo, que consisten en
mondmeros muy pequenos con tamanos de ~ 0.1 micrones, pueden adherirse a velocidades de
colisién de hasta 50 m s~ (Wada et al., 2009). Sin embargo, no se sabe si estos monémeros
de hielo pequenos predominan en los discos protoplanetarios, o si los ciclos de sublimacién
y condensacién forman particulas de hielo de tamanos mucho mayores (Ros & Johansen,
2013).

1.2.2 | De las pebbles a los planetesimales

Ademads del problema de la ineficiencia en el proceso de formacién entre particulas con
tamanos del orden del milimetro, surge otro problema conocido como “radial drift barrier” o
“barrera del metro”, y esta relacionado con la rapida migracion orbital que sufren las particulas

" Un mondémero es una molécula de pequefia masa molecular
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con tamafios del orden del metro, las cuales tienen escalas temporales de decaimiento orbital

de sélo ~ 1000 anos. Esta situacion es desfavorable para la formacién de planetas. Hasta el

momento se cree que existen tres maneras distintas de lograr atravesar la “barrera del metro’

i

para dar lugar a la formacién de cuerpos méas grandes:

» La transferencia de masa. Cuando las velocidades de colisiéon estan entre 1m s~

1

y 25 m s~!, las particulas pueden crecer por transferencia de masa. El proyectil se
destruye en la colisién pero deja hasta el 50 % de su masa ligada al blanco (Wurm et al.,
2005). La tasa de crecimiento por transferencia de masa es, sin embargo, demasiado
baja para competir con la migracién radial, por lo que la formacién de planetesimales
por adherencia directa requiere de una reduccién en la velocidad de migracién de
las particulas, por ejemplo, a través de la presencia de maximos de presion de larga
duracién. Tales maximos pueden surgir en el borde interno de la zona muerta (Lyra
et al., 2008; Kretke et al., 2009; Drazkowska et al., 2013) o alrededor de la linea de hielo,
donde se produce un salto en la densidad superficial de sélidos debido a la condensacion
principalmente del agua.

Particulas porosas o “fluffy”. Los agregados de hielo estan formados por mono-
meros pequefios que adquieren densidades muy bajas durante su crecimiento, hasta
107° g em ™3 (Okuzumi et al., 2012). El crecimiento de particulas en este caso s6lo
es capaz de superar la migracién radial si la particula crece méas que el camino libre
medio de las moléculas de gas y entra en el régimen de fuerza de Stokes. Las particulas
muy porosas o “fluffy”(una traducciéon méas amistosa seria la de particulas esponjosas)
son lo suficientemente grandes como para estar en el régimen de Stokes y poder cruzar
la barrera de la migracion radial dentro de las 10 ua, aumentando su tamafio mientras
se desplazan radialmente (Okuzumi et al., 2012).

Concentracion de particulas o “streaming instability”. En esta teorfa, llamada
ultimamente “streaming instability”, las particulas de polvo se acumulan o concentran
fuertemente en regiones debido a la naturaleza turbulenta del disco de gas, desen-
cadenando la formacién de planetesimales a través del colapso gravitatorio. En este
escenario, las particulas dan lugar a estas concentraciones todo el tiempo, acumulandose
en filamentos que localmente aceleran al gas hasta la velocidad Kepleriana, evitando la
migraciéon radial (Youdin & Goodman, 2005; Johansen & Youdin, 2007; Bai & Stone,
2010). Estos colapsos gravitatorios dan lugar a la formacién de objetos de tamanos
del orden de 100 km a 1000 km directamente (Johansen et al., 2007, 2011, 2012; Kato
et al., 2012).

1.2.3

De los planetesimales a los embriones

Los planetesimales son los bloques fundamentales para la construccién de planetas de

tipo terrestre y de los niicleos de los planetas gigantes. La gran cantidad de encuentros

entre planetesimales que se producen en esta etapa de la formacion, tiende a aumentar sus

velocidades relativas mientras que el gas tiende a reducirlas. Ademas, el gas causa que los
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planetesimales sufran una migracién radial lenta hacia la estrella central que es proporcional
a sus radios (Weidenschilling, 1977).

Cuando se producen estos encuentros, los planetesimales grandes adquieren velocidades
relativas bajas, y viceversa, un efecto que se denomina “friccién dindmica”. Por otro lado, y
debido a las fuerzas de gravedad, los cuerpos que presentan tamafnos un tanto mayores a los
demaés, o que tienen tamanos del orden del kilémetro, aumentan su seccion eficaz de colision,
con respecto al radio geométrico de manera proporcional al cuadrado del cociente entre la
velocidad de escape mutua y la velocidad relativa entre los cuerpos. El efecto combinado de
la friccion dindmica y el enfoque gravitatorio, da lugar naturalmente a lo que se conoce como
“crecimiento en fuga” de los planetesimales, régimen durante el cual el crecimiento relativo de
los cuerpos mas grandes es més rapido respecto al de los cuerpos més pequenos, formando
objetos de tamafios superiores a los 100 km de radio, es escalas de tiempo de 10* periodos
orbitales desde que aparecen los primeros planetesimales (Wetherill & Stewart, 1993).

Durante el crecimiento en fuga, las velocidades relativas estan determinadas por la
masa media de los planetesimales que, en su gran mayoria permanecen pequeiios. Una vez
que los cuerpos més grandes alcanzan masas de entre 1075Mg y 1075Mg, el crecimiento
entra en un nuevo regimen, mas lento, llamado “crecimiento oligarquico”, en donde la
velocidad relativa estd determinada por las interacciones gravitatorias con los objetos més
grandes (Ida & Makino, 1993; Kokubo & Ida, 1998; Thommes et al., 2003). Las simulaciones
numéricas muestran que los embriones crecen a costas de acretar la masa sélida que se
encuentra distribuida en regiones anulares llenas de planetesimales, denominadas “zonas de
alimentacién”. Luego, si la migracién radial de los planetesimales es despreciable, el embrién
puede crecer mas alld de lo que se conoce como su “masa de aislamiento”, que es basicamente
la masa que el embrién alcanza luego de acretar todo el material sélido disponible en la
zona de alimentacién. En las regiones internas del disco M,is ~ 0.1Mg. Luego, el proceso
de crecimiento no finaliza, y es necesaria una nueva etapa para formar planetas de tipo
terrestre.

1.2.4 | De los embriones a los planetas de tipo terrestre

Una vez que los embriones contienen la mayoria de la masa sélida de una regién del disco,
la friccién dindmica de los planetesimales se vuelve un fenémeno débil. Si el gas del disco ya
se ha dispersado, dejan de amortiguarse las excentricidades e inclinaciones de los embriones,
aumentando debido a las mutuas interacciones gravitatorias con otros embriones. En la zona
interna del disco el crecimiento continta con los embriones colisionando entre si y barriendo
el remanente de planetesimales que atn quede , pero a una tasa ain menor que en la etapa
de crecimiento oligarquico. Las simulaciones numéricas muestran que este crecimiento, que
se denomina “crecimiento post-oligarquico” forma planetas con masas de la Tierra en escalas
de tiempo de entre 10" Mg y 108 Mg afios (Chambers, 2001; O’Brien et al., 2006; Raymond
et al., 2006), lo que es consistente con las estimaciones cosmoquimicas para la formacién de
la Tierra (Touboul et al., 2007).
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Finalmente, el nimero, el tipo de 6rbitas, las masas y la composiciéon de estos planetas de
tipo terrestre son fuertemente influenciados por la presencia de planetas gigantes gaseosos en
el sistema (Chambers & Wetherill, 2001; O’Brien et al., 2006). En particular, los embriones
planetarios tienden a ser removidos de las regiones del disco que contienen fuertes resonancias
seculares o de movimientos medios asociadas a planetas gigantes (Chambers & Wetherill,
2001), dando lugar, por ejemplo, a la formacién del cinturén de asteroides (Petit et al.,
2001).

1.2.5| Formacion de los planetas gigantes

La teoria clédsica de acrecién del niicleo predice que algunos embriones planetarios que
crecen rapido acretando planetesimales, llegan a acretar la masa suficiente que permite
disparar la acrecién rapida de gas antes de que éste se disipe del disco protoplanetario, y
dando lugar a la formacién de planetas gigantes. Globalmente, la formacion de los planetas
gigantes puede caracterizarse por medio de cuatro etapas diferentes:

= Formacién del nicleo: La formacion de embriones méas masivos es mas propensa en
las regiones cercanas y externas a la posiciéon de la linea de hielo, no sélo debido a la
condensacion de los materiales volatiles que aumentan considerablemente la cantidad
de material sélido disponible para acretar, sino también porque a mayor distancia de
la estrella central mayores son las zonas de alimentacién. De esta manera, cuando los
embriones en estas regiones externas alcanzan masas del orden de la masa de Marte son
capaces de ligar gravitatoriamente una envoltura gaseosa significativa. Esta envoltura,
aumenta la seccién eficaz de de captura del embrién, permitiéndole continuar acretando
sélidos a una tasa mas alta.

= Crecimiento hidrostatico de la envoltura: Al comienzo de la formacién, la en-
voltura se encuentra en equilibrio hidrostatico, equilibrio que es mantenido gracias a
la energia liberada por los planetesimales que van siendo acretados. Esta energia es
transportada a lo largo de la envoltura gracias a mecanismos radiativos y convectivos,
y es la que logra que la misma no colapse.

= Crecimiento rapido de la envoltura: cuando la masa de la envoltura alcanza la
masa del ntucleo, las capas mas profundas de esta envoltura colapsan sobre si mismas
comprimiendo el gas rapidamente, y disparando asi exponencialmente la acrecion de
mas gas. En esta etapa, el planeta, que ya tiene un ntcleo sélido de unas ~ 10Mg,
acreta grandes cantidades de gas en una escala de tiempo muy corta del orden de unos
10° aflos, y antes de que el disco de gas se disipe (condicién fundamental para que
puedan formarse los planetas gigantes gaseosos). La tasa a la que este gas es acretado
esta limitada por la capacidad que tiene el disco de entregarle material para acretar.

» Finalizacion de la acrecion de gas: en algiin momento cuando el disco se disipa el
planeta deja de acretar gas y evoluciona de forma aislada contrayéndose y enfriandose.
Sin embargo, los procesos que dan lugar a la finalizacién de la acrecién no son bien
conocidos aun.
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Otra teoria para la formacién de planetas gigantes es la del colapso gravitatorio de partes
del disco protoplanetario. Pero a diferencia de lo que en general ocurre con las estrellas, la
formacién de planetas gigantes por colapso gravitatorio estd fuertemente influenciada por la
rotacién del disco. Puede mostrarse, considerando las ecuaciones béasicas de equilibro para
un disco de gas, que el disco se vuelve localmente inestable si

KeCs
= 1 1.1

donde X, y ¢s son la densidad de gas y la velocidad del sonido, respectivamente, y k. la
frecuencia epiciclica (para un disco puramente Kepleriano k., = ). De esta manera, el disco
se vuelve gravitatoriamente inestable si es lo suficientemente frio, lo que implica bajos valores
de ¢, o si es lo suficientemente masivo, lo que implica altos valores de ;. En las regiones
mas frias y externas del disco, y para discos de masas relativamente altas, las simulaciones
hidrodinamicas muestran que pueden formarse grumos densos de material, con masas del
orden de la masa de Jupiter, en escalas de tiempo de unos pocos periodos orbitales (Boss,
2000).

Teorias de migracion planetaria

La presencia de un planeta en el disco protoplanetario modifica la distribuciéon de gas en
su vecindad. Las interacciones gravitatorias entre el planeta y el disco de gas generan torques
que alteran la érbita del mismo causando que el planeta migre acercindose o alejandose de la
estrella central. Ademas, este fendmeno amortigua o excita su excentricidad e inclinacién.

La direccién y el grado en que el planeta migra varia dependiendo de la masa del planeta
y dependiendo de cémo sean las propiedades locales del disco de gas. Dos casos limites se
vienen estudiando en profundidad desde hace ya varios anos. Por un lado, la migracion tipo
I, que afecta a planetas de bajas masas del orden de la de la Tierra, en donde la interacciéon
entre el planeta y el disco puede tratarse utilizando aproximaciones lineales. En este caso,
las resultantes tasas de migracién son proporcionales a la masa del planeta y a la densidad
superficial del disco de gas (Ward, 1997). Por otro lado, la migracién tipo II afecta a planetas
de la masa de Jupiter. En este caso el planeta adquiere la masa suficiente como para abrir
una brecha en el disco de gas alrededor de su orbita, y el movimiento del planeta queda
ligado a la evolucién viscosa del disco (Ward, 1997).

1.3.1| Tasas clasicas de migracion tipo I

Cuando un planeta tiene baja masa, las perturbaciones gravitatorias que provoca sobre el
gas del disco circundante son pequenias. Sin embargo, la interaccién puede ser significativa
en la vecindad de las resonancias de Lindblad (ver figura 1.3) donde la velocidad angular del
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gas () y la del planeta Qp estan relacionadas por
Q= Qp £ ke/m, (1.2)

siendo m es un ndmero entero, y ke, la frecuencia epiciclica del gas en donde ke ~
(Papaloizou et al., 2007). Estas resonancias son equivalentes a resonancias de movimientos
medios de primer orden, en donde el periodo P del gas es P ~ Pp(m 4 1)/m, siendo Pp el
periodo del planeta y m un ntimero entero. En las resonancias de Lindblad se generan ondas

()

) —> ﬁ Planeta

Marco rotante en

Figura 1.3. Diagrama esquematico que muestra el movimiento de una porcién de gas y de un
planeta en un marco de referencia rotante con velocidad orbital del gas Q. El gas (cuadrado
celeste) experimenta pequernios epiciclos en el marco rotante debido a la excentricidad de su
érbita. El planeta (rojo) se mueve a una velocidad angular de valor Qp — § en el marco rotante.
Una resonancia de corrotacién ocurre cuando {2 = (2p y una resonancia de Lindblad ocurre
cuando el gas experimenta un numero entero de epiciclos por cada pasaje del planeta. La figura
fue extraida del trabajo de Chambers (2009).

espirales que llevan momento angular lejos de los planetas a otras regiones del disco. Luego,
el disco que se encuentra fuera o por detras de la 6rbita del planeta ejerce un torque negativo
sobre el mismo mientras que el disco interno a la érbita del planeta ejerce un torque positivo.
En general estos torques son distintos, y en general el externo es mas fuerte que el interno,
lo que da como resultado una migracién del planeta hacia la estrella central (Papaloizou
et al., 2007). En discos verticalmente isotermos, la migraciéon es siempre hacia la estrella
central y es extremadamente rapida. Tanto que no es posible reproducir los diagramas masa
vs. semieje mayor de la poblacién de exoplanetas observados si no se utiliza un factor de
reduccién a dicha migracién. Un planeta con una masa de ~ 1Mg a 1 ua cae a la estrella
central en ~ 10° afios.

Si en vez de discos isotermos se consideran discos no isotermos mas realistas, en donde
es necesario utilizar modelos mucho mas complejos que incorporen el transporte de energia
radiativo adiabdtico en la direccién normal al plano del disco (Paardekooper et al., 2010, 2011),
las tasas de migracion pueden ser muy distintas. Dado que durante la Tesis consideraremos
siempre discos isotermos es que no profundizamos en estas prescripciones. Sin embargo
es importante mencionar que estas tasas de migracién mas complejas son necesarias para
estudiar con mayor detalle la formacién de sistemas planetarios, dado que pueden alterar la
direccién de migracién de los planetas de baja masa.
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1.3.2 | Migracion tipo II

Los torques ejercidos en el disco de gas por los planetas mas masivos pueden ser lo
suficientemente fuertes como para limpiar su vecindad y dejar sin gas una region anular
alrededor de su 6rbita (Ward, 1997). Para mantener esta brecha, el torque ejercido por el
planeta sobre el disco debe superar la presién y las fuerzas viscosas que intentan rellenarla
nuevamente. Las simulaciones hidrodindmicas realizadas por Crida et al. (2006) muestran
que un planeta de masa M limpia méas del 90 % del gas a su alrededor cuando verifica que

3H,  50v M*>
—-—= <1 1.3
4 Ry * a? e p (MP - (13)

donde H, es la escala de altura del disco, Ry el radio de Hill del planeta (radio dentro del
cual domina la gravedad del planeta frente a la gravedad de la estrella central), ap es el
semieje del planeta y Q p la velocidad kepleriana en la posicién del planeta. Cuando el
planeta logra abrir la brecha, su evolucién orbital queda ligada al disco, y migra a la misma
tasa a la que lo hace el gas. Si el planeta se acerca a alguno de los bordes de la brecha, el
torque resultante actiia de modo tal que hace que el mismo vuelva a ubicarse en el medio de
la brecha.

1.3.3| Migracién tipo II1

Los planetas con masas comparables a las de Saturno pueden experimentar un tercer tipo
de migracion en discos masivos. En esta situacion, el planeta limpia de gas una region parcial
en el disco. El gas restante cerca del planeta ejerce un torque de corrotaciéon que crece en
proporcién a la velocidad de migracion. Este fenémeno puede generar una migracién hacia
adentro o hacia afuera muy rapida (Masset & Papaloizou, 2003). Atn en la actualidad no
esta del todo claro si las condiciones necesarias para generar migracion de tipo I1I pueden
ocurrir en la practica (D’Angelo & Lubow, 2008).

., Porqué estudiar la formacion de planetas terrestres?

Uno de los objetivos de esta Tesis Doctoral es estudiar, mediante el desarrollo de simulacio-
nes de N-cuerpos, la formacién de planetas de tipo terrestre en las regiones internas del disco,
particularmente en la zona de habitabilidad (que trataremos con més detalle en el préximo
capitulo). ;Pero porqué estudiar estos planetas y no otros?. La respuesta a esta pregunta es
natural. El planeta que habitamos es el referente principal y el mas conocido, y por lo tanto,
estudiar la formacion de planetas de tipo terrestre nos puede ayudar a comprender mejor
como pudo haberse formado nuestra propia Tierra. Estudiar los procesos de acrecién de
planetas de tipo terrestre nos puede ayudar a comprender también, y con detalle, cudles son
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las caracteristicas de nuestro planeta y de planetas similares. Los estudios de acrecién de agua
durante la formacién pueden ayudarnos a entender cémo La Tierra pudo haber adquirido sus
contenidos de agua, tema que abarcaremos en el préoximo capitulo. Ademas, estudios tedricos
(Mordasini et al., 2009; Miguel et al., 2011) y observacionales (Cumming et al., 2008; Mayor
& Queloz, 2012) sugieren que este tipo de planetas serian los mas comunes en el Universo
local y por lo tanto son blancos de interés para estudiar. Por todos estos motivos el estudio
de planetas de tipo terrestres es particularmente interesante y seran abarcados durante esta
Tesis.
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En este capitulo presentamos los resultados més actualizados sobre la observacion de
exoplanetas, cuales son los métodos de deteccion mas utilizados y porqué, y cuales son
las misiones espaciales que nos brindan esta informacion, hoy, y en el futuro cercano.
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Motivaciéon

Esta tesis Doctoral es un trabajo apuntado al estudio tedrico de la formacién de sistemas
planetarios mediante el uso de simulaciones numéricas. No es una tesis de caracter observacio-
nal. Sin embargo, es innegable que ambos modos de hacer astronomia, particularmente en el
area de las ciencias planetarias, estdn completamente vinculados. No podemos hacer nuestras
predicciones tedricas sobre la formacién de los planetas si no tenemos en consideracién lo
que las observaciones nos dicen, y no es posible explicar las caracteristicas de los exoplanetas
observados basandonos tinicamente en lo que vemos, necesitamos de la teoria para poder
modelar y explicar las diversas configuraciones planetarias. Por este motivo es que ambas
ramas de esta ciencia deben trabajar juntas, aprovechandose una de la otra.

Si bien nuestro estudio no se enfocara en el area observacional, muchos de los resultados de
las observaciones serviran para comparar con nuestras simulaciones. Por ende es importante
tener en mente las caracteristicas generales sobre los métodos de detecciéon de exoplanetas
desarrollados, conocer en qué regiones del diagrama masa vs. semieje mayor funcionan
mejor, y finalmente conocer un poco sobre las actuales y futuras misiones de deteccién y
caracterizacion de exoplanetas que son las que nos podran brindar mayor informaciéon para
utilizar en nuestros modelos en el futuro. Las descripciones a continuacion estan basadas en
el trabajo de Fischer et al. (2014) publicado en el Protostars and Planets VI de 2014.

Dado nuestro particular interés en estudiar la formacién de planetas tipo terrestres en
la zona interna de sistemas planetarios, es que trataremos de enfocar este capitulo en los
métodos y misiones que mas nos sirvan para la deteccidon y observacién de este tipo de
planetas.

Deteccion de exoplanetas

Durante las ultimas dos décadas se han desarrollado varios métodos de deteccién de
exoplanetas. Estos métodos pueden clasificarse en dos grupos: los métodos directos y los
métodos indirectos. Los métodos directos son aquellos en los que la detecciéon del exoplaneta
se da gracias a la observacién directa de su luz, reflejo de la estrella a la que orbita. El
método directo més conocido es el de imagen directa. Los métodos indirectos son aquellos
que nos permiten observar o detectar los efectos que produce la existencia de un planeta,
pero no nos permite observar a los planetas de forma directa. Estos efectos indirectos nos
permiten inferir la existencia de un planeta. Los mas conocidos y utilizados son el método
de transito, el método de velocidades radiales, microlentes y astrometria.

Las técnicas indirectas son, hasta la fecha, las que mayor cantidad de exoplanetas han
logrado detectar. La figura 2.1 nos muestra el nimero acumulado de exoplanetas hallados
por ano, diferenciando por color las distintas técnicas de detecciéon. Es claro entonces
cémo los métodos de transito y velocidad radial dominan frente a los demads, siendo la
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Figura 2.1. Histograma que muestra el niimero acumulado de exoplanetas descubiertos como
funcién del afio de descubrimiento hasta el 25 de Enero de 2018. Los colores distinguen a partir
de qué métodos fueron descubiertos. Grafico extraido de https://exoplanetarchive.ipac.
caltech.edu/exoplanetplots/.

técnica de transito la que mayor cantidad de exoplanetas ha logrado detectar hasta la fecha,
gracias principalmente a la misiéon Kepler. Es importante mencionar que cada una presenta
caracteristicas diferentes y que cada una permite detectar con mayor facilidad o eficacia una
determinada poblacién de exoplanetas, dependiendo de las configuraciones orbitales de cada
sistema. Estas técnicas entonces tienen asociado un sesgo observacional que es importante
tener en cuenta a la hora de querer analizar la gran diversidad de poblaciones de exoplanetas
como un todo. Por ejemplo, el método de velocidades radiales y el método de transitos
detectan planetas que, ademas de ser grandes en masa o tamano, preferencialmente orbitan
muy cerca de su estrella anfitriona. En cambio, microlentes y astrometria son métodos mas
sensibles a planetas en drbitas lejanas.

En principio y en teoria, las diferentes técnicas se complementan, pero en la practica, no
son generalmente aplicadas a la misma muestra de estrellas, por lo tanto la deteccién de
las arquitecturas exoplanetarias se ha ido dando poco a poco, y el espacio de parametros
explorado es como un gran rompecabezas al que todavia le faltan algunas piezas. En la figura
2.2 podemos observar, a modo de ejemplo, la poblacién total de exoplanetas distinguida
por colores, donde cada color representa un método de deteccién particular, siendo el rojo
correspondiente a transitos planetarios, el azul correspondiente a velocidades radiales, el
verde a microlentes y el naranja a imagen directa. Més en detalle podemos ver en el siguiente
link una pelicula realizada para el diagrama masa vs. periodo, con la poblacién de exoplanetas
en aumento desde el primer descubrimiento https://exoplanetarchive.ipac.caltech.
edu/videos/mass_period_movie_nexsci.mp4.
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Figura 2.2. Diagrama masa vs. semieje mayor de la poblacion actual de exoplanetas distinguida
segun el método de deteccién. El rojo corresponde al método de transitos planetarios, el azul
corresponde a velocidades radiales, el verde corresponde a microlentes y el naranja corresponde
a iméagen directa.

2.2.1 Métodos Indirectos:

Los métodos indirectos son, como mencionamos, aquellos que nos permiten observar o
detectar los efectos que produce la existencia de un planeta, pero no nos permiten observar
a los planetas de forma directa. Los mas utilizados son los siguientes.

| 2.2.1.1 | Velocidades Radiales o Técnica Doppler

El primer exoplaneta detectado por el método Doppler fue encontrado con escepticismo.
Campbell et al. (1988) identific6 variaciones en las velocidades residuales de v Ceph, la
componente de un sistema estelar binario, pero en ese momento las atribuyé a signos de
actividad estelar, hasta que informacién adicional confirmé, 15 anos después, que la causa
de esas variaciones era la existencia de un planeta. Luego, Latham et al. (1989) detectaron
una senal Doppler alrededor de HD 114762 con un periodo orbital de 84 dias y una masa
de My sini = 11Mj. Pero dado que la inclinacién orbital era desconocida, consideraron que
probablemente la masa era mucho mayor e interpretaron sus resultados como una posible
enana marrén. Luego, cuando Mayor & Queloz (1995) modelaron las senales Doppler para 51
Pegasi, una estrella de tipo solar, descubrieron un planeta de la masa de Jupiter en una 6rbita
de 4.23 dias y algunos astrénomos pensaron que estas variaciones podrian deberse a modos
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de oscilaciones estelares desconocidas (Gray, 1997) o a pulsaciones estelares radiales (Hatzes
et al., 1997). Asi, no fue hasta el ano 2000, que se detecté el primer exoplaneta por medio
del método de transito (Henry et al., 2000; Charbonneau et al., 2000), y el primer sistema
planetario multiple (Butler et al., 1999), que la interpretacién de los datos de velocidad

Doppler fue casi undnimemente aceptada.
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Figura 2.3. Diagrama masa vs. ano de descubrimiento para los planetas descubiertos por medio
del método de velocidades radiales (puntos negros). Los puntos rojos indican aquellos planetas
que también han sido estudiados por medio del método de transito. Grafico extraido del trabajo
de Fischer et al. (2014)

La precision en el método Doppler ha ido mejorando sustancialmente con los afios. La
figura 2.3, extraida de Fischer et al. (2014), muestra la historia de la deteccién de exoplanetas
identificados por medio de este método (en rojo se observan aquellos planetas que también
han sido detectados por transito). Como puede apreciarse, los primeros planetas detectados
fueron similares en masa a Jupiter, y con los anos y las mejoras instrumentales ha ido

creciendo la cantidad de exoplanetas con masas inferiores.

La técnica Doppler mide la velocidad reflejo que un planeta en 6rbita le induce a su
estrella central. Debido a que la interaccion entre un planeta y la estrella a la cual orbita
estd determinada por la gravedad, planetas de mayor masa favorecen que las velocidades
estelares resulten ser mas altas y por ende mas faciles de detectar. También es méas facil de
detectar planetas que se encuentren cerca de la estrella central, debido no sélo a que la fuerza
de la gravedad aumenta con la inversa del cuadrado de la distancia, sino también porque los
periodos orbitales son mucho méas cortos y por lo tanto, més rapidamente detectados. La
figura 2.4 muestra una representacién esquematica del método.

La semi-amplitud de velocidad radial, K, puede expresarse en cm s~! y con la masa del
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Figura 2.4. Representacion esquematica del funcionamiento del método de velocidades radiales.

planeta en masas terrestres como
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Los parametros observables como la semi-amplitud de velocidad radial K, el periodo orbital

ano

P, la excentricidad e y el argumento del periastro w se utilizan para calcular una masa
minima del planeta M, sin(i) si la masa de la estrella es conocida. La masa verdadera del
planeta es desconocida porque es modulada por la inclinacién desconocida. Por ejemplo, si la
inclinacién es de 30°, la masa verdadera del planeta es dos veces M, sin(i). La probabilidad
estadistica de que la inclinacién de la érbita esté en el rango i1 < 7 < i estd dada por

Py = | cos(iz) — cos(iq)]- (2.2)

Luego, hay un 87 % de probabilidad de que las inclinaciones estén entre los 30° y los 90°, o
lo que es equivalente, hay un 87 % de probabilidad de que la masa verdadera del planeta
esté dentro de un factor 2 de la masa minima M, sin(7).

Las observaciones de velocidad radial deben cubrir una érbita completa para poder medir
robustamente el periodo del planeta. Como resultado, los primeros exoplanetas detectados
tenfan érbitas muy cercanas a la estrella central, de muy cortos periodos. Sin embargo, los
surveys que han continuado observando por una década o mas han sido capaces de detectar
planetas gigantes gaseosos en Orbitas como la de Jupiter.
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2.2.1.2 | Transitos Planetarios

El primer planeta extrasolar descubierto por transito planetario, HD 209458b, fue encon-
trado en el afio 2000 por Henry et al. (2000) y por Charbonneau et al. (2000). Durante los
ultimos anos el campo de la deteccién de exoplanetas por transito ha crecido draméaticamente.
Un gran nimero de proyectos de surveys mediante el uso de telescopios terrestres, como
SuperWASP (Collier Cameron et al., 2007) y HATNet (Bakos et al., 2007) han logrado el
descubrimiento de docenas de planetas transitando con curvas de luz de muy alta calidad. Sin
embargo, el gran salto en la cantidad de exoplanetas descubiertos por el método de transito
(como puede apreciarse en la figura 2.2), vino de la mano de dos misiones espaciales: COROT
primero (Barge et al., 2008) y luego Kepler (Borucki et al., 2010). Estas dos misiones han
exhibido una excelente productividad y hablaremos de ellas en la préxima seccién.

Si suponemos que el observador, el plano de la érbita del planeta y la estrella central
se encuentran en la linea de la visual, durante un transito planetario, el planeta pasa por
delante de la estrella ocultando parte de su luz, de modo que el observador detecta esta
disminucion de brillo. A modo de ejemplo la figura 2.5 muestra la representaciéon esquemaética
de un transito planetario. La probabilidad P de que un planeta dado pueda ser observado en
transito es funcién de la 6rbita del planeta y del radio estelar y planetario estd dado por

ua\ (R.+ R 1+ ecos(n/2 —w)
Py =0.0045 ( — P 2.3
' ( a ) ( Re ) [ 1—e? (23)

donde a es el semieje, w es el argumento del periastro, y e es la excentricidad de la érbita del
planeta. De esta expresion es claro que, dado que R, > R, si el semieje a es bien pequeio,
la probabilidad aumenta, por lo que es més probable detectar transitos de planetas cuanto
menor sea la separacion orbital entre el planeta y la estrella central. Por otro lado, también
es claro que, cuanto mayor sea la excentricidad de la 6rbita del planeta, mas grande se hace
el factor entre corchetes, por lo que es méas probable detectar planetas transitando en érbitas
excéntricas que en érbitas circulares con igual semieje mayor.

A modo de ejemplo, un tipico planeta tipo Jupiter Caliente con un radio R, > Rj con un
periodo de ~ 3 dias y orbitando a una estrella de tipo solar, tiene una duracién de transito
de ~ 3 horas y una probabilidad P ~ 10%. Planetas en el rango de las Super-Tierras -
Sub-Neptunos, tienen tipicamente probabilidades de transitar de P ~ 2.5 %, mientras que
planetas como la Tierra orbitando a estrellas de tipo solar en 6rbitas como la de la Tierra
presentan una probabilidad de P ~ 0.5 %.

Dado que esta técnica depende del radio del planeta y no de la masa, es capaz de detectar
planetas muy grandes pero que pueden ser no muy masivos. Ahora bien, si el sistema tiene
observaciones espectroscopicas que permitan calcular el corrimiento de las lineas, y por ende
su masa, seria posible determinar su densidad media.
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Figura 2.5. Representacion esquemedtica de un transito planetario.

| 2.2.1.3 | Microlentes o Lentes gravitacionales

El primer planeta descubierto por el método de microlentes fue OGLE-2003-BLG-235 /
MOA-2003-BLG-53Lb, un planeta de 2.6Mj descubierto en 2003 por los surveys OGLE y
MOA (Bond et al., 2004).

Muchos de los planetas descubiertos por microlentes tienen masas del orden de la de
Jupiter. Al mismo tiempo, se espera que las estrellas anfitriona de microlentes sean estrellas
M enanas dado que son las méas comunes en la galaxia. Especificamente existen dos ejemplos
confirmados de estrellas M con planetas tipo Super-Jupiter: OGLE-2005-BLG-071 (Udalski
et al., 2005) y MOA-2009-BLG-387 (Batista et al., 2011). La existencia de estos planetas
es dificil de explicar mediante la teoria clasica de acreciéon del nicleo dado que predice que
serian muy raros alrededor de estrellas M (Ida & Lin, 2005). Sin embargo podrian explicarse
por medio de inestabilidades gravitatorias y migraciones (Boss, 2006).

Un evento de microlentes ocurre cuando una estrella L pasa por delante de otra estrella S,
que se encuentra méas lejos de nosotros que la primera y que se encuentra en la linea de la
visual. Es decir, la estrella L (estrella lente) se alinea con la estrella del fondo S, ocultandola
por un intervalo de tiempo. Debido a efectos relativistas relacionados con la curvatura del
espacio-tiempo, la luz de la estrella S se curva al encontrarse con la estrella L. Este encuentro
aumenta, temporalmente, el brillo combinado de ambas estrellas debido a que, por el pasaje
de la estrella L, la estrella S se amplifica. Si la fuente y la lente estan perfectamente alineadas
a lo largo de la linea de la visual, la fuente se transforma en un anillo llamado anillo de



2.2. Deteccién de exoplanetas 25

Figura 2.6. Geometria béasica del método de microlentes. El punto L representa la posicién
de la estrella que actiia como lente, S representa a la estrella fuente que observamos, que es
anfitriona del planeta detectado por este método, y thetag representa el tamano angular del
anillo de Einstein. I es la imagen de la fuente S observada por el observador O.

Einstein y cuyo tamafio angular esta dado por

0 = /M1, ~ 0.3mas (2.4)

para valores tipicos de la masa de la estrella lente L (M, = 0.5M), distancia a la lente
(Dy, = 6 kpc) y distancia a la estrella fuente S (Ds = 8 kpc), y donde 1 mas equivale a una
millonésima de arcosegundo. La cantidad 7 es la paralaje trigonométrica entre la lente (L)
y la fuente (S), y k es una constante. La figura 2.6 muestra la geometria basica del método
de microlentes.

Ahora bien, si la estrella lente (L) tiene un planeta orbitandola, el patrén de amplificacién
del brillo se desviara del brillo estandar por el campo gravitatorio que el planeta genera
sobre la estrella y se puede detectar. Este evento genera una perturbacién a la curva de luz
de la estrella anfitriona, y dado que las imédgenes aparecen cerca del anillo de Einstein, el
evento microlentes es mucho mas sensible a planetas con separaciones proyectadas iguales
al tamano fisico de dichos anillos. Por este motivo el método es mas sensible a planetas en
orbitas mas extendidas. La figura 2.7 muestra la representacion esquematica del evento.

La probabilidad de que ocurra el fenémeno teniendo en cuenta que se tienen que alinear
dos estrellas es muy baja. Deberian observarse un millén de estrellas para poder detectar
un evento de microlentes. Sin embargo, la probabilidad de que un planeta provoque una
amplificacién mayor al 5% de la propia amplificacién producida por la estrella L es de 1 en
5. La duracién de los eventos microlentes depende de la velocidad relativa con que se mueve
la estrella lente L, y de la distancia y la masa del planeta. Por ejemplo, si la estrella lente se
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Figura 2.7. Representacién esquematica del evento de microlentes. Imagen extraida de la pagina
https://exoplanets.nasa.gov.

encuentra a 5 kpc, para un planeta tipo Jupiter el evento durara 3 dias mientras que para

un planeta como la Tierra durara sélo 4 horas. Dado que estos eventos no son predecibles y
dado que tampoco se los puede sequir a todos, la primer prioridad de los surveys es tratar de
enfocarse en los eventos que presentan magnificaciones muy significativas, a esos eventos se
los contintia estudiando. Hasta la actualidad se han publicado méas de 65 planetas detectados
por este método. Los actuales surveys més importantes para microlentes son OGLE ( por sus
siglas en inglés Optical Gravitational Lens Experiment) y MOA (Microlensing Observations
in Astrophysics) Combinando estos y otros surveys, se estan detectando méas de 2000 eventos
microlentes por ano.

2.2.2| Mdétodos Directos: Direct Imaging o Imagen Directa

Los métodos directos recordemos que son aquellos que nos permiten detectar y observar
la luz que los planetas reflejan de la estrella central a la que orbitan. S6lo mencionaremos el
mas utilizado que es el de Imagen Directa.

El campo de los exoplanetas es casi el tnico en astronomia en el que los objetos (los
exoplanetas) son casi todos estudiados indirectamente, a través de sus efectos en objetos
mas visibles, en lugar de verlos a ellos directamente. La imagen directa de planetas resueltos
espacialmente es un poderoso complemento al resto de los métodos indirectos. Este método
es principalmente sensible a los planetas en 6rbitas extendidas, con semiejes mayores a las
5 ua. Debido a que los fotones de los planetas son obtenidos de forma directa, también son
susceptibles a estudios espectroscopicos y también a estudios de caracterizacién fotométrica.
Sin embargo, la deteccion directa representa un desafio para las nuevas tecnologias. Si por
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ejemplo, un sistema planetario gemelo a nuestro Sistema Solar se encontrara a una distancia
de 10 pc de la Tierra, el planeta mas brillante (Jupiter) sélo tendria una fraccién de 10~°
del flujo de la estrella central, en una separacién angular de 0.5 segundos de arco. Es claro
entonces que el gran desafio de esta técnica es poder separar la luz de la estrella central de
la luz del planeta, ademéas de poder detectarla.

A pesar de este gran desafio se han encontrado algunos ejemplos espectaculares. Uno
de ellos es la deteccién del sistema planetario HR8799 orbitando a la estrella de secuencia
principal (ver panel izquierdo de la figura 2.8). Este es un sistema formado por cuatro planetas
que orbitan en sentido antihorario a una estrella jéven de tipo espectral FOV (Marois et al.,
2008). Las masas estimadas de estos planetas varian entre las 3 y las 7 masas de Jupiter y
dependen de la edad estelar, que se estima en 30 Ma. Otro candidato es el planeta Dagon
(Fomalhaut b) orbitando a la estrella Fomalhaut y detectado por imdgen directa también en
el 2008 por Kalas et al. (2008) (ver panel derecho de la figura 2.8).

Fomalhaut b

Figura 2.8. Observaciones del sistema planetario HR 8799 (Izq.) y del planeta Dagon (Fomalhaut
b) (Der.), ambos detectados por medio del método de imégen directa.

Caracteristicas generales de los exoplanetas

Revisaremos aqui las propiedades estadisticas més generales de los planetas extrasolares
detectados, enfocdndonos principalmente en aquellos que son resultado del método de
transitos y velocidades radiales dado que son la gran mayoria. Como puede verse en la figura
2.2 los tipos de planetas més abundantes y mejor estudiados son los planetas tipo Jupiter
entre 1 ua y 5 ua, los Jupiters calientes dentro de las 0.1 ua, los planetas tipo Sub-Neptunos
orbitando dentro de 1 ua y los muy abundantes planetas tipo terrestres también dentro de

1 ua.

2.3.1 Abundancia de planetas pequenos y cercanos

Los planetas de tamafio intermedio entre la Tierra y Neptuno son sorprendentemente
comunes en sistemas extrasolares pero notablemente ausentes en nuestro Sistema Solar. Estos
planetas son mas abundantes en 6rbitas muy cercanas a sus estrellas centrales. Utilizando los
planetas detectados, el survey Eta-Earth en el telescopio Keck encontr6 que la probabilidad

de encontrar un planeta pequefio y cercano a su estrella anfitriona escalea como M sin(i)~048
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(Fischer et al., 2014), lo que implica que los planetas més pequenios son mas comunes.
Concretamente, el 15 % de las estrellas de tipo solar albergan uno o més planetas con masas
entre M sin(i) ~ 3Mg —30Mg orbitando dentro de las 0.25 ua. También esta demostrado que
planetas de baja masa presentan excentricidades mas bajas y que es mas comin encontrarlos
en sistemas planetarios multiples con 2 a 4 planetas pequefios orbitando a la misma estrella
con periodos de semanas a meses. Al menos el 50 % de las estrellas presentan uno o més

planetas de cualquier masa con periodos menores a los 100 dias.

La distribucién de tamanos de los planetas medidos por la misién Kepler encuentra la
misma tendencia (Howard, 2013; Petigura et al., 2013). Ademads, dicho estudio encuentra
que los planetas pequenos son mas abundantes alrededor de estrellas frias M. En particular,
se estima que un ~ 15 % de las estrellas M detectadas por Kepler presentan planetas con
tamanos similares a la Tierra (0.5 — 1.4Rg) orbitando sus zonas de habitabilidad (Dressing &
Charbonneau, 2013). Esta estimacion depende de los limites que se consideren para la zona de
habitabilidad. Utilizando modelos de habitabilidad de estrellas M mas recientes (Kopparapu
et al., 2013a) se cree que esta estimacién puede ser en realidad tres veces mayor.

2.3.2 | Planetas gigantes gaseosos

Las érbitas de los planetas gigantes son las més faciles de detectar utilizando la técnica
Doppler, y de hecho fueron los primeros en ser estudiados estadisticamente (Udry et al.,
2003; Marcy et al., 2005). Las observaciones que se hicieron durante una década, de un
voliimen limitado de 1000 estrellas de tipos espectrales F, G y K en el Observatorio Keck,
mostraron en ese momento que un 10.5% de este tipo de estrellas albergan uno o més
planetas gigantes con masas en el rango de 0.3Mj a 10Mj y con periodos orbitales de entre
2 a 2000 dias ( lo que implica distancias orbitales de entre 0.03 ua a 3 ua). Dentro de estos
rangos de parametros planetas gigantes menos masivos y mas distantes serian mas comunes.
Una extrapolacién de este modelo sugiere que entre un 17 % a un 20 % de las estrellas F, G
y K tienen planetas gigantes orbitando dentro de las 20 ua (Cumming et al., 2008). Esta
extrapolacién es consistente con una medida de la ocurrencia de planetas gigantes mas alla
de 2 ua a partir de surveys de microlentes (Gould et al., 2010). Sin embargo, las pocas
detecciones realizadas con el método de imagen directa sugieren que esta extrapolacién no
serfa vélida mas alld de las 65 ua (Nielsen & Close, 2010).

Las distancias orbitales preferidas de los planetas gigantes son aquellas mayores a 1 ua, y
en menor medida cerca de 0.05 ua (Jupiters calientes). Este valle o vacio de planetas gigantes
entre ambas regiones de preferencia (que se preferentemente en sistemas simples, con un
s6lo planeta) se interpreta como una regién de transicién entre dos categorias de planetas
tipo Jovianos con historias de migracién diferentes (Udry et al., 2003). El exceso de planetas
comenzando en 1 ua coincide aproximadamente con la ubicacién de la linea de hielo, que
provee material sélido adicional y que puede acelerar la formacién de niicleos sélidos o actuar
como una barrera o trampa para la migracion de planetas que se pudieron formar méas atras
(Ida & Lin, 2008a).
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La distribuciéon de semiejes mayores para planetas gigantes en sistemas multiples es mas
uniforme, con ausencia de planetas tipo Jupiters calientes y con un pico mucho més suave en
planetas con semiejes mayores a 1 ua.

Las excentricidades de los planetas gigantes también difiere si se tienen en cuenta sistemas
simples o sistemas multiples. En sistemas simples las excentricidades de los planetas gigantes
son més altas en general, y pueden reproducirse por medio de modelos dindmicos en los cuales,
las excentricidades inicialmente son bajas y luego son excitadas por los procesos de scattering
(o dispersion) entre planetas. Es decir, los sistemas simples pueden ser el resultado dindmico
de procesos de dispersion entre planetas gigantes, donde uno o més fueron eyectados y sélo
uno sobrevivié. En cambio, las excentricidades de los planetas gigantes en sistemas multiples
son en general mas bajas y se cree puede deberse a que a que estos planetas experimentaron
menos procesos de dispersion.

Las estrellas ricas en metales son més propensas a albergar planetas gigantes dentro de las
5 ua. Esta correlacion planeta-metalicidad fue validada estadisticamente por surveys de la
técnica Doppler en estrellas con M, = 0.7Mg — 1.2M;, con metalicidades medidas (Fischer &
Valenti, 2005) y méas recientemente ampliada a rangos mas amplios de masas de estrellas.

A pesar de que los planetas tipo Jupiters calientes (planetas gigantes con periodos menores
o del orden de los 10 dias) se encuentran sélo en el 0.5 % -1% de las estrellas de tipo solar
(Wright et al., 2012), son los planetas mejor estudiados y caracterizados dado que son los
mas faciles de detectar y por ende de seguir con telescopios desde Tierra. Sin embargo, su
origen sigue siendo un misterio.

Programas de deteccién de exoplanetas

Existe una gran cantidad y diversidad de programas para la btsqueda y caracterizacién
de exoplanetas, tanto en Tierra como en el espacio. Muchos de estos programas estan activos
y contintan trabajando. Los mas importantes (con base en Tierra) desde el punto de vista
de la cantidad de exoplanetas que han detectado son:

» HARPS (High Accuracy Radial Velocity Planet Searcher por sus siglas en inglés) es
un espectrografo de gran precisién instalado en el Observatorio de La Silla, en Chile.
Ha descubierto mas de 130 exoplanetas por medio del método de velocidades radiales
lo que lo convierte en el buscador mas exitoso después de la misiéon Kepler.

» HATnet (Hungarian Automated Telescope Network por sus siglas en inglés) es una
red de seis pequeiios telescopios autométicos que tienen como objetivo detectar y
caracterizar planetas extrasolares utilizando el método de tréansito. Esta activo y hasta
la fecha ha detectado mas de 90 exoplanetas.

» OGLE (Optical Gravitational Lensing Experiment por sus siglas en inglés) es como
ya mencionamos, un proyecto de busqueda por medio de la técnica de microlentes.
También esta activo y ha descubierto mas de 17 planetas. El primer planeta descubierto
por medio de este método fue descubierto con este survey.
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= WASP (Wide Angle Search for Planets por sus siglas en inglés) es un consorcio inter-
nacional de varias organizaciones académicas que realizan una bisqueda de exoplanetas
utilizando fotometria de transito. Esta activo y ha detectado més de 120 exoplanetas.

Si bien las misiones desde Tierra colaboran activamente en la biisqueda de exoplanetas, es
innegable que las misiones espaciales son las mas proliferativas en esta busqueda. La tabla
2.1 muestra las principales misiones espaciales de busqueda de exoplanetas, algunas de las
cuales ya no se encuentran en funcionamiento. Dado que el interés de nuestra Tesis se basa
en el estudio de planetas de tipo terrestre en las zonas internas del disco, describiremos con
un poco mas de detalle a las misiones COROT y Kepler que tienen a este tipo de planetas
como uno de sus objetivos principales.

Cuadro 2.1. Principales misiones de busqueda de exoplanetas en el espacio, pasadas y actuales.

Misién Inicio Final Detectados/ Detalle
Candidatos
MOST 06/2003 Continua 14/0 Estudio de la astrosismologia
EPOXI 07/2005 08/2013 0/0 Planetas caracterizados
SWEEPS 2006 2006 16/0 Misién corta
COROT  12/2006 11/2012 29/600 Bisqueda de exoplanetas
Kepler 03/2009 08/2013  2331/2365 Bisqueda de exoplanetas
K2 11/2013 Continta 178/520 Misién post Kepler
Gaia 12/2013  Continda 0 Objetos de la Via Lactea

| 2.4.0.1 | La mision COROT

COROT (COnvection ROtation et Transits planétaires por sus siglas en francés) fue
una misién espacial aprobada y liderada por la Agencia Espacial Francesa (CNES)
conjuntamente con la Agencia Espacial Europea (ESA) y otros patrocinadores interna-
cionales. Su objetivo principal fue la busqueda de planetas extrasolares, especialmente
de aquellos de un tamafio similar al terrestre, mediante el método de transitos. COROT
fue lanzado en diciembre de 2006, convirtiéndose en la primera misiéon de su tipo.

COROT estaba formado por un telescopio afocal de 27 ¢cm de diametro y 4 detectores
CCD y se encontraba en una orbita circular polar a 896 km de altura con el objetivo de
evitar interferencias provenientes de la Tierra. La mision tenia previsto durar por 2 anos y
medio pero terminé prolongandose hasta 2013. La sonda monitoreaba el brillo de las estrellas,
buscando la ligera reduccién de su luz, lo que implica la existencia de un planeta en érbita
en torno a ellas. COROT fue suficientemente sensible como para detectar planetas rocosos
de tan sélo un par de veces el tamafio de la Tierra. También estudiaba la astrosismologia.
Era capaz de detectar los temblores que tienen lugar en la superficie de las estrellas y que
alteran su luminosidad. Gracias a este fenémeno se puede calcular con bastante precisién la
masa, edad y composicién quimica de las estrellas, lo cual permite compararlas con nuestro
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Sol gracias a los datos recogidos por la mision SOHO. En la figura 2.9 podemos apreciar un
grafico del satélite COROT.https://corot.cnes.fr/en/COROT/GP_mission.htm.

Figura 2.9. Representacion del satélite COROT.

| 2.4.0.2 | La mision Kepler

Kepler es el nombre de un telescopio de un metro de diametro que orbita alrededor del
Sol y busca planetas extrasolares fotométricamente mediante el método de transitos,
especialmente aquellos de tamano similar a la Tierra que se encuentran en la zona
de habitabilidad de su estrella. Fue lanzado por la NASA desde Cabo Canaveral en
marzo de 2009.

El nombre del satélite se debe al astrénomo y matematico Johannes Kepler (1571-1630),
descubridor de las tres leyes que describen las caracteristicas de las 6rbitas planetarias. Kepler
es parte del programa Discovery de la NASA. La construccién del telescopio y su puesta en
marcha fue gestionada por el Jet Propulsion Laboratory de la NASA (JPL).

La duracién prevista de la misiéon era de 3.5 anos. Inicialmente, en 2012, se esperaba
que la mision se extendiera hasta 2016, pero en julio de 2012, una de las cuatro ruedas
de reaccién de la nave espacial dejé de girar lo que complicé la finalizacién de la misién.
En agosto de 2013, la NASA anuncié que habian dejado de intentar de arreglar las dos
ruedas de reaccién fallidas. Esto significé un cambio en la misién y tuvieron que proponerse
misiones alternativas que incluyeran potencialmente la btisqueda de exoplanetas, utilizando
las dos ruedas de reaccion y propulsores restantes. En noviembre de 2013, se informé sobre
la propuesta K2 "Second Light.° 'Segunda Luz". La misién K2 permitia detectar planetas
habitables alrededor de enanas rojas mas pequenas y mas tenues. Hasta la fecha, la misién
Kepler y la misién K2 han sido capaces de confirmar la existencia de 2341 y 197 exoplanetas
respectivamente, mas 4496 y 622 candidatos, respectivamente. Ademas, la misiéon Kepler ha
confirmado la existencia de 30 exoplanetas con menos de dos veces el tamano de la Tierra
orbitando en las zonas de habitabilidad de sus estrellas anfitrionas. En la figura 2.10 podemos
apreciar un grafico del satélite Kepler. https://www.nasa.gov/kepler/
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Figura 2.10. Representacién del satélite Kepler.

2.4.1 Misiones futuras

Algunas de las misiones a futuro méds importantes para la bisqueda y caracterizacion
de exoplanetas y atmosferas son las que podemos ver en la tabla 2.2. Nos detendremos a
detallar dos de ellas que son, desde el punto de vista de la bisqueda y caracterizacion de
exoplanetas tipo terrestres, las mas importantes.

Cuadro 2.2. Principales misiones espaciales futuras de buisqueda de exoplanetas.

Misién Inicio Objetivo Duracién
CHEOPS 2018 Caracterizacién 3.5 (-1.5) afnos
TESS 03/2018 Deteccién de nuevos exoplanetas 2 anos
JWST 10/2018 Estudio de atmésferas 5 (+5) anos
PLATO 2026  Busqueda/caracterizacion de exop. rocosos 4 (+4) afos
WFIRST 2020 Busqueda/estudio de exoplanetas 6 afios

| 2.4.1.1 | El observatorio espacial CHEOPS

El observatorio espacial CHEOPS (CHaracterising ExOPlanets Satellite por sus
siglas en inglés), es la primera misién dedicada a la bisqueda de transitos exoplanetarios
mediante la realizacion de fotometria de ultra alta precisién en estrellas brillantes que
ya se sabe que albergan planetas. Los principales objetivos cientificos de la misién son
medir la densidad aparente de Stiper-Tierras y Neptunos que orbitan alrededor de
estrellas brillantes, y proporcionar los objetivos adecuados para futuros estudios de
caracterizacién en profundidad de exoplanetas en estos rangos de masa y tamano.



2.4. Programas de deteccion de exoplanetas 33

Figura 2.11. Representacién del telescopio espacial CHEOPS.

Los estudios espectroscépicos Doppler de alta precisiéon con base en Tierra llevados a
cabo durante los dltimos afos han identificado cientos de estrellas que alojan planetas en
el rango de masa de la Stper-Tierra a Neptuno y continuaran haciéndolo en el futuro. Las
caracteristicas de estas estrellas y el conocimiento de las efemérides del planeta las convierten
en objetivos ideales para mediciones fotométricas de precision desde el espacio. CHEOPS sera
la tnica herramienta capaz de hacer un seguimiento de todos estos objetivos para mediciones
de radio precisas.

Otra fuente de objetivos es el estudio de transitos con base en Tierra. Para fines de 2017
CHEOPS tendré disponibles 50 objetivos con radios menores a seis veces el de la Tierra para
los cuales podra medir radios con una precisién del 10 %.

Saber dénde mirar y en qué momento observar hace que CHEOPS sea el instrumento mas
eficiente para buscar transitos poco profundos y determinar radios precisos para planetas en
el rango de masas de las Super-Tierra a los Neptunos.

Los principales objetivos cientificos de la mision CHEOPS seran estudiar la estructura de
los exoplanetas con radios que generalmente oscilan entre 1Rg — 6Rg, orbitando estrellas
brillantes. Con un conocimiento preciso de sus masas y radios para una muestra de planetas
sin precedentes, CHEOPS establecerd nuevas restricciones en la estructura y, por lo tanto,
en la formacion y evolucién de los planetas en este rango de masas.

No quisiera dejar de destacar que la Dra. Andrea Fortier, egresada de nuestra casa, es la
actual Instrument Scientist del Proyecto CHEOPS, encargada de controlar que la construccion
y desarrollo del instrumento sea acorde a los requerimientos cientificos del mismo. Andrea
forma parte del equipo de CHEOPS desde sus comienzos trabajando en la Universidad
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de Berna. En la foto 2.12 podemos verla junto al instrumento. Ademas, en la figura 2.12
podemos apreciar un grafico del telescopio CHEOPS. http://cheops.unibe.ch/

Figura 2.12. La Dra. Andrea Fortier junto a CHEOPS en plena revisién del instrumento.

| 2.4.1.2 | La Misiéon PLATO

La misién PLATO (PLAnetary Transits and Oscillations of stars por sus siglas
en inglés) es un observatorio espacial desarrollado por la Agencia Espacial Europea
(ESA) para su lanzamiento en 2026. Los objetivos de la misién son la busqueda de
transitos planetarios de hasta un millon de estrellas, para descubrir y caracterizar
planetas extrasolares rocosos alrededor de estrellas enanas amarillas como nuestro sol,
estrellas subyacentes y estrellas enanas rojas. El énfasis de la mision estd puesto en
planetas similares a la Tierra en las zonas de habitabilidad.

El nombre del la misién se debe al filésofo griego Platén, fundador de la filosofia occidental,
la ciencia y la matematica. Un objetivo secundario de la misién es estudiar las oscilaciones
estelares o la actividad sismica en las estrellas para medir las masas estelares y la evolucion
y permitir la caracterizacion precisa de la estrella del planeta, incluyendo su edad.

El objetivo es encontrar planetas como la Tierra, no sélo en términos de su tamafio sino en
su potencial de habitabilidad. Mediante el uso de 26 pequenos telescopios y camaras, PLATO
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Figura 2.13. Representacién del satélite PLATO.

buscara planetas que orbiten de 300.000 a un millén de estrellas. El principal objetivo de
PLATO es determinar las condiciones para la formacién del planeta y la emergencia de la
vida. Para lograr este objetivo, la misién intentard descubrir y caracterizar un gran ntimero
de sistemas exoplanetarios cercanos, con una precision en la determinaciéon del radio del
planeta de hasta el 3%, de la edad estelar hasta el 10 %, y de la masa del planeta hasta el
10 %. Ademés, intentarad detectar y caracterizar los planetas de tamanos similares a la Tierra
y Stuper-Tierras en la zona habitable alrededor de las estrellas de tipo solar.

PLATO difiere de los telescopios espaciales COROT y Kepler, ya que estudiard estrellas
relativamente brillantes (entre las magnitudes 4 y 11), permitiendo una determinacién mas
precisa de los parametros planetarios y facilitando la confirmacién de los planetas y la
medicién de sus masas mediante el seguimiento de las mediciones de velocidad radial en
telescopios con base en Tierra.

Hasta aqui hemos mostrado los resultados més actualizados sobre la deteccién de exoplane-
tas en cuanto a métodos, hallazgos y misiones pasadas y futuras. Sin embargo es importante
destacar que el continuo avance en las detecciones y en la tecnologia utilizada para tal fin
hace que esta descripcién tenga que actualizarse permanentemente. Como para dar un simple
ejemplo, al momento en el cual el trabajo de Fischer et al. (2014) fue desarrollado, el nimero
de exoplanetas descubierto mediante la técnica de microlentes era de 20. Aproximadamente
tres anos mas tarde ese nimero crecié a 65. Mucho mayor es la diferencia teniendo en
cuenta el total de exoplanetas: al comienzo de mi Doctorado (Marzo de 2013), la cantidad
de exoplanetas confirmados era de ~ 1000 , al momento de comenzar a escribir esta Tesis
(Octubre de 2017) el nimero era de ~ 3700 y hoy (7 de Febrero de 2018) el nimero es de
3728.
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En este capitulo nos proponemos revisar las teorias hasta ahora desarrolladas so-

bre el posible origen del agua en la Tierra. Ademas, discutiremos globalmente las

caracteristicas mas importantes que un planeta deberia presentar para considerarlo

potencialmente habitable. Este capitulo serd de gran importancia a la hora de entender

e interpretar correctamente los resultados de simulaciones numéricas sobre formacion

planetaria, acrecién de agua y habitabilidad que presentaremos mas adelante en la

parte de Andlisis y Resultados.



3. Sobre teorias del origen del agua en la Tierra y la potencial habitabilidad de
38 otros mundos

RMW Teorias del origen del agua en la Tierra

La existencia de agua en la Tierra es, aun al dia de hoy, un total misterio. Si bien la
evidencia sugiere que los sélidos que se condensaron cerca de 1 ua en la nebulosa solar
estaban secos, la realidad es que la Tierra tiene agua en su superficie, y tiene (o ha tenido)
la suficiente como para que se haya dado lugar a la vida en ella.

Otros planetas tipo terrestres del Sistema Solar, como Venus o Marte, también presentan
evidencias de haber alojado agua en sus superficies. Se cree que Venus, por ejemplo, pudo
haber tenido un océano antiguo que se evapor6 en el espacio (Donahue et al., 1982), y se cree
también que Marte presenta evidencias de haber tenido un pasado hiimedo, con cantidades

de agua significativas y ain presentes en la actualidad como hielo subterrdneo (Feldman
et al., 2004; Baker, 2007).

Existen diversas teorias y mecanismos para explicar el suministro de agua a la Tierra.
También existen mecanismos que sugieren que el agua pudo haber surgido en la misma
Tierra. Siguiendo el reciente trabajo de O’Brien et al. (2018) y otros trabajos de la literatura,
revisaremos los diferentes mecanismos y evaluaremos cuan verosimiles son teniendo en cuenta
las limitaciones de los modelos y de las evidencias disponibles.

3.1.1 Restricciones geoquimicas y cosmoquimicas

Las estimaciones més utilizadas sobre la cantidad de agua total en la corteza de la Tierra,
esto es en la atmosfera y en el océano, fueron realizadas por Lécuyer & Gillet (1998). Estos
autores encontraron que dicha cantidad es de aproximadamente 2.8 x 10~*Mg,. El contenido
de agua en el manto es incierto. Existen estimaciones que varfan desde 0.8 — 8 x 10™* Mg,
(Lécuyer & Gillet, 1998) hasta 2 x 1073 Mg (Marty, 2012). El manto primitivo pudo haber
tenido atin una mayor cantidad de agua, tanto como entre 10 y 50 océanos terrestres (Dreibus
& Waenke, 1989; Righter & Drake, 1999; Abe et al., 2000), considerando que un océano
terrestre ( a partir de ahora abreviaremos océano terrestre con OT) es justamente la cantidad
estimada por Lécuyer & Gillet (1998), 1 OT = 2.8 x 104 My,. Sin embargo, no hay modo atin
de determinar este valor. A partir de estas estimaciones, un limite inferior razonable para el
agua que tuvo que haber sido entregada (y retenida) en la Tierra puede ser de 5 x 10~4 Mg,
aunque la cantidad actual sea superior.

Como mencionabamos al comienzo, tradicionalmente se ha considerado que la nebulosa
solar cerca de 1 ua estaba lo suficientemente caliente como para que el hielo condense y
sea incorporado en el material que dio lugar a la formacién de la Tierra. Esta idea se basa,
por un lado, en asociaciones que se hacen entre diferentes tipo de meteoritos y sus cuerpos
asteroidales parentales, y por el segundo lado, en estimaciones de posibles zonas de formacién
que muestran una tendencia a que el material cercano a la Tierra es extremadamente seco,
lo que puede apreciarse en la figura 3.1 extraida de Morbidelli et al. (2012).
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Figura 3.1. Contenido de agua del material que se estima se formé a diferentes distancias
heliocéntricas, con el rango del posible contenido de agua en la Tierra para comparacién. Las
condritas ordinarias estan relacionadas espectroscopicamente con asteroides de tipo S, que
dominan el cinturén de asteroides interno, mientras que las condritas carbonéceas se cree que
se originan a partir de asteroides de tipo C, que dominan el cinturén externo. No existe un
vinculo claro entre las condritas enstatitas y alguna clase conocida de asteroides, aunque su
quimica sugiere que se formaron en el interior del cinturén de asteroides. La figura fue extraida
del trabajo de Morbidelli et al. (2012).

A pesar de estas ideas y de la evidencia que se encuentra, algunos modelos de la nebu-
losa solar, que incluyen irradiacién estelar, calentamiento viscoso del disco, y opacidades
dependientes del tiempo (Hueso & Guillot, 2005; Davis, 2005; Garaud & Lin, 2007; Bitsch
et al., 2015) muestran que en realidad la linea de hielo puede moverse hacia adentro en el
disco hasta 1 ua a medida que la acrecién de gas por parte de la estrella central se hace mas
lenta. Pero a pesar de ello, Morbidelli et al. (2016) mostr6 que atn incluso si la temperatura
alrededor de 1 ua es lo suficientemente fria como para condensar el hielo, la linea de hielo
podria fosilizarse alrededor de las 3 ua ya que el gas se desplaza hacia adentro mas rapido de
lo que lo hace la linea de hielo, y la formacién de un proto-Jupiter bloquearia la migracion
de particulas heladas hacia las regiones internas del disco.

Atn asi, es una realidad que el agua estd presente en los asteroides del cinturén exterior y
mas alla. Meteoritos primitivos como las condritas carbonaceas de algunos tipos particulares
pueden tener hasta entre un 5% y un 10% de agua en masa y se cree que sus cuerpos
parentales son asteroides del tipo C que dominan las regiones externas del cinturén (Burbine
et al., 2002).

Una restriccion que puede ser clave para la determinacién del origen del agua en la
Tierra es el cociente deuterio/hidrégeno (D/H). Esta cantidad es un trazador valioso de
procesos de fraccionamiento en sistemas que contienen hidrégeno. Se ha medido en moléculas

hidrogenadas preservadas en cuerpos planetarios como meteoritos y cometas, y se utiliza para
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determinar qué tipo de cuerpos pudieron haber sido los que trajeron el agua a la Tierra. El
D/H fue estimado por Lécuyer & Gillet (1998) con un valor de 150 x 1079, lo que representa
unas 6 veces el D/H del Sol. Este valor se encuentra muy cerca del valor medio hallado
de D/H de las condritas carbonaceas ricas en agua (Dauphas et al., 2000; Robert, 2006;
Alexander et al., 2012), lo que sugiere que material similar al de las condritas carbonéceas es
la posible fuente de agua en la Tierra. Sin embargo, a pesar de que las condritas carbonéceas
tienen valores de D/H que se ajustan bien a los de la Tierra, sus composiciones de material
volatil sugiere que sélo pudieron haber contribuido con un ~ 2% de la masa de la Tierra
(Drake & Righter, 2002; Marty, 2012). Por otro lado es importante mencionar que otros
autores como Meech (2007) considera que el valor estdndar contra el cual se mide el D/H
cometario, el agua del océano, pudo haber cambiado con el tiempo debido a diversos procesos
de fraccionamiento y no representaria el agua primordial de la Tierra.

3.1.2 | /;Pudo el agua haberse acretado in situ?

Una posibilidad es que la Tierra haya acretado el agua que presenta a partir del lugar en
el que se formé. Muchos estudios han mostrado que el agua pudo haber sido incorporada
en granos de olivino alrededor de 1 ua y haberse adsorbido directamente a partir de la
nebulosa solar (Stimpfl et al., 2006; Muralidharan et al., 2008; King et al., 2010; Asaduzzaman
et al., 2015). Se cree que estos granos entonces pudieron haber seguido los pasos tipicos
de la formacién (descriptos en el capitulo anterior) y haber crecido como planetesimales,
contribuyendo localmente con grandes cantidades de agua a la Tierra que se estaba formando.
Sin embargo, existen estudios que muestran que este material acretado en épocas tempranas
pudo haberse reducido significativamente (Wood et al., 2008; Rubie et al., 2011), lo que no
hubiera ocurrido si hubiera contenido cantidades significativas de agua. Ademads, como se
puede apreciar en la figura 3.1, las condritas enstatitas halladas en la Tierra son mucho méas
secas que la Tierra misma, lo que hace que sea mas dificil explicar este mecanismo. Otra
critica que tiene este proceso es que deberia haber dado lugar a la captura de agua con
un cociente D/H cercano al solar, y no es esto justamente lo que se encuentra, sino que se
encuentran valores de D/H maés enriquecidos. Una posible explicacién de este enriquecimiento
puede ser el proceso de fraccionamiento entre el agua adsorbida y nebular, estudiado por
Ganguly et al. (2016).

Otra posibilidad para la incorporacién de material acuoso temprano e in situ, es la
oxidacién de una atmoésfera primitiva de hidrégeno mientras habia un mar de magma en la
Tierra (magma-ocean') (Ikoma & Genda, 2006; Genda & Ikoma, 2008). El problema de esta
teoria es que requiere que los planetas se formen muy rapido para poder capturar hidréogeno
de la nebulosa solar, que muy probablemente se disip6 en ~ 10 Ma (Haisch et al., 2001; Kita
et al., 2005), en contraste con las estimaciones de escalas de formacién de la Tierra que son
mucho mas largas (Touboul et al., 2007; Jacobson et al., 2014).

"El magma-ocean o el mar de magma representa una etapa de la formacién de la Tierra (o de cualquier otro
planeta) en la cual el planeta estd completamente fundido. En el Sistema Solar primitivo, la energia para
derretir el material se cree provenia del decaimiento del A1?° y de los impactos gigantes. En particular se
cree que la Tierra pudo haber sufrido varios periodos de magma-ocean, siendo el ultimo el que dio lugar a
la formacién de la Luna.
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A pesar de que estos dos procesos mencionados no logran explicar toda el agua en la Tierra,
o dar un cociente D/H acorde con los medidos en nuestro planeta, pudieron haber ocurrido
en alguna medida. Por ejemplo, se han encontrado muestras relativamente pristinas de lava
del manto profundo y sus cocientes D/H son cercanos al solar (Hallis et al., 2015), lo que
sugiere que al menos parte del agua en la Tierra pudo haber sido incorporado directamente

de la nebulosa solar.

3.1.3 .Habran sido los cometas?

Los cometas han sido propuestos como la fuente de agua en la Tierra desde hace tiempo,
dado principalmente a su naturaleza rica en hielos (Chyba, 1987; Delsemme, 1992, 1997, 1998;
Owen & Bar-Nun, 1995). La objecién mas comin a esta teoria tenia que ver con el hecho de
que la mayoria de los cometas con mediciones del cociente D/H hasta aquel momento, que
eran cometas de la Nube de Oort o cometas de la familia de Jupiter, presentaban valores del
orden del doble de los de la Tierra. Sin embargo anos después se encontr6 que el cociente D/H
del cometa 103P /Hartley 2, que también es de la familia de Jupiter, es similar al de la Tierra
(Hartogh et al., 2011). Lo mismo ocurre para el cometa 45P /Honda-Mrkos-Pajdudkova (Lis
et al., 2013), lo que renové la idea de que los cometas de la familia de Jupiter podrian ser una
fuente de agua. En la figura 3.2, extraida de Lis et al. (2013), puede apreciarse la relacién
D/H de varios cometas de la Nube de Oort y de la familia de Jupiter. Mas recientemente,
Altwegg et al. (2015) encontraron que el D/H del cometa 67P/Churyumov-Gerasimenko,
también de la familia de Jupiter, es de 3 veces el de la Tierra. La conclusién por el momento
es que no estd realmente claro si estos objetos son o no fuente del agua en la Tierra.
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Figura 3.2. Versién actualizada de la figura de Hartogh et al. (2011) y Bockelée-Morvan et al.
(2012) que resumen los valores de la relacién D/H en objetos del Sistema Solar. Los simbolos
naranjas son medidas de cometas de la Nube de Oort y en violeta de cometas de la familia de
Jupiter. Los negros son medidas para los planetas gigantes del Sistema Solar, y los celeste y verde
son valores de D/H medidos en las plumas de Encelado y en condritas carbondceas particulares,
respectivamente. Por ltimo, como referencia también puede apreciarse el valor de D/H de la
Tierra.
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Mas alla de estas restricciones geoquimicas, que como vimos, no se satisfacen completa-
mente, estan las limitaciones que provee la dindmica. Es muy dificil reproducir el contenido
de agua en la Tierra a través los cometas como fuente principal. Morbidelli et al. (2000)
mostraron que la probabilidad de que los cometas que se forman en la regién de los planetas
gigantes golpeen la Tierra es de 1 x 107%. Por lo que, si del orden de 50Mg, estuvieran
inicialmente presentes y dispersadas alrededor de los planetas gigantes, sélo del orden de
5 x 107° My, de material cometario habrian golpeado la Tierra. Como ya discutimos previa-
mente, el contenido de agua en la Tierra debe ser de al menos unas ~ 5 x 1074 Mg, por lo
que incluso si esos cometas estuvieran formados por hielo puro, s6lo podrian proporcionar el
~ 10 % del agua en la Tierra.

3.1.4| ;Habra sido la acrecién tardia de planetesimales o embriones?

Debido a numerosos estudios que involucran el desarrollo de simulaciones numéricas, la
acrecién tardia de agua a través de la acrecion de planetesimales y embriones provenientes
de las regiones méas externas del cinturén de asteroides, pareceria ser el mecanismo mas
plausible hasta el momento para explicar la proveniencia del agua de la Tierra.

Morbidelli et al. (2000) encontraron que la fraccién de agua en la Tierra pudo haber
provenido de la acrecién de material asteroidal de regiones distantes, entre 2 ua y 4 ua, y
que por lo tanto eran objetos ricos en agua. Varios trabajos de simulaciones dindmicas de la
evolucién temprana del Sistema Solar dan soporte a esta teoria (Morbidelli et al., 2000, 2012;
Raymond et al., 2009). Mas aun, la relaciéon D/H medido en meteoritos de tipo condritas
carbonédceas, que se supone son el material por el cual estan formados los asteroides del
cinturén externo, dan también soporte a esta teoria (siempre y cuando el cociente D/H

medido en los océanos sea igual al primordial, algo que muchos autores no creen posible
Meech 2007).

En el escenario clasico de formacién, con embriones y planetesimales extendiéndose a
través de la region externa del cinturén de asteroides, cantidades significativas de agua
pueden ser entregadas a los planetas terrestres si Jupiter y Saturno se encuentran en érbitas
circulares o de baja excentricidad, tal como predice el Modelo de Niza (O’Brien et al., 2006;
Raymond et al., 2009). Dichas simulaciones tienen un problema, y es que no son capaces de
reproducir el pequeno tamafio de Marte. En el escenario del Grand Tack (Walsh et al., 2011;
O’Brien et al., 2014) la migracién primero hacia adentro y luego hacia afuera de los planetas
gigantes trunca el disco de planetesimales y embriones de la regién interna y luego dispersa
material de la zona de los gigantes hacia las zonas internas. Esta dispersién, que alcanza la
regién de formacién de los planetas terrestres, entrega en esta zona suficiente agua como
para lograr explicar el contenido de agua en la Tierra. El agua es acretada relativamente
tarde durante el proceso de acrecién, pero no tanto como se cree fue el late veneer". Si bien

aun hay algunos problemas con el escenario Grand Tack, especificamente con respecto a las
escalas de tiempo de acrecion de los planetas que se forman, esta discrepancia se reduce

"La acrecién tardia o “late veneer” es una etapa de la formacién de la Tierra cuando el planeta adquirié la
parte final de su masa, después del final del proceso de diferenciacion entre el nicleo y el manto.
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cuando se consideran rangos mas amplios en las condiciones iniciales utilizadas (Jacobson
et al., 2014).

Desde que se introdujo el escenario del Grand Tack, se propusieron otros modelos de
formacién de planetas terrestres y de acreciéon de agua. El méas reciente fue propuesto por
Raymond & Izidoro (2017) quienes encuentran que el agua en la Tierra pudo haber sido
acretada a través de planetesimales ricos en agua dispersados desde regiones externas durante
el proceso de formacién de los planetas gigantes del Sistema Solar.

3.1.5( /Entonces, de dénde provino el agua de la Tierra?

La realidad es que sigue siendo un tépico completamente abierto porque ninguna de las
teorias discutidas en las secciones previas logran unir todas las piezas del rompecabezas. Son
muchas las restricciones geoquimicas a tener en cuenta, muchas las limitaciones que presentan
los modelos dindmicos y muchas las disciplinas que debieran combinar sus estudios para poder
tener una idea més concreta respecto a la verdad sobre esta pregunta. Existen dos grandes
problemas en este asunto segin la astrénoma Karen Meech (https://www.physics.purdue.
edu/webapps/index.php/course_document/index/phys217/1873/469/17099): el prime-
ro es que el agua en el manto de la Tierra, cuyo cociente D/H no ha podido medirse atn,
puede ser muy diferente de aquel que medimos en los océanos, y a pesar de ello, muchos
cientificos insisten en considerarlo a la hora de compararlo con aquellos de los cometas y
asteroides. El segundo, es que el cociente D/H que se utiliza para hacer estas comparaciones,
puede no ser necesariamente 1til. Como ya mencionamos, esta relacién mide las cantidades
de hidrégeno y deuterio relativas al agua. Dado que resulta que el deuterio es mas frecuente a
bajas temperaturas, la relaciéon D/H debiera ser ttil para determinar cuan lejos de la Tierra
pudo haberse encontrado la fuente de agua en la cual se midi6 esta relacién. Pero el problema
es que los discos de gas y polvo a partir de los cuales se pudo haber formado el Sistema
Solar, son lugares turbulentos en donde el material que forma a los planetas se encuentra
en continuo movimiento, y por lo tanto también lo estd el cociente D/H. Asi, no hay dos
célculos que midan el mismo valor de D/H en la misma regién del disco, y por lo tanto no
podemos asumir que, midiendo esta relacién en los cometas, sepamos dénde se formaron.

Definiciones varias de la Zona de Habitabilidad

La definicién clasica de Zona de Habitabilidad o Zona Habitable (ZH) fue propuesta por
Kasting et al. (1993) como la regién circumestelar dentro de la cual las condiciones de presion
y temperatura de un planeta que orbita dentro de ella son tales que permitirian encontrar
agua liquida en su superficie. Ahora bien, ;de dénde surge esta definicién?. El inico lugar
del que tenemos conocimiento que presenta vida, es nuestro planeta, la Tierra. Es entonces
en base a lo que conocemos de ella que surge esta definicion. La ZH debe ser una regién
que presente las caracteristicas mas importantes de la mismisima Tierral. Sin embargo es
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inevitable que surja la segunda pregunta: ;Cualquier planeta, de cualquier tipo, tamano
0 masa serd habitable si se encuentra en la ZH 7, ;alcanza con considerar inicamente la
definicién clasica 7. La respuesta es NO, NO ALCANZA.

Es muy importante transmitir (creo yo) que la potencial habitabilidad de un planeta no
queda determinada a partir del momento en que este planeta se ubique dentro de esta zona.
Una cosa es definir ZH y otra muy diferente es decir que un planeta es habitable porque se
encuentra dentro de ella. Con estas ideas bien claras, podemos perfeccionar la definiciéon de
ZH cuanto queramos, y aun asi van a faltar infinidad de condimentos para poder realmente
afirmar que el planeta que alli se aloje es un potencial formador de vida.

Estrictamente, la definicién cldsica dada por Kasting et al. (1993), fue obtenida a partir del
uso de un modelo climético 1D (unidimensional) radiativo-convectivo y sin nubes. Mediante
el uso de este modelo los autores estimaron que, para nuestro Sol, los limites de la ZH son
0.95 ua y 1.67 ua. Estos valores representan limites para la “pérdida de agua” y para el
“maximo efecto invernadero”, respectivamente. Otros limites menos conservativos para el
borde interno de la ZH son los llamados “efecto invernadero en fuga” y “Venus tardio”. El
ultimo es empirico y se basa en la inferencia de que Venus no ha tenido agua en su superficie
al menos durante los tltimos 1000 Ma (Solomon & Head, 1991). Para el borde externo
existe un correspondiente limite empirico llamado “Marte temprano” basado en inferencias
de que Marte si tuvo agua liquida en su superficie 3800 Ma atrds. Mas recientemente,
Kopparapu et al. (2013a,b) mejoraron y actualizaron dicho modelo climatico encontrando
nuevas estimaciones de la ZH. Estos autores proponen que, segtin el nuevo modelo, los
limites de pérdida de agua (borde interno) y de maximo efecto invernadero debido a una
atmoésfera de CO9 (borde externo) para nuestro Sistema Solar, se encuentran en 0.99 ua
y 1.67 ua, respectivamente, y denominé a esta regién como la zona habitable conservativa
(ZHC). Ademas defini6 una zona habitable optimista (ZHO) entre 0.75 ua y 1.77 ua teniendo
en cuenta nuevos limites de “Venus tardio” y “Marte temprano”.

Como ya mencionamos, no hay garantias de que un planeta alojado en la ZH sea po-
tencialmente habitable. Planetas con érbitas muy excéntricas pueden pasar la mayor parte
de sus periodos fuera de esta region, a pesar de poder tener semiejes dentro de los limites
permitidos. Esta situacion podria ser desfavorable a la hora de mantener agua liquida sobre la
superficie. Para evitar este problema, varios autores consideran que un planeta se encuentra
dentro de la ZHO si presenta un perihelio ¢ > 0.75 ua y un afelio Q < 1.77 ua, y estd en la
ZHC si su perihelio ¢ > 0.99 ua y su afelio Q < 1.67 ua. De esta manera se tiene en cuenta
la méxima excentricidad posible que el planeta pueda tener, de modo tal que el total de su
érbita quede contenida en dicha regién (Ronco et al., 2015).

Miés recientemente, Kopparapu et al. (2014) agregaron otro condimento a la definicién.
Estos autores encontraron que los limites de la ZH cambian con la masa del planeta, siendo
la ZH mas angosta para planetas menos masivos y més ancha para aquellos més masivos.
Los autores encuentran y presentan nuevos valores para los limites de las ZHO y ZHC
para planetas con masas de 0.1Mg, 1Mg y 5Mg asumiendo atmésferas de HoO (para el
limite interno) y de COsz (para el limite externo). Estos autores determinan que para una
estrella con 1L, los limites conservativos internos para planetas de 0.1Mg, 1Mg v 5Mg son
1.005 ua, 0.95 ua, y 0.917 ua, respectivamente, mientras que los limites externos permanecen
invariantes e iguales a 1.67 ua.
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Otros autores como Williams & Pollard (2002) han propuesto y mostrado que, en realidad,
la habitabilidad planetaria, no queda comprometida si un planeta no permanece dentro de
dicha regién durante todo su periodo. Los autores exponen que si el planeta presenta un
océano, capaz de actuar como un capacitor de calor, o si el planeta presenta una atmoésfera
que lo proteja de cambios estacionales, entonces es el flujo promediado en el tiempo lo que
realmente importa y lo que realmente puede afectar la potencial habitabilidad sobre el planeta.
En este sentido, los autores determinan que la aproximaciéon del flujo medio promediado
podria ser valida para cualquier valor de la excentricidad del planeta. Sin embargo, Bolmont
et al. (2016) exploraron los limites de la aproximacién del flujo promediado variando la
luminosidad de la estrella central, y encontraron que para planetas orbitando estrellas de
1Le como nuestro Sol, mantener agua en estado liquido sobre la superficie no seria posible
para planetas con excentricidades superiores a 0.6.

Otros autores han mejorado estas estimaciones considerando modelos con nubes (Kitzmann
et al., 2011a,b) o parametrizando estos resultados para estimar relaciones entre los limites de
la ZH y pardmetros estelares para estrellas de diferentes tipos espectrales. Atun asi y hasta
la fecha, la gran mayoria de los trabajos que estudian la potencial habitabilidad tienen en
cuenta la definicién clésica o la mejorada por Kopparapu et al. (2013a,b).

La paradoja del huevo y la gallina

El objetivo principal de este capitulo es, ademéas de introducir la discusion respecto a
dénde, cémo y cuando el agua llegd a la Tierra, y a cual es la definiciéon formal de ZH, pensar
en cudles deberfan ser las caracteristicas necesarias para que un planeta pudiera alojar vida.
Pero antes de adentrarnos en ese asunto es interesante pensar al problema de cémo, cuando
y donde se dié lugar a la vida como un problema tipico del “huevo y la gallina”. Para que
la vida exista en un planeta, el planeta debe tener las condiciones necesarias para que se
desarrolle vida. El planeta entonces debe ser habitable. Luego, el planeta necesita alojar vida
para poder ser habitable.

Hasta el momento y segiin la definicién antes mencionada de ZH dijimos que un planeta
seria potencialmente habitable si tuviera agua liquida en su superficie. Luego, si el planeta
presenta agua en su superficie, deberia presentar agua en su atmosfera. El planeta mas simple
que uno pudiera imaginar seria aquel que presentara una atmodsfera inicamente formada por
agua, pero irénicamente, un planeta bajo esta condicién presentaria una ZH muy angosta
debido al fuerte efecto invernadero que sufriria. Un planeta con estas caracteristicas tendria
una ZH confinada a una regiéon muy estrecha entre las 6rbitas de Venus y La Tierra.

Ahora bien, la ZH de planetas que presentan otro tipo de gases en su atmoésfera, ademas
de H2O, son mas anchas. De hecho, la Tierra le debe su habitabilidad al CO, y al Ns. El
COg es un gas invernadero, es decir, absorbe luz infrarroja y actia protegiendo a la Tierra y
haciendo que se enfrie lentamente. El N2 es un gas que no absorbe mucha luz, pero cuyo
rol principal es el de lograr que otros gases absorban luz maés eficientemente. En concreto,
estos dos gases logran que la ZH se ensanche y se corra hacia zonas mas externas que las que
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tendria un planeta de pura agua. Estos gases son esenciales para el desarrollo de la vida, pero
,qué procesos controlan la cantidad de estos gases en la atmdésfera de un planeta?, ;cémo
hizo la Tierra para obtener la cantidad justa?

Béasicamente es el ciclo del carbono en la Tierra el encargado de que las cantidades de
CO32 y Nj sean las adecuadas. El CO4o atmosférico se elimina por reacciones acidas con las
rocas, luego el carbono se ubica en los sedimentos del fondo del océano, llamados carbonatos.
La mayor parte del CO5 de la Tierra se encuentra en el fondo marino en forma de rocas
carbonatadas. Con el tiempo, el fondo marino se subduce al manto donde los carbonatos se
calientan y los volcanes liberan CO9 nuevamente a la atmésfera. La cantidad de CO2 que
re-ingresa a la atmoésfera depende de un balance entre la misma atmoésfera y los océanos,
pero también depende de la existencia de vida. La biologia incrementa la eficiencia en el
proceso de erosién de las rocas y de la deposicion de carbonatos en los océanos, manteniendo
baja la cantidad de CO9 atmosférico. Una Tierra sin vida tendria una atmdsfera con mucho
mas COa,.

Si bien atin no se entiende muy bien cémo se regula la cantidad de Ny en la atmésfera, se
ha descubierto recientemente que mucho del Ns estd atrapado en el manto y que el tinico
mecanismo capaz de transferirlo desde el manto a la atmosfera requiere de la existencia de
vida.

Para resumir, las cantidades de CO5 y N9 en la atmésfera estdn reguladas por procesos
geoldgicos, quimicos y bioldgicos!. Lo que significa que la vida es una de las claves para poder
controlar estas cantidades en nuestra atmoésfera. A su vez, dichos gases son directamente
responsables de la habitabilidad en la Tierra dado que gracias a ellos la Tierra presenta lagos
y océanos en su superficie, y por lo tanto vida. Nuevamente ... el huevo y la gallina!™

Receta para hacer un planeta habitable

Independientemente de quien aparecié primero (la vida o la atmdsfera adecuada), existen
otras caracteristicas que un planeta deberia presentar para ser potencialmente habitable.
En esta seccién nos concentraremos en las caracteristicas globales que un planeta debe
cumplir desde el enfoque astronémico inicamente, considerando los factores planetarios y los
factores astronémicos. La figura 3.3 muestra un esquema con dichos factores. A continuacién
describiremos globalmente cada uno de ellos, pero para més detalles (ver Cockell et al., 2016,
y referencias en el mismo.)

""Esta seccién es un extracto de una nota presentada en https://planetplanet.net/, por el astrénomo
Sean Raymond.
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Figura 3.3. En este diagrama se pueden ver los factores astronémicos y planetarios influyentes
en la habitabilidad de un planeta. La figura fue extraida del trabajo Cockell et al. (2016).

3.4.1| Factores planetarios

| 3.4.1.1 | Masa y densidad

La masa de un planeta puede influir en la habitabilidad de varias maneras. La masa es la
que determina si el planeta es capaz de retener el suficiente calor primordial de su formacién
o si tiene suficiente calor radiogénico para mantener un nucleo liquido, lo que permite formar
un campo magnético capaz de proteger a la atmdsfera (Breuer & Spohn, 2003). Ademads, el
gradiente de temperatura en el cuerpo, influenciado por su masa inicial, es importante para
determinar si el planeta serd capaz de iniciar un proceso de tecténica de placas y sostenerlo
durante toda su vida (Noack & Breuer, 2014).

Por otro lado la masa determina la composicion atmosférica influenciando el proceso
de desgasificacion de volatiles e influenciando la medida en la que un planeta conserva su
atmoésfera primordial. Esto determinara la concentracién de diferentes tipos de gases de
efecto invernadero y si son suficientes para mantener agua liquida en al menos parte de su
superficie (Kasting et al., 1993; Kasting & Catling, 2003).

| 3.4.1.2 | Atmosfera y caracteristicas de la superficie

Las caracteristicas de la atmosfera y la superficie de un planeta pueden alterar la habi-
tabilidad del mismo cambiando la temperatura efectiva que es resultado del balance entre
la energia recibida de la estrella y la energia perdida (Kasting et al., 1993), modificando la
posible existencia de agua liquida en la superficie. Dos de los factores importantes son la
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composicion atmosférica y el albedo. El primero determinara si la concentracién de gases
invernaderos es suficiente para mantener agua en estado liquido en la superficie. El segundo
puede modificar la temperatura de la superficie de varias maneras, por ejemplo, la existencia
de nubes puede reflejar la radiacién, aumentando el albedo y reduciendo la temperatura de
las superficies.

| 3.4.1.3 | Tectoénica de placas

La existencia de placas tecténicas es un factor importante para poder sostener las
condiciones que permitan tener agua liquida en la superficie de un planeta por miles de
millones de anos a través de su rol como reguladores de temperatura. Al subducir rocas en
areas extensas, la tectonica de placas proporciona una via de retorno del COs a la atmosfera,
por medio del ciclo del carbono-silicio, como mencionamos en la seccién anterior.

La masa del planeta, como mencionamos antes, juega un rol importante en la existencia
o no de placas tectéonicas. Planetas con masas como las de la Tierra o mas masivos tienen
suficiente calor radiogénico como para mantener las condiciones que permitan el desarrollo
de tecténica de placas durante largos periodos de tiempo.

Mientras algunos estudios (Valencia et al., 2007; van Heck & Tackley, 2011; Tackley et al.,
2013) sugieren que mayor tension entre las placas y placas més delgadas estarian asociadas a
planetas de mayores masas lo que favoreceria la subduccién, otros sugieren que una corteza
planetaria inmévil, o episédicos eventos de tectonica de placas pueden ser suposiciones mas
realistas (Stein et al., 2011; O’Neill & Lenardic, 2007; Noack & Breuer, 2014).

En general, si bien hay estudios que exponen distintas opiniones, se cree que masas
planetarias de entre ~ 1Mg a 5Mg pueden ser 6éptimas para el desarrollo de tecténica de
placas (Valencia et al., 2007; Noack & Breuer, 2014).

| 3.4.14 | Campos magnéticos

Los campos magnéticos actian para proteger a las atmésferas (Lammer et al., 2008). Los
planetas que orbitan estrellas de baja masa, como aquellas de tipos espectrales G y K, pueden
experimentar intensos impactos de particulas energéticas si no tuvieran campos magnéticos,
lo que daria lugar a la pérdida de la atmésfera (Lammer et al., 2009). Las estrellas de tipos
tempranos K y M experimentan emisiones de radiacién UV muy altas, del orden de 34 y
10-100 veces més altas, respectivamente, de la que experimentan estrellas de tipo G (Ribas
et al., 2005); y para estrellas M esta radiaciéon puede persistir por hasta 1000 millones de
anos (Lammer et al., 2009). En estos casos, un campo magnético puede ser indispensable
para promover la longevidad de una atmoésfera planetaria capaz de soportar agua liquida en
la superficie del planeta.
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3.4.2 Factores astronémicos

| 3.4.2.1 | Caracteristicas orbitales

La rotacién planetaria juega un rol importante en definir la fuerza que tengan o no los
campos magnéticos (Griefmeier et al., 2004). Por ejemplo, los planetas que rotan despacio,
como los que se encuentran bloqueados por mareas, presentan campos magnéticos mas
pequetios y son por lo tanto més propensos a sufrir pérdidas de atmosferas (Kasting et al.,
1993; Barnes et al., 2008).

Por otro lado, se ha mostrado que los modelos de planetas de tipo terrestre con altas
oblicuidades en los bordes externos de la ZH, que presentan atmésferas finas de COo, sufren
colapsos atmosféricos parciales lo que puede influir a su vez en la efectividad del ciclo del
carbono-silicio (Spiegel et al., 2009).

La excentricidad planetaria también puede influir en la habitabilidad, como ya menciona-
mos, la excentricidad influye en el flujo estelar recibido. Williams & Pollard (2002) sugieren
que no es necesario que un planeta esté continuamente dentro de la ZH para que pueda
mantener agua liquida en su superficie. Los planetas con orbitas excéntricas pueden mantener
agua liquida si el flujo estelar promediado durante una 6rbita es suficiente (Williams &
Pollard, 2002; Dressing et al., 2010), a pesar de que las temperaturas y los cambios climaticos
pueden llegar a ser extremos.

| 3.4.2.2 | Tipo estelar

El tipo estelar determina la distancia a la que se encuentre la ZH de la estrella en cuestién.
El poder del flujo estelar UV y de rayos X depende de la actividad estelar, la cual decae con
el tiempo y esté relacionada con los periodos de rotacion de la estrella, los cuales también
decrecen con el tiempo (Lammer & Khodachenko, 2015). Por lo tanto, la evolucién de
la atmosfera de un exoplaneta y su habitabilidad estan fuertemente relacionadas con la
evolucién de su estrella anfitriona. Los planetas que se encuentran en las ZH de estrellas que
presentan mucha actividad estan expuestos a sufrir intensa irradiacién estelar por largos
periodos de tiempo, lo que puede ser desfavorable para la habitabilidad.

| 3.4.2.3 | Presencia de Lunas

Se ha sugerido también que la presencia de la Luna juega un rol fundamental en la
habitabilidad de nuestro planeta. Estudios realizados mediante modelos numéricos sugieren
que la Luna serfa importante a la hora de estabilizar la oblicuidad de la Tierra (Laskar et al.,
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1993). Sin embargo, estudios mas recientes cuestionan este resultado y sugieren que una
Tierra sin Luna, a pesar de exhibir grandes cambios en la oblicuidad, mantendrian estos
cambios en el rango de 20° a 25° (Lissauer et al., 2012).

| 3.4.2.4 | Impactos

Por dltimo, los impactos gigantes son tan energéticos que son capaces de vaporizar los
océanos de los planetas e interrumpir el curso de la evolucién biolégica. Adn asi, los impactos
son inevitables y son parte de la vida de cualquier sistema planetario. En todo caso seran las
escalas y las frecuencias de estos impactos las que seran determinantes sobre la habitabilidad,
y dependeran de la dindmica orbital de cada sistema.

Para concluir, es claro que son muchas las caracteristicas que un planeta debe cumplir para
poder ser considerado como potencialmente habitable o para tener al menos la oportunidad
de desarrollar vida en su superficie. Y ain asi, nada lo garantiza. En los capitulos siguientes
en donde presentemos los resultados de nuestras simulaciones sobre la formacién de planetas
potencialmente habitables en la ZH nos remitiremos a algunas de las definiciones y trabajos
aqui mencionados aunque es claro que no podremos abarcarlos o considerarlos a todos
juntos.
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formacién y evoluciéon de un sistema planetario durante su etapa gaseosa de formacion,

mientras que la segunda es un cédigo de N-cuerpos que nos permite estudiar la etapa

post-gas, en la cual domina la dindmica del sistema.
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Motivaciéon

Uno de los objetivos de esta tesis doctoral es, como fue mencionado anteriormente en
el resumen, el de poder vincular dos de las etapas de formacién de un sistema planetario
de la forma mas realista posible. Para lograrlo, haremos uso de dos codigos numéricos que
estudian etapas diferentes de la formacion. Contamos primero con un cédigo semianalitico de
formacién planetaria que modela el crecimiento de los embriones planetarios y la evolucion
de los planetesimales durante la etapa gaseosa, y luego, estudiamos la evolucién post-gas de
dichos sistemas mediante el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos. Cabe destacar que los
cddigos que describiremos a continuacion fueron utilizados como herramientas durante toda
la tesis y, que el tnico que modificaremos en proximos capitulos serd el cédigo semianalitico
de formacién. Al c6digo de N-cuerpos MERCURY no le haremos cambios de ningtn tipo.

Codigo semianalitico para la etapa gaseosa

Para estudiar la evolucién de un sistema planetario durante la etapa gaseosa de formacion
contamos con un modelo semianalitico’ desarrollado por Brunini & Benvenuto (2008) y Guilera
et al. (2010). Dicho modelo calcula la formacién simultdnea de una distribucién de embriones
inmersos en un disco protoplanetario. Describiremos en esta seccién las caracteristicas
mas importantes de este cédigo que fue utilizado como una herramienta preexistente sin
modificaciones.

El disco protoplanetario estd caracterizado por una componente gaseosa y una componente
solida formada por un disco de planetesimales y una distribucién inicial de embriones
planetarios. Ambas componentes evolucionan en el tiempo, por lo tanto la evolucion del
disco afectara el crecimiento de los planetas, y los planetas en formacién afectaran a la
evolucion del disco de gas. Los planetesimales evolucionan debido a que son acretados por
los embriones y debido a que sufren migraciéon orbital por la friccién con el gas del disco.
Ademds, sus excentricidades e inclinaciones son amortiguadas por este gas. Los embriones
crecen por acrecién de planetesimales y porque se fusionan entre ellos. Los resultados del
cédigo semianalitico, que son las distribuciones finales de embriones y densidades superficiales
de planetesimales una vez que el gas se disipé por completo, son los resultados que seran
luego usados como condiciones iniciales para el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos en la
etapa post-gas de formacion. La figura 4.1 representa esquematicamente el funcionamiento
de este codigo semi-analitico de formacién planetaria.

'Cabe destacar que este modelo de formacién no es completamente analitico desde el momento en que
resuelve numéricamente algunas ecuaciones diferenciales. Usualmente se suele llamar modelo semianalitico
a aquel cédigo que utiliza en su gran mayoria prescripciones matematicas preestablecidas sin resolver
ecuaciones diferenciales, sistemas de ecuaciones, o integraciones numéricas. Este es el caso de esta primera
versién del c6digo de formacion. En el futuro dejaremos de llamar a este cdédigo de esta manera dado que
la mayor parte del tratamiento serd numérico y no analitico.
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Figura 4.1. Esquema representativo de la forma de operar del cédigo semi-analitico utilizado
para el cilculo de la formacién y evolucién de un sistema planetario durante la etapa gaseosa.

4.2.1| Evoluciéon de la componente gaseosa

La componente gaseosa esta representada por la densidad superficial de gas ¥, y por la
temperatura en el plano medio del disco, T'. La componente gaseosa tiene simetria cilindrica,
por lo que las magnitudes antes mencionadas son sélo funcién de la distancia radial a la
estrella central, R, representadas por un grillado 1D. Luego, ¥, y T son funcién de R. La
temperatura adoptada en este modelo es la de un disco en equilibrio hidrostatico e isotermo
en la direcciéon normal al plano medio del mismo. Es decir, no se calcula la estructura vertical
del mismo y por lo tanto es un 1D.

Como hemos mencionado en el capitulo 2, el proceso de evolucién de la componente
gaseosa del disco protoplanetario es complejo y puede incluir més de un tnico fenémeno. En
general, se cree que el disco gaseoso evoluciona por acrecién viscosa y se estima que este es
un proceso gradual. Sin embargo, esto no es lo que se infiere observacionalmente. La corta
escala de tiempo de disipacién de los discos protoplanetarios observados sugiere que deberian
existir otros procesos fisicos, ademas de la evolucién viscosa, que contribuyan a la disipacion
del gas. El fenémeno mas plausible se cree que es la fotoevaporacion debida a la estrella
central (Clarke et al., 2001; Alexander et al., 2006; Dullemond et al., 2007).

No teniendo en cuenta por el momento el modelado del fenémeno de la fotoevapora-
cién, es que consideramos por simplicidad que la componente gaseosa del disco se disipa
exponencialmente segin:

Ye(t) = Zg exp(—t/7), (4.1)
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donde Eg es la densidad superficial de gas inicial y 7 representa el tiempo caracteristico de
disipacién del disco de gas. Teniendo en cuenta que los discos protoplanetarios tienen una
vida media observada de unos 3 Ma a 10 Ma (Haisch et al., 2001; Mamajek, 2009), aunque
se cree que pueden extenderse un poco mas (Pfalzner et al., 2014), 7 puede tomar valores
en ese rango. Alexander et al. (2006) y Armitage (2010) mostraron que luego de algunos
pocos millones de afios de evolucién viscosa, el disco de gas se disipa por completo en ~ 10°
anos si se incluye la fotoevaporacion. De esta manera, el decaimiento exponencial es una
aproximacién aceptable, al menos hasta que la fotoevaporacién se hace efectiva y por este
motivo consideramos que nuestras simulaciones finalizan cuando se alcanza el tiempo 7, que es
para nuestra consideracién, el tiempo en el cual se disipa la nebulosa por fotoevaporacion.

Mas adelante en esta Tesis, en el capitulo 7, mejoraremos sustancialmente el tratamiento
de la componente gaseosa que aqui presentamos.

4.2.2| Evolucién de la componente sélida: los planetesimales

La componente sélida del disco protoplanetario esta representada por una poblacién de
planetesimales y una poblacién de embriones. Sin embargo, la mayor cantidad de masa
sOlida se encuentra inicialmente en la poblacién de planetesimales, la cual esta representada
por medio de una densidad superficial de planetesimales ¥, que depende, al igual que
la densidad superficial de gas, de la coordenada R. Sin embargo, y a pesar de que no
tendremos en cuenta esta incorporacién durante esta Tesis, es importante destacar que en
esta version del codigo la componente sélida estd representada por un grillado 2D, donde la
segunda dimensién corresponde al tamano de los planetesimales. De esta manera, la densidad
superficial de planetesimales ¥,(R,rp), las excentricidades e, (R, 1) e inclinaciones i, (R, rp)
de los planetesimales y las velocidades de migracién de estos ltimos vmig(R, ) son funcién
no solo de la coordenada radial R sino también del tamano de los planetesimales, 7. La
incorporacién de esta distribucién de tamarfios fue realizada por Brunini & Benvenuto (2008);
Guilera et al. (2010). En el caso en que no se haga uso de la distribucién de tamanos,
toma un valor fijo durante toda la evolucién.

La evoluciéon temporal de la densidad superficial de planetesimales estd representada
mediante una ecuaciéon de continuidad dada por:

DSp(R1y) + e (RemigSy(Rorp)] = F(R, 1), (12
en donde R hace referencia a la coordenada radial, y r}, al tamafio de los planetesimales. Por
simplicidad y dado que durante esta Tesis no tendremos en cuenta el tratamiento simultaneo
de diferentes tamanos de planetesimales, podemos asumir que las variables que regulan
la evolucién de la poblacién de planetesimales s6lo depende de la coordenada radial R.
F representa a los sumideros que sustraen planetesimales del disco. En nuestro caso, los
sumideros se deberan, en esta primera version del codigo, exclusivamente a la acrecién de
planetesimales por parte de los planetas inmersos en el disco F(R) = ZgC(R). Mas adelante,
en el capitulo 7, tendremos en cuenta otros sumideros como ser la eyeccién y dispersion de
planetesimales.
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La Ec. (4.2) se resuelve numéricamente usando un método totalmente implicito en
diferencias finitas.

| 4.2.2.1 | Evolucién de las excentricidades e inclinaciones

Siguiendo el trabajo de Chambers (2006) consideramos que la evolucién de las excentrici-
dades, inclinaciones y velocidades de migraciéon de los planetesimales estd gobernada por dos
fenémenos principales: la excitacién gravitatoria que producen los protoplanetas en el disco,
y el amortiguamiento debido al gas nebular del disco.

Por un lado, la excitacion gravitatoria que un planeta produce sobre las excentricidades
e inclinaciones de los planetesimales a su alrededor, se puede modelar segin Ohtsuki et al.
(2002) por

de? Mp

— P 4.
dt | o <3bM*P> e (4.3)
di? Mp

@ - 4.4
At | oy <3bM*P> @re; (4.4)

donde Mp es la masa del planeta, b el ancho total de la zona de alimentacién del planeta
normalizada al radio de Hill del mismo, M, la masa de la estrella central y P el periodo
orbital del planeta. Prg y QErg son funciones de las excentricidades e inclinaciones de
los planetesimales (ver Chambers, 2006, para més detalle). Estas tasas se calculan para
cada planeta en formaciéon. Cuando se tiene la formacién simultanea de varios planetas, la
excitacién total sobre las excentricidades e inclinaciones de los planetesimales es la suma de
las excitaciones individuales que provoca cada planeta.

Es importante mencionar que estas tasas son vélidas para un tratamiento local, es decir,
para calcular la excitacién en los alrededores del embrién. Cuando la distancia entre el embrién
y los planetesimales aumenta, Hasegawa & Nakazawa (1990) mostraron que esta excitacion
gravitatoria decae significativamente. Por este motivo y para poder restringir correctamente
este fenémeno a los alrededores del embrion, se introduce una funcién de modulacién f(A),
cuya forma funcional es arbitraria pero que debe satisfacer que las excitaciones gravitatorias
debidas al planeta se restrinjan a su zona de alimentacién. Luego,

de? de?
—_— A)— 4.5
it | .. FA)— o (4.5)
di? di?
—_— A)— . 4.6
dt grav f( ) dt grav ( )

En esta versién del cédigo semianalitico, la funcién de modulacién f(A) fue ajustada
por de Elia et al. (2013) utilizando resultados del c6digo EVORB (Ferndndez et al., 2002)
para reproducir la excitacion que un embrién produce sobre el valor medio cuadratico de la
excentricidad de un planetesimal.
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Por otro lado, las excentricidades e inclinaciones de los planetesimales son amortiguadas

por la friccién que se produce entre el gas y los planetesimales. Este amortiguamiento depende
p-g
rel »
los radios de los planetesimales y el camino libre medio del gas, A. Siguiendo el trabajo de

tanto de las velocidades relativas entre los planetesimales y el gas, v >, como de la razén entre
Adachi et al. (1976) y teniendo en cuenta que el gas del disco estd compuesto principalmente
por hidrégeno molecular, Hs, el camino libre medio viene dado por

HH,
Ay, = ——-2 4.7
Ho \/§7rpg dH2 ) ( )
donde pp, y du, representan el peso molecular y el didmetro molecular del Hs, respectiva-
mente, y pg es la densidad volumétrica de gas.

En esta version del cdédigo se consideran tres diferentes regimenes para el calculo del
amortiguamiento debido al gas, basados en los trabajos de Rafikov (2004) y Chambers (2008),
e implementados en este codigo por primera vez en el trabajo de de Elia et al. (2013). Los
tres regimenes son

» régimen de Epstein, cuando rp, < Ap,,
» régimen de Stokes, cuando r, > Ap, ¥y Re < Regrans,
= régimen Cuadratico, cuando r, > Apg, y Re > Retrans,

donde Re = vglgrp /v es el nimero de Reynolds y Regrans = 20 es la transicién entre el
régimen de Stokes y el régimen Cuadratico (Rafikov, 2004). La viscosidad v corresponde a la
viscosidad molecular dada por

_ AH, Cs

v )
3

(4.8)

con ¢ la velocidad local del sonido.

La incorporacién de los diferentes regimenes es importante cuando se consideran pla-
netesimales de pequeno tamafio. En ese caso los planetesimales pueden encontrarse en los
regimenes de Stokes o Epstein. Las expresiones de dTe:|gas y %’i:|gas para cada uno de los
regimenes pueden encontrarse en de Elfa et al. (2013).

Una vez que tenemos las expresiones de la evolucién de las excentricidades e inclinaciones
tanto debido a las interacciones gravitatorias con los embriones del disco como debido al
amortiguamiento que produce la friccién con el gas, sélo falta resolver numéricamente el
siguiente sistema de ecuaciones acopladas

de? de? de?

A G et W sl F (4.9)
di? di? di?

T (A = . 4.1
dt f( )dt grav + dt gas ( O)

Por dltimo, esta friccién que produce el disco de gas sobre los planetesimales, les provoca,
ademas del amortiguamiento ya calculado en las excentricidades e inclinaciones, un decai-
miento o migracion orbital. La forma en la cual el semieje mayor de los planetesimales cambia
en el tiempo debido a este proceso, es decir la forma que tiene la velocidad de migracién de
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los planetesimales, depende de en qué regimen se encuentre cada planetesimal y estda dada

por,
da . )
E‘E , para el régimen de Epstein,
ps
o= = do 6gi 4.11
g = Umig C(lit‘Sto’ para el régimen de Stokes, (4.11)
a
@ lous para el régimen Cuadratico.
ua

4.2.3 | Evolucion de los embriones planetarios

Los embriones inicialmente inmersos en el disco protoplanetario estan separados por 10
radios de Hill mutuos asumiendo que presentan orbitas circulares y coplanares. Sus masas
iniciales, que son del orden de la masa de la Luna, se corresponden con la masa de transiciéon
entre el régimen de crecimiento en fuga y el oligarquico (Ida & Makino, 1993) dado por

My = 1L6RY210%°m3/553/5 0, /P (4.12)

donde my, es la masa de los planetesimales, R es la coordenada radial, X, la densidad
superficial de planetesimales y M, la masa de la estrella central.

| 4.2.3.1 | Crecimiento por acrecién de planetesimales

Los embriones comienzan a crecer por la acrecién de planetesimales, y las tasas de acrecién
estdn bien descriptas por la aproximacién de particula en una caja (Inaba et al., 2001) dada

por
: dMyx 273, (Rp)R%
ac frnd g PCO y 41
se(R) = 0 i g (413)
donde My es la masa del nicleo del planeta, ¥,(Rp) la densidad superficial de planetesi-

males en la locacién del planeta, Ry = Rp(Mp/3M,)'/?

el radio de Hill del planeta, que
recordemos es el radio dentro del cual domina la gravedad del planeta frente a la gravedad
de la estrella central, Rp la posicién del planeta en el disco, P el periodo del planeta y Py
la probabilidad de colisién, que toma diferentes valores segin cémo sean las velocidades
relativas de los planetesimales. No es nuestra intensiéon profundizar en el calculo de estas
tasas cuyos desarrollos pueden verse detalladamente en Chambers (2006) y en la Tesis Docto-
ral del Dr. Octavio M. Guilera (http://gcp.fcaglp.unlp.edu.ar/_media/integrantes:
oguilera:phd-thesis.pdf). Lo importante es notar que estas probabilidades de colisién

son funcién del radio de captura Rx (debido exclusivamente al enfoque gravitatorio, con

Ry = \/ R12\I(1 + (Vesc/vrel)?, siendo Ry el radio geométrico del nticleo, vese la velocidad de
escape de su superficie y vy la velocidad relativa entre el protoplaneta y el planetesimal),
del radio de Hill del planeta Ry y, como ya mencionamos, de la velocidad relativa de los
planetesimales vyq].


http://gcp.fcaglp.unlp.edu.ar/_media/integrantes:oguilera:phd-thesis.pdf
http://gcp.fcaglp.unlp.edu.ar/_media/integrantes:oguilera:phd-thesis.pdf
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Por ultimo falta definir la zona de alimentacion como la regiéon dentro de la cual los
embriones serdn capaces de acretar planetesimales. Esta regién se define como un anillo
alrededor del planeta cuyo ancho viene dado usualmente por b veces el radio de Hill del
planeta. Siguiendo el trabajo de de Elia et al. (2013) se considera b = 4. Para calcular la
tasa de acreciéon de los planetas se integra la ecuacién 4.13 a lo largo de toda la zona de
alimentacién, de modo que

dMy  27RE Peol
d¢ P ZA

27 Ry (R, Rp, R)Sp(R) dR, (4.14)

con R la coordenada radial en el plano medio del disco, Rp la posicién del planeta en el
disco, y ¥(R, Rp,Ry) una funcién de normalizacién que satisface,

/ 27 R (R, Rp, Rir) dR = 1. (4.15)

La ecuacién 4.14 se resuelve mediante una integracion numérica por el método Simpson.

| 4.2.3.2 | Crecimiento de los embriones por medio de fusiones

Una vez que los embriones comienzan a crecer debido a la acreciéon de planetesimales, y
dado que sus radios aumentan, sus separaciones entre si, que como mencionamos inicialmente
son de 10 radios de Hill mutuos, comienzan a disminuir. Cuando dos embriones consecutivos
se encuentran separados a menos de 3.5 radios de Hill mutuos, éstos se fusionan entre si,
dando lugar a un nuevo cuerpo resultante que no es mas que un cuerpo de masa igual a la
suma de las masas de los embriones que se fusionan. Es decir, consideramos que las colisiones
son inelasticas y que no hay pérdida de masa durante la colisién. El semieje resultante de esta
colisién viene dado, en esta version del cdédigo, por la suma pesada de los semiejes iniciales:

i J
o = GiMn + 4 My (4.16)
M+ M
siendo a; y a; los semiejes mayores, y Mf\I y MKI las masas de los ntcleos de los cuerpos i y
j, respectivamente.

Hasta aqui entonces hemos descripto de modo general las caracteristicas mas importantes
del cédigo semianalitico de formacién planetaria que estudia la evolucién de un sistema
durante la etapa gaseosa.

Codigo de N-cuerpos para la etapa post-gas

Para estudiar la evolucion dinamica de sistemas planetarios, en donde el objetivo principal
es poder resolver las ecuaciones de movimiento de un conjunto de cuerpos masivos que
interactian entre si y que se encuentran sujetos a la atraccion de un cuerpo masivo central,
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como lo es una estrella, los integradores simplécticos presentan ciertas ventajas sobre otros
integradores. La mas importante es que los integradores simplécticos tienen la capacidad
de mantener constante la energia de dichos sistemas. Ademaés, son significativamente mas
rapidos en problemas en los que la mayor cantidad de la masa del sistema estd contenida en
un unico objeto.

Teniendo en mente la formulacién Hamiltoniana de la mecanica clasica, el conjunto
de ecuaciones de movimiento de Hamilton de un cierto sistema fisico forma un sistema de
ecuaciones diferenciales de primer orden con ciertas condiciones iniciales que se quiere resolver
y que constituye un problema de valores iniciales. En general, la soluciéon exacta de este
tipo de problemas no existe y por lo tanto es necesario considerar soluciones aproximadas
que se resuelven mediante métodos numéricos diversos, como el método de Taylor, método
de Runge-Kutta y derivados, etc. Pero el problema de estos métodos es que no respetan la
naturaleza fisica del sistema que dié lugar a dichas ecuaciones pues no conservan la energia
del sistema, es decir, no son métodos aptos para el estudio de problemas conservativos como
lo es por ejemplo el estudio de la evoluciéon dindmica de un sistema planetario sometido a
fuerzas gravitatorias.

En este sentido, los integradores simplécticos si cumplen con esa propiedad y por tal
motivo son los mas adecuados para este tipo de estudios. Un método de integracion de las
ecuaciones de movimiento de Hamilton es simpléctico si cumple que:

= preserva la estructura del espacio de fases del sistema,
= mantiene acotados los errores en el computo de la energia del sistema.

Ahora bien, es importante aclarar que la propiedad de conservacién de la energia en un
problema de N-cuerpos, se satisface siempre y cuando el paso de tiempo de la integracion se
mantenga constante. Si el paso varia durante la integracion, no es posible asegurar que el
error en la energia se mantenga acotado. Esta situacién de tener que contar con un paso
de tiempo fijo, inherente a este tipo de métodos, es un problema cuando hay que tratar
con encuentros cercanos. Durante un encuentro cercano entre dos cuerpos, uno esperaria
idealmente que el paso temporal del integrador disminuya para poder mantener la precisién
de toda la integracién. Sin embargo, cambiar el paso temporal en un integrador simpléctico
introduce errores y evita la conservacion de la energia del sistema. Si un cierto sistema de
estudio no sufre muchos encuentros cercanos, entonces esta técnica podria seguir utilizandose
cuando los resultados de una integracién se analicen de manera estadistica (Levison &
Duncan, 1994). Sin embargo no podria considerarse realista la evolucién orbital de un cierto
cuerpo de dicho sistema.

Una soluciéon a este problema es la de separar los términos de la perturbacién del
Hamiltoniano que representa al problema de estudio, y darle a cada parte un paso de tiempo
fijo, de modo que las perturbaciones mas fuertes tengan pasos de tiempo més cortos (Duncan
et al., 1998). Esto resulté en el integrador SYMBA, muy utilizado en la literatura aunque es
complicado de llevar a la practica y no retiene la velocidad del método simpléctico bésico.

Otra alternativa, propuesta por Chambers (1999), es la de utilizar un integrador hibrido
que utilice integradores simplécticos y no simplécticos de manera que el algoritmo que
los combine sea capaz de mantener las caracteristicas de ambos. Durante esta tesis de
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Doctorado hemos utilizado entonces el cédigo MERCURY de N-cuerpos, desarrollado por
Chambers (1999), y que puede encontrarse liberado en la pagina personal del autor http:
//www.arm.ac.uk/~jec/home.html.

A continuacion entonces describiremos de manera global las caracteristicas de este inte-
grador hibrido de N-cuerpos aclarando que durante toda la Tesis de Doctorado lo hemos
utilizado como herramienta sin proporcionarle modificaciones.

4.3.1| MERCURY: ecuaciones generales para el problema de N-cuerpos

Las ecuaciones de movimiento de Hamilton vienen dadas por

dx; OH % _ OH

dt  op, At 0w

(4.17)

donde z; y p; representan a las posiciones y los impulsos o momentos de cada objeto del
sistema.

Estas ecuaciones nos dicen cémo cambian la posicién x y el momento p para cada objeto
de un sistema de N-cuerpos. Luego, el Hamiltoniano H del sistema de N cuerpos de masas
m;, sujetos Unicamente a las interacciones gravitatorias entre ellos, es la suma de la energia
cinética y potencial de todos los cuerpos, dado por

N p2 N N .
— i . J
H(x,p) = E_ 277’% -G E_ m; '_E E’ (4.18)
=1 =1 j=1+12

donde ;" es la distancia entre el cuerpo i y el cuerpo j respecto a un sistema de referencia
inercial de coordenadas cartesianas (1;; = |z; — x|). Usando las ecuaciones 4.17 el cambio
respecto al tiempo de cualquier cantidad ¢ se puede expresar por medio de

ciq_z(@qdwiJraqclﬂ'%):Z(&JM_‘9‘13H>:Fq, (4.19)

dt = 87561 dt sz dt = Ox; Op; Op; 0x;

donde F' es un operador, o corchete de Poisson. La variable g puede representar la posicion
o el momento de un cuerpo, o una combinacién de ambos, y la solucién general a 4.19 para
un dado tiempo viene dada por

q(t) =€ q(t — ) (4.20)

donde ¢(t — 7) es el valor de ¢ en un momento previo a t. Hasta aqui no hemos mas que
reescrito las ecuaciones de movimiento que siguen sin poder resolverse analiticamente salvo
para casos especiales. El truco entonces de los integradores simplécticos es poder dividir al
Hamiltoniano en partes, cada una de las cuales pueda ser resuelta por separado, y luego

"Notar que si bien en la seccién previa, en la cual se describen las caracteristicas del modelo semianalitico, r
es la variable que representa el tamafio de los planetesimales, en esta descripcién del cédigo de N-cuerpos
es una variable que representa la distancia relativa entre dos objetos, y nada tiene que ver con los tamafos
de los mismos.


http://www.arm.ac.uk/~jec/home.html
http://www.arm.ac.uk/~jec/home.html
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aplicar las soluciones de a una por vez, de manera que aproximen a la soluciéon del problema
como un todo.

Por ejemplo, si dividimos al Hamiltoniano como H = Ha + Hg, la evolucién temporal de
q viene dada por
q(t) = eT(A+B)q(t —7)= HIeTAeTBq(t —7), (4.21)

con A y B los corchetes de Poisson correspondientes a Hp y Hp, respectivamente. Luego,
cualquiera sea la manera en la que se divida al Hamiltoniano, una integracién a primer orden
viene dada por la ecuacion 4.21 donde 7 es el paso temporal de la integracion. Luego, cada
paso del integrador consiste en dos subpasos:

1. avanzar el sistema bajo la influencia de A sobre un intervalo temporal T,
2. avanzar el sistema bajo la influencia de B sobre un intervalo temporal 7.

Usar este integrador equivale a resolver exactamente las ecuaciones de movimiento para un
sistema con Hamiltoniano Hiy = H + Her donde H,p, para 7 suficientemente pequefio viene

dado por
7 (OHpOHs OHg dH, )
Hey = 5 ; ( o5 Op  Op; Om ) +O(7?). (4.22)

Hi,¢ se conserva exactamente salvo errores de redondeo. De esta manera, si 7 es pequeflo

y constante durante toda la integraciéon, H, que es el Hamiltoniano original que se queria
integrar, difiere poco de Hiy y el error en la energia se mantiene acotado.

Si a su vez dividimos la exponencial ™ en dos, de modo que e™® = ¢™/2¢7B/2 entonces
obtenemos un integrador a segundo orden en 7 dado por
q(t) = e™B2e™Ae™B2 (1 — 7). (4.23)

Existen varias maneras posibles de separar al Hamiltoniano en partes. Dado que en nuestro
problema de estudio hay un cuerpo central mucho mas masivo que el resto de los cuerpos del
sistema, la manera més 1til de dividir al Hamiltoniano es hacerlo como recién

H=Hy+ Hp (4.24)

de modo que Hy sea la parte del Hamiltoniano que describa el movimiento kepleriano (sin
perturbar) de los cuerpos menos masivos en torno al cuerpo mas masivo, y de modo que Hp
sea la parte que describa las interacciones entre los cuerpos menos masivos considerando que
cada uno queda fijo y recibe aceleraciones debido a las perturbaciones que los otros le generan.
Las formas que adopten Hp y Hp dependeran de las coordenadas que se elijan. Duncan et al.
(1998) propusieron utilizar posiciones (@) respecto al cuerpo central mas masivo y momentos
(P) respecto al baricentro del sistema. Estas variables se llaman variables democrdticas
heliocéntricas y puede mostrarse que son variables canénicas (para mas detalles puede
recurrirse al capitulo 1 de la Tesis de Licenciatura del Dr. Pablo Santamaria http://gcp.
fcaglp.unlp.edu.ar/_media/publicaciones:santamaria-tesis-lic.pdf). Mediante el

""Puede mostrarse facilmente que esta igualdad se verifica a primer orden en 7 (ver Chambers, 1999).


http://gcp.fcaglp.unlp.edu.ar/_media/publicaciones:santamaria-tesis-lic.pdf
http://gcp.fcaglp.unlp.edu.ar/_media/publicaciones:santamaria-tesis-lic.pdf
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uso de este tipo de coordenadas, el Hamiltoniano del Sistema Solar (lo usamos como ejemplo)
puede reescribirse como

n@Q.p) ="

|P| GmlM@ mzm]
G§ j § j (425

i=1j=i+1

donde N ahora hace referencia a la cantidad de cuerpos del sistema sin considerar al cuerpo
central, es decir al Sol. Dado que Qg es ciclica, Py es una constante de movimiento. De
modo que el centro de masa del sistema se mueve como una particula libre y su contribucién
se puede ignorar.

Luego, en términos de las variables democraticas heliocéntricas el Hamiltoniano del
Sistema Solar se puede escribir como

H(Q,P)=Hx+ Hg + Hc, (4.26)

donde

N 2
P, M,
Hy = Z(' ©_Gm ®>, (4.27)

=\ 2m; Tie

Hp = —GZ Z S (4.28)

i=1j=i+1 T'ij

1L
Hc_m‘zpz

= Ho,. (4.29)

Cada una de las partes de este Hamiltoniano puede resolverse analiticamente en ausencia de
las demds. Un detalle que surge con el uso de este tipo de coordenadas, es que los términos
que surgen de la energia cinética del Sol tienen que separarse en el término Hg. Sin embargo
es posible extender las ideas previas a esta situaciéon, y por lo tanto el integrador de segundo
orden de la ecuacién 4.23 se transforma en

q(t) — eTB/ZeTC/QeTAeTC/2eTB/2q(t _ 7_) (430)

Un andlisis por separado de cada uno de los Hamiltonianos anteriores hace que la ecuacién
4.30 nos de el siguiente esquema de integracion:
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1. las coordenadas estan fijas y cada cuerpo recibe una aceleraciéon que proviene de
los otros cuerpos (menos del cuerpo central) que modifica su impulso sobre un
intervalo temporal 7/2;

2. los impulsos permanecen fijos, y cada cuerpo sufre un desplazamiento en su
posicién;

3. cada cuerpo evoluciona en una 6rbita kepleriana (con la misma ubicacion central
y misma masa central) en un tiempo 7, lo que significa que la 6rbita puede
resolverse de forma exacta analiticamente mediante el uso de las funciones f y g;

4. lo mismo que el paso 2;

5. lo mismo que el paso 1.

4.3.2 MERCURY: tratamiento de los Encuentros

Como ya mencionamos, el problema més complejo en los métodos simplécticos es el
tratamiento que se haga para los encuentros cercanos. Reducir el tiempo de integracion es
inviable ya que deja de acotarse el error en el cdlculo de la energia. Chambers (1999) propone
entonces la solucién alternativa de utilizar un algoritmo hibrido, que combine componentes
simplécticas y no simplécticas pero manteniendo las propiedades de cada una.

Durante un encuentro entre dos cuerpos o y 3, su separacion entre ellos 7,5 se vuelve
pequena. Esto hace que uno de los términos de Hg en la ecuacién 4.29 se vuelva comparable
en tamano a Hp (ecuacion 4.28) y esto provoca un aumento en el error a cada paso temporal.
Este problema es evitable si podemos lograr que Hp se vuelva pequefio comparado a Hp
nuevamente. Una manera de hacerlo es transfiriendo el término que involucra a la distancia

entre ambos cuerpos de Hp a Ha durante el tiempo que dure el encuentro de manera que

N 2
P; Gm; M,
Hy = % A7 GmiMo _ pmams (4.31)
NN mgmy; kil maimg;
Hg = -G — -G — 4.32
B ZZ Tij Z Taj ’ ( )
i1#a j>1 j>a

De esta manera el Hamiltoniano H deja de ser integrable analiticamente porque es el de
un problema de tres cuerpos formado por el Sol y los cuerpos o y 5. Sin embargo en la
practica esto no es un problema dado que este término si se puede integrar numéricamente
usando un integrador convencional. Este esquema es facil de implementar y funciona bien.
Sin embargo, mover términos entre Hy y Hp cada vez que hay un encuentro implica que
hay que cambiar Hj,, que implica romper la naturaleza simpléctica del integrador (aunque
no tanto como cambiar el paso de tiempo). Para que el integrador hibrido sea realmente
simpléctico hay que asegurarse de que los términos nunca tengan que ser transferidos entre
las diferentes partes del Hamiltoniano. Segin Chambers (1999) esto puede hacerse separando
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cada uno de los términos interactuantes entre Hy y Hg de modo que la parte de Hg siempre
permanezca pequena, mientras que la parte en Hp sea evaluada sélamente durante un
encuentro cercano:

N 9 N N
P Gm; M mM;Mm;
o= 3 (o) oy 3 M k) )
i=1 \ 7" ko i=1 j=it1
N N
m;m;
HB = —GZ Z AJK(TZ‘J‘). (434)

i=1j=it1 U

La forma de la funcién K debe ser tal que cuando r;; sea grande, K — 1, y cuando r;; sea
grande K — 0. Esto asegura que Hp < Ha aun durante un encuentro (ver Chambers, 1999,
para mas detalles sobre la funcién K). Luego, el esquema de integraciéon para un integrador
hibrido simpléctico de segundo orden, es

1. las coordenadas estan fijas y cada cuerpo recibe una aceleracién que proviene de
los otros cuerpos (menos del cuerpo central) pesada en los encuentros por un
factor K, que modifica su impulso sobre un intervalo temporal 7/2;

2. los impulsos permanecen fijos, y cada cuerpo sufre un desplazamiento en su
posicion;

3. los cuerpos que no sufren encuentros se mueven se mueven en una Orbita
kepleriana en torno al cuerpo principal sobre un intervalo temporal 7. Para los
cuerpos que estan en encuentros binarios, los términos keplerianos y los términos
de encuentro, pesados por (1 — K) ya no pueden integrarse analiticamente y por
lo tanto son integrados numéricamente un paso 7;

4. lo mismo que el paso 2;

5. lo mismo que el paso 1.

Chambers (1999) utiliza un método Bullirsh-Stoer para la integracién de los encuentros
dada la robustez que presenta, principalmente para problemas de N-cuerpos. El valor de la
distancia critica T, 0 distancia a partir de la cual se cambia del integrador simpléctico al
Bullirsh-Stoer para el tratamiento de los encuentros es, como dice Chambers, algo asi “como
un compromiso”. Si 7. es muy chico, el encuentro no va a ser calculado correctamente, y
si por el contrario es muy grande el tiempo de computo necesario para seguir el encuentro
serda muy largo para justificar la precisiobal de la integracién. En general, siguiendo la
recomendacion de Levison & Duncan (1994), utilizaremos siempre un valor de rqi = 3Ry.

Hasta aqui hemos descripto la forma en la cual el c6digo MERCURY escribe las ecua-
ciones generales para el tratamiento de las interacciones gravitatorias y los encuentros. A
continuaciéon definiremos ciertos parametros que el c6digo necesita para poder funcionar.
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4.3.3| MERCURY: parametros a definir

Durante esta tesis Doctoral utilizaremos el integrador hibrido del c6digo MERCURY para
la evolucién de los sistemas planetarios que decidamos estudiar. Utilizaremos este cédigo
como herramienta durante toda la tesis sin modificarlo o agregarle el tratamiento de fuerzas
externas (como por ejemplo podrian ser fuerzas de marea, o fuerzas de migracion si es que
asumiéramos que atn hay gas en el disco). Si es importante aclarar que MERCURY requiere
de la definicién de ciertos parametros para su uso que seran particulares para cada estudio
que realicemos.

Dado que el c6digo MERCURY calcula, si se desea, la interaccién gravitatoria entre todos
los cuerpos en forma directa, y sabiendo que el costo computacional de este tipo de céalculos
escalea como O(N?), siendo N el niimero de cuerpos a utilizar, es también un compromiso el
decidir no sélo cudl serd el nimero total de cuerpos a utilizar en cada problema sino también
el tiempo por el cual se los va a integrar.

El paso de tiempo 7 que se utilice para la integracién debe ser determinado a partir
del periodo orbital del cuerpo mas interno. Esto es debido a que cada érbita necesita ser
resuelta aproximadamente unas veinte veces de manera de poder mapear la érbita interna con
suficiente precisién. Més aun, para evitar errores numéricos debido a érbitas con distancias

v

perihélicas muy pequenas, utilizaremos siempre un tamano no realista'” para el radio de la

estrella central, de 0.1 ua (Raymond et al., 2009).

El c6digo MERCURY hace evolucionar las érbitas de embriones planetarios y planetesi-
males dando lugar a que ocurran encuentros y posibles colisiones entre ellos. Un mecanismo
util para reducir el tiempo de computo, es el de asumir que los embriones planetarios interac-
than gravitatoriamente con todos los demas cuerpos involucrados en la simulacién, pero los
planetesimales no interactian entre si (Raymond et al., 2006). Aprovecharemos ese recurso
durante toda la tesis para poder lograr un balance entre el tiempo que dediquemos a realizar
las integraciones y el ntimero de cuerpos a utilizar en cada una de ellas.

Por otro lado es importante aclarar que esta versién del codigo considera que las colisiones
son completamente inelasticas de manera que se conserva la masa en cada colisiéon. Otras
versiones de MERCURY, no liberadas atn para el uso de la comunidad cientfﬁca, cuentan con
subrutinas que incluyen tratamientos mas realistas de las colisiones, como ser el tratamiento
de la fragmentacion y de colisiones tipo hit and run (Chambers, 2013). Por el momento
utilizaremos la version disponible que no las incluye.

Finalmente es importante destacar que para poder hacer uso del c6digo MERCURY es
necesario especificar ciertos parametros fisicos y orbitales del escenario de estudio como
ser por ejemplo la cantidad de embriones y planetesimales a considerar, sus masas y sus
ubicaciones en el disco, sus densidades, sus excentricidades e inclinaciones y el resto de sus

Y(Cabe destacar que el tamaiio realista para el radio solar es de ~ 0.005 ua. Si utilizdramos dicho valor, seria
necesario integrar las érbitas de los planetas més cercanos al Sol con pasos de integracién muy pequerios,
lo que es inviable numéricamente. En este sentido, utilizar un radio ficticio para la estrella central puede
dar lugar a sobreestimaciones en las colisiones centrales.
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elementos orbitales al comienzo de cada simulacién. Todos estos pardmetros dependeran del
escenario de estudio y seran abordados en los préximos capitulos.

Las herramientas descriptas seran utilizadas en los préximos capitulos para el estudio y
analisis de la evolucién de sistemas planetarios durante la etapa gaseosa y etapa post-gas
de formacién. Los parametros especificos necesarios para el uso de cada uno de ellos seran
elegidos acordes al escenario de estudio y seran descriptos en cada uno de ellos.
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En este capitulo analizaremos la formacién de planetas terrestres en escenarios sin pla-

netas gigantes, mediante el uso de simulaciones de N-cuerpos y a partir de condiciones

iniciales arbitrarias y luego mas realistas, obtenidas con el codigo semianalitico.
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Introducciéon y Motivacion

La motivacién més importante de esta tesis es la de estudiar la formacién de planeta de
tipo terrestre en distintos escenarios de formacién. Teniendo en cuenta que el proceso de
acrecién que da lugar a la formacion de estos planetas terrestres es un proceso que depende
fuertemente de la distribuciéon de masa en el sistema y de la presencia o no de planetas
gigantes en él, es que para poder estudiar la diversidad de sistemas planetarios que puedan
formarse alrededor de estrellas de tipo solar es necesario considerar discos protoplanetarios
con diferentes perfiles de densidad superficial, como asi también distintos parametros fisicos
y orbitales para los planetas gigantes que puedan hospedar.

Durante los tltimos afios diversos trabajos observacionales han sugerido que los sistemas
planetarios formados inicamente por planetas de tipo terrestre serian los mas comunes en
el Universo. Por ejemplo, Cumming et al. (2008) infirieron, usando mediciones precisas de
velocidad radial a partir de la biisqueda de planetas con el telescopio Keck, que un 17 %-19 %
de las estrellas de tipo solar tienen planetas gigantes con masas mayores a las 100Mg dentro
de las 20 ua. Més recientemente, Mayor & Queloz (2012) analizaron resultados de un estudio
de ocho afios llevado a cabo en el Observatorio de La Silla con el espectrégrafo HARPS y
sugirieron que cerca del 14 % de las estrellas de tipo solar tienen planetas con masas superiores
a las 50Mg dentro de las 5 ua. También existen trabajos tedricos que complementan estos
estudios observacionales. Por un lado, Mordasini et al. (2009) desarrollaron un gran nimero
de simulaciones en un estudio de sintesis poblacional de sistemas planetarios alrededor de
estrellas de tipo solar y encontraron que la tasa de ocurrencia de planetas con masas mayores
a las 100Mg es de ~ 14.3 %, lo que se corresponde con lo encontrado por Cumming et al.
(2008). Mas recientemente, Miguel et al. (2011) desarrollaron un cédigo semianalitico para
computar la formacion de sistemas planetarios. El resultado mas importante de estos autores
sugiere que los sistemas planetarios formados tinicamente por planetas rocosos pequenos
representarian la gran mayoria en el Universo.

El modelo estandar de nebulosa solar de masa minima (MMSN por sus siglas en inglés
de Minimum Mass Solar Nebula) desarrollado por Weidenschilling (1977) y Hayashi (1981)
predice que los perfiles de densidad superficial de gas y polvo del Sistema Solar varian
aproximadamente como R~?, donde R es la distancia a la estrella central. Luego de estos
trabajos hubo varios otros que intentaron mejorar estos estudios. Davis (2005) por ejemplo,
analizaron nuevamente el modelo de nebulosa solar y predijeron que la densidad superficial
sigue un perfil de R7%% en la regién interna del disco y, a continuacién, un decaimiento
exponencial. Mas tarde Desch (2007) adoptaron las posiciones iniciales de los planetas del
Sistema Solar en el marco del modelo de Niza (Tsiganis et al., 2005) y sugirieron que la
densidad superficial de la nebulosa solar varfa como R~%2. Més recientemente, Andrews
et al. (2009, 2010) analizaron las estructuras de discos protoplanetarios en la regién de
formacién estelar de Ofiuco e infirieron que los perfiles de densidad superficial siguen una ley
de potencias en la regién interna del disco como R~7 y un decaimiento exponencial hacia
valores grandes del radio, donde ~ varia entre 0.4 y 1.1, con una media de 0.9.

También existen varios trabajos que han tratado de reconstruir nebulosas minimas de
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masa extrasolar (MMEN en inglés por sus siglas en inglés de Minimum Mass Extrasolar
Nebula) utilizando observaciones de exoplanetas. Por un lado, Kuchner (2004) utiliz6 11
sistemas planetarios con planetas de la masa de Jupiter detectados por velocidad radial
para tratar de construir una MMEN. Por otro lado, Chiang & Laughlin (2013) usaron datos
de observaciones con Kepler de sistemas planetarios con Stper-Tierras para formar una
MMEN. Ambos estudios reproducen perfiles de densidad empinados. De hecho Kuchner
(2004) encontré que los perfiles de densidad varian como R~2 para sistemas con gigantes,
y Chiang & Laughlin (2013) encontraron que los perfiles de sistemas con Stper-Tierras
varfan como R~!-6. Més recientemente, Raymond & Cossou (2014) sugirieron que en realidad
no es correcto asumir un perfil de disco universal dado que los célculos de los perfiles de
densidad superficial en sistemas formados por multiples planetas muestran un gran rango de
pendientes para los perfiles.

A raiz de todos estos estudios sobre cémo deberian ser los perfiles de densidad superficial
de los sistemas planetarios, muchos autores han intentado analizar cémo estos distintos
perfiles podrian afectar o no a la formaciéon de planetas de tipo terrestre. Kokubo et al.
(2006) investigaron la formacién de planetas terrestres mediante el uso de simulaciones de
N-cuerpos a partir de diferentes perfiles de densidad superficial en escenarios sin gas y con
planetas gigantes incluyendo tinicamente embriones planetarios (sin planetesimales) en el
disco y haciendo estudios en un rango angosto de semiejes, entre 0.5 ua y 1.5 ua. Raymond
et al. (2007a), también mediante el uso de simulaciones de N-cuerpos, simularon la formacién
de planetas terrestres sin gigantes gaseosos para un amplio rango de masas estelares. En
particular, para estrellas de tipo solar desarrollaron simulaciones en un rango de semiejes
mas amplio que el asumido por Kokubo et al. (2006), entre 0.5 ua y 4 ua, pero tampoco
examinaron los efectos de una poblacién de planetesimales en sus simulaciones.

Nuestro primer estudio (E1), se basa entonces en el andlisis de la formacién de planetas
terrestres en escenarios sin planetas gigantes gaseosos, siguiendo los resultados observacionales
que sugieren que esta clase de sistemas seria el més comin en el Universo, variando las
pendientes del perfil de densidad superficial e incluyendo, en un andlisis de simulaciones de
N-cuerpos, las poblaciones de embriones y planetesimales. Ademés, incluimos el anélisis de
la acrecién de agua en estos planetas, enfocandonos principalmente en los que se encuentran
en la zona de habitabilidad. Motivados por los resultados de Miguel et al. (2011), enfocamos
nuestro analisis en discos de baja masa, dado que este tipo de discos no serian capaces de
formar planetas gigantes. Ahora bien, es importante mencionar en qué etapa de la formacion
de un sistema planetario realizamos nuestro estudio y a partir de qué condiciones iniciales.
En la primera parte de este capitulo estudiamos la formacién de planetas terrestres en un
disco libre de gas, es decir, consideramos que el gas ya se disipd, y las condiciones iniciales
adoptadas, es decir las distribuciones iniciales de embriones y planetesimales son elegidas de
manera arbitraria para el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos.

Sin embargo, es importante mencionar, que las etapas mas tempranas de la formacién de
estos sistemas cuando aiin hay gas en el disco protoplanetario, puede dar lugar a la formacion
de embriones y planetesimales con distribuciones y caracteristicas fisicas muy diferentes a
las elegidas de manera arbitraria.

A pesar de esto y en general, muchos de los trabajos que analizan mediante simulaciones
numéricas la ultima etapa de acrecion planetaria luego de la disipacion del gas, consideran
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condiciones iniciales arbitrarias (O’Brien et al., 2006; Raymond et al., 2009; Morishima et al.,
2010; Walsh et al., 2011). Esto es, eligen al azar las distribuciones iniciales de embriones y
planetesimales, ademés de sus respectivos pardmetros fisicos como la masa y el resto de sus
elementos orbitales.

En este sentido, nuestro segundo estudio (E2), se basa en desarrollar nuevamente si-
mulaciones de N-cuerpos en el escenario propuesto, es decir en discos de baja masa, sin
planetas gigantes y alrededor de estrellas de tipo solar, pero partiendo de condiciones iniciales
mas realistas obtenidas a partir de los resultados del modelo semianalitico descripto en el
capitulo anterior, con el objetivo principal de estudiar la sensibilidad de los resultados a la
consideraciéon de condiciones iniciales mas realistas.

Propiedades del disco protoplanetario

Para poder determinar las distribuciones iniciales de embriones y planetesimales es
necesario primero definir ciertos parametros del disco protoplanetario. La densidad superficial
del disco es uno de ellos, junto con los pardmetros que la caracterizan, dado que a partir de
esta densidad es que podremos determinar la distribucién de la masa sélida en el sistema.

En este capitulo, asi como en el resto de esta tesis, utilizaremos el modelo de disco
protoplanetario propuesto por Andrews et al. (2009) que representa a la densidad superficial
de gas mediante

S(R) = %0 (5) TR (5.1)
donde Z(g) es una constante de normalizacién, R la coordenada radial en el plano medio del
disco, R, el radio caracteristico del disco, y v el exponente que representa al gradiente en
el perfil de densidad superficial. Este perfil, que combina una ley de potencias en la regién
interna del disco con un decaimiento exponencial en las zonas mas externas para lograr
definir un radio externo sin tener que elegir uno arbitrariamente, esta basado en los trabajos
de Lynden-Bell & Pringle (1974) y Hartmann et al. (1998), y representa una solucién simple
a las ecuaciones de evolucién de un disco de acrecién viscoso que se ajusta muy bien a las
observaciones de discos realizadas por Andrews et al. (2009). Estos autores seleccionaron
una muestra de 17 discos protoplanetarios observados en la regién de formacién estelar de
Ofiuco, y estudiando la distribucién del polvo determinaron que las masas de estos discos
varian en un rango de 0.005M¢ a 0.14M con una media aproximada de 0.055M), que los
radios caracteristicos rondan entre las 20 ua y 200 ua con una media de 50 ua, siendo el
radio caracteristico el radio que determina la posicién a partir de la cual el perfil de densidad
superficial comienza a modelarse por medio de un decaimiento exponencial, y que el valor
del exponente ~ se encuentra entre 0.4 y 1.1, con una media de 0.9.

Integrando la ecuacion 5.1 sobre el area total del disco, Eg puede expresarse como

Mg
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donde Mj es la masa del disco. Andlogamente, la densidad superficial de sélidos ¥5(R) esté
representada por

RN\77 _(Rry-
2s(}%) = Egnhielo (R) € (RC) ’Y7 (53)
C
donde 7mpielo representa un incremento en la densidad superficial de sélidos debido a la
condensacion del agua més alla de la linea de hielo. Siguiendo el trabajo de Hayashi (1981),

Thielo €8 1/4 dentro, y 1 fuera de la linea de hielo la cual estd localizada en 2.7 ua '

Una vez ya derivado el valor de Eg, la relacién entre ambos perfiles de densidad superficial
(el de gas y el de sélidos) viene dada a partir de la abundancia de elementos pesados en el
disco como

0 0
(;) :(3) 101/ = o 10Fe/H)) (5.4)
g/ % g/ 0

donde zj es la abundancia primordial de elementos pesados en el Sol, y [Fe/H] la metalicidad.
Dado que trabajaremos con una estrella central de tipo solar, [Fe/H] = 0 con M, = 1Mg,.
Luego,

% = 2%, (5.5)
donde zp = 0.0149 (Lodders, 2003). Como mencionamos previamente, en este estudio
consideramos un disco de baja masa con My = 0.03M, para garantizar que no se formen
planetas gigantes en los sistemas planetarios que queremos estudiar (Miguel et al., 2011). El
exponente 7y es otro parametro relevante para el modelo porque es justamente el que define o
determina cudn masiva serd o no la parte interna del disco protoplanetario que dara lugar a
la formacion de planetas terrestres. En la primera parte de este trabajo exploraremos tres
valores diferentes para el exponente, v = 0.5, 1 y 1.5. Estos valores representan discos mas
bien chatos (7 = 0.5) en los que la densidad de gas y s6lidos estan bien distribuidos y no
tienen dreas de acumulacion de gas y sélidos preferencial, a perfiles mas empinados (v = 1.5)
donde hay mayor acumulacién de sélidos en la parte mas interna del disco alrededor de
la linea de hielo. La figura 5.1 muestra la representacion de estos perfiles. Finalmente, el
radio caracteristico adoptado es R. = 50 ua, que es un valor representativo para todas las
observaciones de discos realizadas por Andrews et al. (2010).

Las caracteristicas del disco protoplanetario recién mencionadas serdn aplicadas tanto a
E1 como a E2 de la misma manera.

'Si bien seguimos el modelo clésico de Hayashi (1981), vale la pena mencionar que Lodders (2003) encontré
un valor distinto para el incremento de s6lidos debido a la condensacién del agua por detras de la linea de
hielo y que corresponde a un factor de 2 en vez de 4.
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Figura 5.1. Perfiles de densidad superficial de sélidos adoptadas para distintos valores del
exponente ~. El salto en el perfil, ubicado a 2.7 ua, se debe a la condensacion del agua mas alld
de la linea de hielo. La linea negra vertical marca la posicién del radio caracteristico elegido a

50 ua.

Distribucion inicial de agua

Incluimos en el disco protoplanetario una distribucién inicial de agua, similar a la utilizada
por Raymond et al. (2004, 2006), que esté basada en datos obtenidos de meteoritos primitivos
a partir de estudios desarrollados por Abe et al. (2000). Ademés, debido al salto en la densidad
superficial de sélidos, asumimos que los cuerpos que se encuentren mas alld de la linea de hielo
presentan un 50 % de agua por unidad de masa (Mandell et al., 2007). Luego, el contenido de
agua por unidad de masa como funcién de la distancia a la estrella central viene dado por

0.001 %, R < 2ua
0.1% 2ua < R<25ua
W(R) = ’ 5.6
() 5%, 2.5ua < R < 2.7 ua (5-6)
50 %, R > 2.7 ua.

Esta distribucion es asignada a cada cuerpo en nuestras simulaciones, tanto a embriones
como a planetesimales, de acuerdo a su ubicacién inicial. Es importante tener en cuenta
que en nuestras simulaciones no se considera la pérdida de agua durante los impactos, y
por lo tanto los contenidos finales de agua representan limites superiores. Por otro lado, es
también importante aclarar que esta distribucién de agua esta basada en datos exclusivos
de meteoritos de nuestro Sistema Solar y no podemos determinar cuan representativa es
de la gran diversidad de sistemas planetarios extrasolares. Sin embargo, adoptamos esta
distribucién para poder estudiar el contenido de agua final de los planetas resultantes y su

potencial habitabilidad.
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Nota: Es importante mencionar, aunque lo aclararemos posteriormente, que esta
distribucién de agua sera incorporada en nuestras simulaciones del estudio E1 como a
E2 al comienzo del desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos.

Condiciones Iniciales

A continuacion, describiremos las caracteristicas de las condiciones iniciales utilizadas para
realizar los dos estudios mencionados previamente. El primero, con el objetivo de estudiar la
diversidad de sistemas planetarios que pueden formarse en discos de baja masa sin gigantes,
v el segundo, con el objetivo de analizar principalmente la sensibilidad al uso de condiciones
iniciales més realistas.

5.4.1 1" set: condiciones iniciales arbitrarias

Para este primer set de simulaciones, referentes al estudio E1, el tiempo inicial para
nuestras simulaciones representa la época en la cual el gas del disco ya se ha disipado y no
hemos estudiado la etapa previa de formacién.

Dado que nuestro objetivo en este capitulo es enfocarnos en la formacién de planetas de
tipo terrestre, es que definimos nuestra zona de estudio y de formacién entre 0.5 ua y 5 ua.
La componente sélida del disco esta representada por una distribucién bimodal formada
tanto por embriones planetarios como por planetesimales. Asumiendo que la masa del disco
protoplanetario es de My = 0.03M, podemos calcular la masa total de s6lidos en la regién de
estudio y obtener la masa dentro y fuera de la linea de hielo para cada perfil. Para discos con
~v = 0.5 la masa total en sélidos es de 3.21 My, para discos con v = 1 la masa total en sélidos
es de 7.92Mg, y para discos con v = 1.5 la masa total en so6lidos es de 13.66 Mg. Luego,
distribuimos esta masa en acuerdo con varios trabajos de acrecién planetaria (Kokubo & Ida,
1998), donde se le otorga la mitad de la masa sélida de la regién a cada componente, es decir,
la mitad de la masa sélida en planetesimales y la otra mitad en embriones planetarios. Para
poder distinguir ambas poblaciones, la masa adoptada para los planetesimales (que serd la
misma para cada uno de ellos) debe ser de un orden de magnitud menor que la asociada a
los embriones (los cuales también tendran todos la misma masa en este primer estudio). En
este y en futuros trabajos consideraremos 1000 planetesimales por simulacién, distribuidos
también entre 0.5 ua y 5 ua, con el objetivo de modelar eficientemente el fenémeno de la
friccién dindmica (O’Brien et al., 2006). De acuerdo a esta distribucion, las tablas 5.1 y 5.2
nos muestran, por escenario y por regioén, la cantidad de embriones y planetesimales, y sus
masas, respectivamente.

Las densidades fisicas de embriones y planetesimales se consideran de 3 gr cm™ y

3

1.5gr cm ™7, respectivamente. Los semiejes mayores, tanto de embriones como de planetesi-

males, son generados a partir del uso de un método de aceptacion-rechazo de Von Newmman
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Cuadro 5.1. Cantidad de embriones y planetesimales resultantes en cada region del disco y

para cada perfil de densidad superficial.

v | N° embriones | N° embriones | N° planetesimales | N° planetesimales
R < Rpyielo R > Ryielo R < Ryielo R > Ryielo
0.5 13 11 552 448
1 20 10 666 334
1.5 35 10 779 221

Cuadro 5.2. Masas individuales de embriones y planetesimales resultantes en cada region del
disco y para cada perfil de densidad superficial.

v | Masa de embr. | Masa de embr. | Masa de planet. | Masa de planet.
R < RHielo R> RHielo R < RHielo R > RHielo

0.5 ] 1.6 x 1072 Mg 0.13Mg 3.87 x 107 My, | 3.09 x 1073 My,

1 0.04 Mg 0.32Mg 1.18 x 1073 Mg | 9.49 x 1073 Mg
1.5 0.06 Mg, 0.47 Mg, 2.68 x 1073 Mg, 0.021 Mg,

usando la densidad superficial de sélidos de la ecuacién 5.3. El resto de los elementos orbitales
como excentricidades e inclinaciones iniciales, fueron tomadas al azar considerando valores
menores a 0.02 y 0.5° respectivamente, y de la misma manera adoptamos valores al azar
para el argumento del perihelio w, la longitud del nodo ascendente €2 y la anomalia media
M, entre 0° y 360°, tanto para embriones como para planetesimales.

5.4.2

240 get: condiciones iniciales méas realistas

El proceso de formacién planetaria ha sido desarrollado en general considerando condiciones
iniciales arbitrarias, dividiendo en iguales partes la masa sélida del disco en embriones y
planetesimales. Mas aun, algunos trabajos (Chambers, 2006; O’Brien et al., 2006) asumen
que los embriones tienen una misma masa constante a lo largo de todo el disco. Sin embargo
estas condiciones representan un estado particular del disco. Considerar que la masa sélida
se distribuye en partes iguales entre embriones y planetesimales puede ser una hipotesis
razonable dado que esta situacion depende de la evolucién del disco. Sin embargo, considerar
que la poblaciéon de planetesimales se distribuye homogéneamente a lo largo del disco puede
no serlo tanto, basicamente porque las tasas de acrecién de planetesimales son proporcionales
a la densidad superficial de sélidos y a la frecuencia Kepleriana. Estas cantidades crecen
cerca de la estrella central, y por lo tanto es esperable que los embriones méas internos crezcan
maés rapido acretando toda la masa disponible en planetesimales, vaciando la regiéon interna
de estos pequenos cuerpos. Dado que los embriones s6lo pueden acretar planetesimales de
sus zonas de alimentacién, que son muy angostas cerca de la estrella central, es esperable
encontrar muchos embriones pequenios y practicamente ningin planetesimal en la regién
interna del disco al momento de la disipacion del disco de gas.
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Para testear la sensibilidad de los resultados de simulaciones de N-cuerpos a las distri-
buciones iniciales utilizadas de embriones y planetesimales, construimos un segundo set de
simulaciones para luego compararlas con las del primer set. Este segundo set de simulaciones
asume condiciones iniciales derivadas del modelo semianalitico previamente descripto en el
capitulo 4, que modela la formacién de un sistema planetario durante la etapa gaseosa. Dado
que el objetivo es poder comparar estas simulaciones con las del primer set, los parametros
del disco protoplanetario y la regién de estudio definida es la misma.

El modelo semianalitico comienza con una distribucién inicial de embriones, separados por
10 radios de Hill mutuos, donde la masa de cada uno se corresponde a la masa de transiciéon
entre el régimen de crecimiento en fuga y el régimen de crecimiento oligarquico (Ida &
Makino, 1993). En este estudio (E2), sélo desarrollaremos simulaciones para el escenario
con v = 1.5. La poblacién de planetesimales esta representada por el perfil de densidad de
solidos que evoluciona en el tiempo debido a la migracién de los planetesimales y por la
acrecion por parte de los embriones. Los embriones, durante la etapa gaseosa, crecen por
acrecién de planetesimales y otros embriones. Los planetesimales, cuyos radios consideramos
que son de 10 km, si bien estan afectados por la friccion con el disco de gas, debido a que
son planetesimales grandes, la migracion que sufren no es significativa como para modificar
las cantidades de agua finales que presenten. Por tal motivo es que podemos asociar la
distribucién de agua de la ecuacién 5.6 a los resultados finales de las simulaciones de la
etapa gaseosa. Recordemos también que cuando la distancia entre dos embriones es menor a
3.5 radios de Hill, los embriones se fusionan en uno sélo, asumiendo colisiones perfectas sin
pérdida de masa.

Una vez utilizado el cédigo semianalitico, las configuraciones de embriones y densidad
superficial de planetesimales una vez que el gas se disipa por completo, a los 3 Ma, esté
en acuerdo con las utilizadas arbitrariamente en varios trabajos: encontramos la misma
proporcién de masa tanto en embriones como en planetesimales. Cabe aclarar que esta
configuracién particular se da luego de 3 Ma de evoluciéon durante la etapa gaseosa de
formacién.

La figura 5.2 muestra los resultados de la evolucién del sistema planetario al final de
la etapa gaseosa, que seran utilizados como condiciones iniciales para el desarrollo de
simulaciones de N-cuerpos en el 29° set de corridas. El panel a) representa la distribucién de
embriones utilizada para iniciar la evolucién de la etapa gaseosa con el codigo semianalitico
mientras que el panel ¢) muestra la densidad superficial de planetesimales, que no es mas
que la dada por la ecuacién 5.3, para iniciar la misma etapa. Los paneles b) y d) muestran
los resultados de la evolucién de dicha distribuciéon de embriones y perfil de planetesimales,
luego de 3 Ma. Los paneles de la derecha, b) y d), son entonces las condiciones iniciales para
el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos. En este momento, al final de la etapa gaseosa,
la configuracién del sistema estd en acuerdo con varios trabajos previamente mencionados:
encontramos la mitad de la masa en embriones y la otra mitad en planetesimales. Sin embargo,
las masas individuales de embriones y planetesimales son distintas, y una diferencia bien
marcada respecto al 1" set de condiciones iniciales es que en este caso no tenemos poblacion
de planetesimales por dentro ~ 1.5 ua. El sistema cuenta con 57 embriones distribuidos
entre 0.5 ua y 5 ua, mas 1000 planetesimales con masas individuales de 7.24 x 1073 M. Los
semiejes de los embriones son resultado del modelo semianalitico, mientras que los semiejes
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Figura 5.2. Distribuciones iniciales y finales de embriones y planetesimales obtenidas con el
c6digo semianalitico. Los paneles a) y b) representan la distribucién inicial y final de embriones,
respectivamente, al final de la etapa gaseosa luego de 3 Ma de evolucién. Al comienzo a) hay 223
embriones entre 0.5 ua y 5 ua. Luego de 3 Ma de evolucién s6lo quedan 57 embriones en la misma
regién. Los paneles ¢) y d) representan el perfil inicial y final de planetesimales, respectivamente.
Luego, los paneles b) y d) representan los resultados del cédigo semianalitico y por ende, las
condiciones iniciales para el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos. La linea gris vertical
representa la posicion de la linea de hielo en 2.7 ua.

de los planetesimales son definidos a partir de un método Von Newmman. Al igual que para
el 1°" set de condiciones iniciales, el resto de los elementos orbitales como excentricidades e
inclinaciones iniciales, fueron tomadas al azar considerando valores menores a 0.02 y 0.5°,
respectivamente, y de la misma manera adoptamos valores al azar para el argumento del
perihelio w, la longitud del nodo ascendente () y la anomalia media M, entre 0° y 360°, tanto

para embriones como para planetesimales.

Caracteristicas de las simulaciones de N-cuerpos

Las simulaciones de N-cuerpos siempre comienzan una vez que el gas se ha disipado,
independientemente de si utilizamos condiciones arbitrarias (E1) o de si utilizamos con-
diciones iniciales més realistas provistas por un cédigo que analiza la formaciéon durante
la etapa gaseosa (E2). El c6digo numérico utilizado en todas las simulaciones es el codigo
MERCURY desarrollado por Chambers (1999). Usamos particularmente el integrador hibrido
que combina un algoritmo simpléctico de segundo orden para el tratamiento de las interac-
ciones gravitatorias entre objetos con separaciones mayores a 3 radios de Hill, y un método
Bullirsh-Stoer para el tratamiento de los encuentros, como fuera descripto detalladamente
en el capitulo anterior.

Como ya mencionamos, las colisiones son consideradas como ineldstica que conservan la
masa y la cantidad de agua. Para reducir el tiempo de CPU consideramos sélamente las
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interacciones gravitatorias entre embriones entre si, y entre embriones y planetesimales, no
asi entre planetesimales y planetesimales (Raymond et al., 2006). El hecho de considerar
1000 planetesimales por simulacién nos permite decir que éstas son simulaciones de alta
resolucién que nos permiten modelar detalladamente el fenémeno de la friccién dindmica.

Dado que los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar pudieron haberse formado en
una escala de tiempo de 100 Ma a 200 Ma (Touboul et al., 2007; Dauphas & Pourmand,
2011; Jacobson et al., 2014), integramos nuestras simulaciones por 200 Ma. Para computar
la 6rbita mas interna con suficiente precision, usamos un paso de integracion de 6 dias. Para
evitar errores numeéricos debido a érbitas con perihelios pequefios consideramos un radio
artificial para la estrella central de 0.1 ua. Recordemos que, como mencionamos en el capitulo
anterior, esta consideracién de un radio no realista puede dar lugar a la sobreestimacion de
colisiones con la estrella central.

Debido a la naturaleza estocastica del proceso de acreciéon y a los elevados tiempos de CPU
que se necesitan, es que desarrollamos sélo tres simulaciones por cada escenario variando
al azar el niimero de semilla que genera las condiciones iniciales antes mencionadas. Es
importante también mencionar que cada una de nuestras simulaciones conserva la energia en
hasta una parte en 103.

Resultados

En esta seccién describiremos primero de manera global los resultados mas importantes de
las simulaciones de N-cuerpos del 1¢" set de condiciones iniciales, muchos de los cuales fueron
previamente expuestos en la Tesis de Licenciatura aunque publicados posteriormente durante
el primer afio de doctorado, durante el cual hemos realizado nuevos andlisis y mejoras en los
gréficos. Luego analizaremos de forma més detallada los resultados del 29° set comparando
con los del 1°" set, y viendo qué tan sensible a los resultados finales es el uso de condiciones
iniciales mas realistas.

5.6.1 [ Resultados generales para v = 0.5, 1 y 1.5 del 1°" set

Para el andlisis de estas simulaciones definimos la zona de habitabilidad entre 0.8 ua y
1.5 ua, en acuerdo con la definida por Kasting et al. (1993) y Selsis et al. (2007). Sin embargo,
dado que localizar a un planeta dentro de esta regién no garantiza la potencial habitabilidad,
restringiremos a nuestros planetas a que, ademas, presenten perihelios ¢ > 0.8 ua y afelios
Q@ < 1.5 ua, de manera que la O6rbita completa del planeta quede contenida dentro de los
limites de habitabilidad durante toda la evolucién (de Elia et al., 2013) para ser considerado

"Recordemos que el tiempo de CPU escalea como O(NN 2), donde estrictamente, el nimero total de operaciones
a realizar es N2 + 2Nn + n?, siendo N el nimero de embriones y n el nimero de planetesimales. Si no
consideramos las interacciones gravitatorias entre planetesimales entre si, el nimero de operaciones se
reduce a N2 4+ 2Nn dado que el nimero de planetesimales a utilizar es significativamente mayor que el
ntmero de embriones.
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como potencialmente habitable. Con respecto a los contenidos de agua, consideraremos que
son significativos cuando sean similares a los contenidos de agua en la Tierra, es decir, de al

menos un OT (océano terrestre) .

e Simulaciones con perfiles chatos (v = 0.5): En términos generales, al final de la

evolucién los sistemas planetarios formados a partir de considerar un valor de v = 0.5
presentan entre 6 y 7 planetas en la regién de estudio entre 0.5 ua y 5 ua con una masa
total en el rango de 1.5Mg a 1.6Mg. La masa de cada planeta estd entre 0.03Mg vy 0.57Mg.
Todas las simulaciones forman planetas muy pequenos en la ZH con masas entre 0.03Mg y
0.1Mg,. Los contenidos finales de agua de estos planetas varian entre 0.06 % y 5.37 %, lo que
representa entre 0.2 OT y ~ 6 OT.
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Figura 5.3. Evolucién temporal de la S3 para v = 0.5. El area celeste representa a la ZH y
las curvas celestes son curvas de perihelio y afelio constante. Los embriones planetarios estan
representados por puntos coloreados segun la cantidad de agua por unidad de masa representada
en la escala de colores. En este escenario hay un sélo embrién en la ZH localizado en 1.15 ua con
una masa de 0.03Mg y un contenido de agua de 5.37 %, lo que representa aproximadamente
unos 6 OT.

La figura 5.3 muestra la evolucién temporal de la simulaciéon S3 que es la mas represen-
tativa de las tres. En estos sistemas hemos extendido nuestras simulaciones hasta 250 Ma.
Podemos ver diagramas excentricidad vs. semieje mayor a distintas épocas de la evolucién.

"Recordemos del capitulo 3 que 1 OT equivale a 2,8 x 10~ My,.
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Cuadro 5.3. Caracteristicas generales de los planetas de la ZH en las simulaciones S1, S2 y S3
con v = 0.5. a; y ar son los semiejes mayores iniciales y finales, respectivamente, de los planetas
de la ZH, M es la masa final, W es la cantidad de agua final por unidad de masa, en % y también
en OT, luego de 250 Ma, y Tyig es el tiempo del tltimo impacto gigante que el planeta sufre, en
Ma. El planeta de S3 no sufre ningiin impacto gigante, sino que s6lo acreta planetesimales.

| Simulacion | a;[ua] | ag[ua] [ M[Mg] | W[%] | W[OT] | Tuic [Ma] |

S1 0.95 0.94 0.1 4.44 16 146
S2 1.28 1.36 0.1 0.06 0.2 49
S3 1.20 1.15 0.03 5.37 6 —

Al comienzo, tanto embriones como planetesimales son excitados rapidamente. Con el tiem-
po, las excentricidades de embriones y planetesimales aumentan hasta que sus orbitas se
cruzan dando lugar a posibles colisiones. Al final de la simulacién sélo unos pocos planetas
permanecen en la regién de estudio. El sistema esta formado por un planeta interno ubicado
a 0.72 ua, el cual presenta una masa de 0.06 Mg, también presenta un planeta ubicado en la
ZH con 0.03Mg, y finalmente contiene al planeta mas masivo ubicado en 2.87 ua con 0.48Mg,.
Las demés simulaciones con este perfil presentan resultados similares.

Luego de 250 Ma de evolucién muchos embriones y planetesimales fueron removidos
del disco. Los porcentajes de embriones y planetesimales que aiin permanecen en la region
de estudio al final de la evolucién son de 29 % y 46 %, respectivamente. Estos porcentages
representan 1.52Mg y 0.59Mg. La masa remanente en planetesimales sélo representa un
18 % de la masa total inicial en el sistema por lo que no modificara significativamente al
sistema si se lo dejara evolucionar por mas tiempo.

El mecanismo de remociéon de masa mas importante tanto para embriones como para
planetesimales es la acreciéon. En general, en este escenario con v = 0.5, ningin embrién
colisiona con la estrella central y ninguno es eyectado del sistema. Sélo un 2.2% de los
planetesimales colisiona con la estrella central y sélo un planetesimal (0.1 %) es eyectado
del sistema. Estos resultados son consistentes con la poca masa que el escenario presenta
inicialmente en la zona interna del disco debido al valor de .

Como mencionamos, todas las simulaciones forman planetas en la ZH y un resultado
notable es que ninguno de ellos proviene de la zona externa del disco como podemos ver en
la tabla 5.3, es decir de més alla de la posicién de la linea de hielo. Esto es una consecuencia
natural de que, por ser éste el escenario menos masivo en la zona interna, las interacciones
gravitatorias entre los cuerpos en esta regién son débiles y por lo tanto no hay mezcla de
material que permita que embriones de la regién externa terminen ubicandose en la interna.
Por lo tanto los embriones evolucionan generalmente cerca de su posicién original. Debido a
esto, los planetas resultantes en regiones internas a la linea de hielo sélo acretan embriones y
planetesimales principalmente de esta regién, lo que puede apreciarse en la figura 5.4 que
muestra las zonas de alimentaciéon de los planetas que permanecen en la ZH de las tres
simulaciones. Mds del 90 % de la masa de los planetas a,b y ¢ estaba ubicada originalmente
dentro de la posicion de la linea de hielo.

Todos los planetas de la ZH presentan contenidos de agua significativos, los cuales se
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Figura 5.4. Zonas de alimentacién para los planetas de las simulaciones S1, S2 y S3 que
permanecen en la ZH, para discos con v = 0.5. El eje y representa la fraccién de masa del planeta
final luego de 250 Ma de evolucién y el eje x representa la zona de donde el planeta acreté6 masa
durante toda su evolucién. Como puede apreciarse, la mayoria de la masa acretada por estos
planetas proviene de la region interna del disco.

ubican en el rango de 0.06 % a 5.37 %, lo que representa entre 0.2 OT y 16 OT. El rol de los
planetesimales en estas simulaciones es muy importante dado que son los responsables de
aportarles a los planetas de la ZH estas cantidades de agua. De hecho, casi el total del agua
final de estos planetas se debe a la acrecién de planetesimales ricos en agua. Sin embargo, la
acrecion de estos planetesimales no fue la responsable de otorgar las masas finales a estos
planetas sino lo fue la acreciéon de otros embriones.

e Simulaciones con perfiles moderados (7 = 1): Para este escenario desarrollamos

también tres simulaciones y extendimos su evoluciéon hasta los 300 Ma. Los planetesimales
remanentes a ese tiempo representan una fracciéon de masa muy pequefia respecto a la original
por lo que cual no modificaran el sistema significativamente. En general, los sistemas finales
de este escenario presentan entre 6 y 7 planetas con una masa total entre 4Mg y 4.45Mg.
Las masas individuales de los planetas varian entre 0.04Mg v 1.9Mg. Aqui también, todas
las simulaciones presentan planetas en la ZH con masas en el rango de 0.18 Mg a 0.52Mg,
con contenidos de agua en masa de entre 2.54% y 9%, lo que representa entre 34 OT y
167 OT.

La evolucién temporal y los resultados globales de este escenario son similares al de
~v = 0.5 por lo que no profundizaremos en una descripcién particular. Sin embargo podemos
mencionar que en general, la diferencia mas destacada entre este escenario y el anterior es
que las masas y las cantidades de agua de los planetas finales, en particular de aquellos de
la ZH son més altas, y que las méximas excentricidades e inclinaciones alcanzadas por el
planeta menos masivo del sistema son también mas altas que en el anterior debido a que este
escenario, al ser mas masivo, favorece el aumento en la excitacion. Aun asi, los planetas que
se forman en la ZH no provienen de la zona externa del disco, lo que implica que, a pesar de
que este escenario es méds masivo en la zona interna, no lo es lo suficiente como para dar
lugar a una mezcla radial significativa de material entre ambas regiones, por dentro y por
fuera de la linea de hielo. Cabe destacar también que en este escenario, como en el anterior,
los planetesimales son los responsables del contenido final de agua en los planetas de la ZH,
no asi de su masa final, dado que son los embriones los que juegan el papel mas importante
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en esta cantidad.

e Simulaciones con perfiles empinados (7 = 1.5): Dado que este escenario es el que

presenta el perfil mas empinado, se espera que sea el mas diferente a los demas, y el que méas
favorezca a la formaciéon de planetas con masas similares a la Tierra en la zona interna.

Desarrollamos tres simulaciones y las integramos por 200 Ma. A diferencia de los escenarios
anteriores, al final de cada simulaciéon practicamente no hay masa como para continuar el
proceso de acrecién y, por lo tanto, este resultado sugiere que estos sistemas han alcanzado
su configuracién final. En términos generales, luego de 200 Ma encontramos entre 4 y 7
planetas en la regiéon de estudio con una masa total entre 6.97Mg y 8.81Mg. Las masas de
los planetas individuales varia entre 0.06 Mg v 3.08Mg, y en particular los de la ZH entre
0.66 Mg vy 2.21Mg. Todos las simulaciones forman planetas en la ZH y en particular una
de ellas forma dos. Los porcentajes finales de agua en masa de estos planetas varian entre
4.51 % y 39.48 %, los que representan 192 OT y 2326 OT, respectivamente. En la figura 5.5
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Figura 5.5. Evolucién temporal de la S2 para v = 1.5. El area celeste representa a la ZH y
las curvas celestes son curvas de perihelio y afelio constante. Los embriones planetarios estan
representados por puntos coloreados segun la cantidad de agua por unidad de masa representada
en la escala de colores. En este escenario hay dos planetas en la ZH, con masas de 1.19Mg
y 1.65Mg y contenidos de agua de 4.51 % y 39.48 %, los que representan 192 OT y 2326 OT,
respectivamente.

mostramos la evolucién temporal de la simulacién S2 que es la que formé dos planetas en
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la ZH. En este caso la excitacién dindmica de las excentricidades e inclinaciones tanto de
embriones como de planetesimales aumenta mucho mas rapido que en los otros escenarios.
Esto promueve la mezcla de material entre la zona interna y externa a la linea de hielo. Al
final de la evolucién el sistema planetario presenta al planeta més interno en 0.47 ua con
una masa de 0.6 Mg, dos planetas en la ZH con 1.19Mg y 1.65Mg, y al planeta més masivo
ubicado a 3.35 ua con una masa de 2.15Mg Este sistema es el que presenta planetas mas
masivos en comparacion con los anteriores y muestra los efectos de la friccién dinamica, que
detallaremos mas adelante.

A 200 Ma, el sistema finaliza con s6lo un 4.1 % de planetesimales remanentes entre 0.5 ua
y 5 ua, mientras que un 15.5% de embriones atiin permanece en el disco. El mecanismo de
remocién de masa mas importante es el de acrecién nuevamente. Ningtn embrién colisiona
con la estrella central ni es eyectado del sistema. Sin embargo, un 23.4 % de los planetesimales
colisiona con la estrella central y un 11.9 % se eyecta del sistema. Esta eyeccién de material
también confirma que las interacciones gravitatorias en este escenario son mas fuertes que en
los anteriores.

Todas las simulaciones presentan planetas en la ZH y en particular una presenta dos. La
caracteristica distintiva de estos planetas respecto a los anteriores, es que dos de los cuatro
planetas de la ZH provienen de la regiéon externa del disco, méas allad de la linea de hielo. Las
fuertes interacciones gravitatorias dan lugar a la mezcla de material que logra la migracién'
de embriones externos hacia las zonas de habitabilidad (Fernandez & Ip, 1981).

Finalmente, este es el escenario mas peculiar de los tres dado que es el tinico que presenta
mundos de agua: planetas con altos porcentajes de agua por unidad de masa primordiales,
provenientes de regiones externas del disco.

Nota: Detalles més precisos sobre este tltimo escenario seran abordados en la proxima
seccién mediante un analisis comparativo con los mismos escenarios pero formados a
partir de condiciones iniciales més realistas.

5.6.2 | Andlisis comparativo general entre el 1¢ y el 29° set

Dado que, de los tres escenarios previamente descriptos el mas distintivo es el que
corresponde a v = 1.5, no sélo por ser el tinico escenario que logra formar mundos de agua
sino también porque es el escenario que forma planetas en la ZH con masas més similares
a las de la Tierra, es que en este segundo set de simulaciones sélo obtenemos condiciones
iniciales para comparar con este perfil.

Las distribuciones iniciales asociadas a embriones planetarios y planetesimales para ambos
sets de simulaciones, usadas como condiciones iniciales para el desarrollo de simulaciones de N-
cuerpos pueden verse en la figura 5.6. Las distribuciones en azul, tanto para embriones (panel
a) como para planetesimales (panel b) fueron las utilizadas para desarrollar las simulaciones

Y(Cabe destacar que esta migracién es una migraciéon inducida por la interaccién gravitatoria entre el planeta
y los embriones y planetesimales a su alrededor.
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Figura 5.6. El panel a) muestra las distribuciones de embriones usadas para realizar las
simulaciones de N-cuerpos. Los cuadrados azules representan la distribuciéon de embriones del
1°" set. Los circulos rojos representan la distribucion de embriones obtenida como resultado de
la evolucién de la etapa gaseosa con el cédigo semianalitico, es decir del 29° set. El panel b)
muestra las densidades superficiales utilizadas para distribuir 1000 planetesimales al comienzo
de las simulaciones de N-cuerpos. La linea punteada azul se corresponde a la densidad superficial
del 1°" set, y la linea sé6lida roja representa a la misma densidad superficial pero luego de 3 Ma
de evolucién durante la etapa gaseosa, es decir del 249° set, obtenida como resultado del cédigo
semianalitico.

de N-cuerpos del 1°" set, ya descriptas en las secciones anteriores. Estas condiciones iniciales
fueron elegidas arbitrariamente y no se considera la evolucién temporal de las mismas durante
la etapa gaseosa de formacion. Son las que se corresponden al 1¢* set. Las distribuciones en
color rojo , embriones (panel a) y planetesimales (panel b) son las que corresponden al 24°
set, obtenidas a partir de la evoluciéon temporal del sistema durante 3 Ma en un disco de gas,

mediante el uso del cédigo semianalitico.

Los embriones dentro de la linea de hielo de la distribucién del 29° set presentan masas
que son del orden de uno a dos veces la masa de los embriones en la misma regiéon del 1" set.
Algo similar ocurre con los embriones que se encuentran més alld de la linea de hielo. Las
masas de los embriones més externos del 1°" set son, como mucho hasta cinco veces mayores
que las del 29° set. Otra diferencia que puede apreciarse en el panel b) es que las densidades
superficiales de planetesimales son muy diferentes, sobre todo en las regiones internas de
ambos sets, dado que el perfil de planetesimales es casi nulo entre 0.5 ua y 2.7 ua en el 29°
set. Esto se debe a que los planetesimales de esta region fueron acretados por los embriones

que alli se forman durante la etapa gaseosa. La pregunta que nos haremos a continuacién



86. Formacion de planetas de tipo terrestre en escenarios sin planetas gigantes

y que trataremos de responder es si estas diferencias que se ve que son significativas en el
final de esta etapa gaseosa, son o no relevantes para modificar sustancialmente los resultados
finales de la evolucién post-gas de estos sistemas.
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Figura 5.7. Evolucion temporal de la S2 para v = 1.5 del 1" set. El area celeste representa a
la ZH Optimista y la méas azulada representa a la ZH Conservativa, las curvas son curvas de
perihelio y afelio constante. Los embriones planetarios estan representados por puntos coloreados
segun la cantidad de agua por unidad de masa representada en la escala de colores. En este
escenario hay dos planetas en la ZH, con masas de 1.19Mg y 1.65Mg y contenidos de agua
de 4.51% y 39.48 %, los que representan 192 OT y 2326 OT, respectivamente. Esta figura es
analoga a la figura 5.5 pero con una nueva opcién para la ZH.

Las figuras 5.7 y 5.8 muestran la evolucién temporal de la simulacion S2 (del 1¢" set)
y de la simulacién S3 (del 2do set), respectivamente. Cabe destacar que la figura 5.7 es
exactamente igual a la figura 5.5 pues nos estamos refiriendo a la misma simulacion S2
del 1°" set. La agregamos nuevamente porque en esta oportunidad consideraremos que la
zona de habitabilidad estd formada por las zonas conservativa y optimista, propuestas por
Kopparapu et al. (2013a,b).

En términos generales, desde el comienzo y para ambos sets de simulaciones, los embriones
planetarios son rapidamente excitados por sus interacciones gravitatorias mutuas. Al mismo
tiempo, los planetesimales, que no interactian entre si, aumentan sus excentricidades e
inclinaciones significativamente debido a las perturbaciones de los embriones. Con el tiempo
estas excentricidades aumentan de modo tal que las érbitas de embriones y planetesimales
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Figura 5.8. Evolucién temporal de la S3 para v = 1.5 del 29° set. El drea celeste representa a la
ZH y las curvas celestes son curvas de perihelio y afelio constante. Los embriones planetarios estan
representados por puntos coloreados segtin la cantidad de agua por unidad de masa representada
en la escala de colores. En este escenario también hay dos planetas en la ZH, con masas de
1.37TMg y 1.65Mg y contenidos de agua por masa de 7.49% y 24.38 %, los que representan
366 OT y 1437 OT, respectivamente.

se cruzan, dando asi lugar a las posibles colisiones. Al final de las simulaciones del 1" set,
encontramos entre 4 y 7 planetas finales en nuestra regiéon de estudio, entre 0.5 ua y 5 ua,
con separaciones que varian entre los 18 a los 53 radios de Hill mutuos. Las masas finales de
estos planetas representan entre un 55 % a un 56 % de la masa inicial de s6lidos en el disco,
que es de 13.66 Mg para este escenario.

Podemos encontrar tres tipos de planetas de especial interés que pueden distinguirse de
entre todos los planetas resultantes: 1) el planeta mas interno del sistema; 2) el planeta
(o los planetas) que se encuentran en la ZH; y 3) el planeta més masivo del sistema. Las
tablas 5.4 y 5.5 nos muestran las caracteristicas generales de estos cuerpos particulares de
cada simulacién, tanto para el 1¢' set como para el 29° set, respectivamente, y la figura
5.9 muestra las configuraciones finales de los sistemas planetarios resultantes de las tres
simulaciones de cada set. Las similitudes y diferencias entre estos resultados, enfocandonos
principalmente en las de estos planetas de interés, junto con el andlisis de la poblacién
remanente de planetesimales en cada set, seran discutidas a continuacion.
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Cuadro 5.4. Caracteristicas generales de los planetas mas distintivos formados en las simula-
ciones S1, S2 y S3 del 1° set, usando condiciones iniciales arbitrarias. a; y as son los semiejes
inicial" y final, respectivamente. < e >* y < i >* representan valores medios de la excentricidad
e inclinacién del planeta, respectivamente, de los tltimos 100 Ma de evolucién. M[Mg] es la
masa final del planeta, W[ %] es el porcentaje final de agua por unidad de masa del planeta y
Tuig es la escala de tiempo, en Ma, asociada al tltimo impacto gigante que sufre el planeta,
producido por un embrién.

| Sim | Planeta | aifua] [ asua] [ <e>* [ <i>* [ M[Mg] | W[%] | Tuic [Ma] |

S1 Mas interno 0.68 0.62 0.07 4°.25 1.57 5.47 56.1
Planeta a (ZH) | 4.52 1.41 0.06 2°.39 2.21 32.55 35
Maés masivo 4.52 1.41 0.06 2°.39 2.21 32.55 35

S2 Mas interno 0.78 0.47 0.14 5°.86 0.6 7.12 5.55
Planeta b (ZH) | 1.30 0.90 0.08 3°.56 1.19 4.51 35
Planeta ¢ (ZH) | 3.13 1.35 0.06 2°.86 1.65 39.48 22

Maés masivo 3.25 3.35 0.05 2°.20 2.15 43.66 96.8

S3 Mas interno 0.50 0.63 0.08 4°.04 1.13 6.66 11.45
Planeta d (ZH) | 0.64 0.98 0.07 3°.64 0.66 8.10 6.00
Planeta e (ZH) | 3.43 1.53 0.05 2°.23 2.27 32.46 71.9

Mas masivo 4.69 2.77 0.04 1°.47 3.08 47.86 44.3

Cuadro 5.5. Caracteristicas generales de los planetas més distintivos formados en las simula-
ciones S1, S2 y S3 del 29° set, usando condiciones iniciales més realistas. a; y as son los semiejes
inicial y final, respectivamente. < e >* y < i >* representan valores medios de la excentricidad
e inclinacién del planeta, respectivamente, de los tltimos 100 Ma de evolucién. M[Mg] es la
masa final del planeta, W[ %] es el porcentaje final de agua por unidad de masa del planeta y
Tuic es la escala de tiempo, en Ma, asociada al tltimo impacto gigante que sufre el planeta,
producido por un embrién.

| Sim | Planeta | aifua] | asua] | <e>* [ <i>" [ M[Mg] | W[%] | Tuic [Ma] |

S1 Maés interno 0.54 0.44 0.12 8°.76 0.45 13.03 74.24
Planeta a (ZH) | 1.05 0.78 0.05 2°.36 2.21 8.75 51.6
Planeta b (ZH) 1.49 1.38 0.06 3°.02 1.18 24.30 28.2

Ma4s masivo 1.05 0.78 0.05 2°.36 2.21 8.75 51.6

S2 Mas interno 0.87 0.56 0.07 3°.93 1.33 10.93 198.8
Planet ¢ (ZH) 0.73 1.04 0.04 2°.01 2.00 10.76 20.5
Planet d (ZH) 2.73 1.70 0.05 2°.09 1.67 33.63 90.5

Maés masivo 0.73 1.04 0.04 2°.01 2.00 10.76 20.5

S3 Mas interno 0.87 0.58 0.06 2°.47 1.18 9.90 34.8
Planet e (ZH) 1.33 0.88 0.06 2°.09 1.37 7.49 18.3
Planet f (ZH) 1.14 1.37 0.05 1°.67 1.65 24.38 59.7

Maés masivo 2.92 2.55 0.03 1°.55 2.36 39.74 62.7
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Figura 5.9. Configuraciones planetarias finales del 1°* y el 29° set de simulaciones. La escala de
colores representa la cantidad de agua final por unidad de masa en cada planeta, y las regiones
celestes y azul representan las zonas de habitabilidad optimista y conservativa definidas por
Kopparapu et al. (2013a,b), respectivamente. La excentricidad de cada planeta estd representada
sobre cada uno de ellos por su movimiento radial en una érbita.

5.6.3 | Remocion de embriones y planetesimales

Mientras el total de la masa inicial en planetesimales (para comenzar las simulaciones de
N-cuerpos) es practicamente la misma para ambos sets de simulaciones (~ 6.9Mg, para el 1¢
set y 7.2Mg para el 2d°), las densidades superficiales iniciales son muy diferentes en ambos
casos (ver la figura 5.6). Por un lado, para el 1 set, el 31 % de la masa de la poblacién de
planetesimales esta ubicada por dentro de la posicién de la lina de hielo, mientras que el
69 % restante se distribuye mas alld de 2.7 ua y hasta las 5 ua. Por otro lado, para el 29°
set, s6lo un 10 % de la masa en planetesimales se encuentra en la regién interna del disco
mientras que el 90 % restante estd por detrds de la linea de hielo. Esto sugiere que deberian
observarse diferencias en la evolucién de la poblacion de planetesimales en ambos sets de
simulaciones.
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Luego de 200 Ma de evoluciéon, muchos embriones y planetesimales son removidos del
sistema en ambos sets de simulaciones. En S2 del 1" set, la masa que ain permanece en
la region de estudio, entre 0.5 ua y 5 ua es de ~ 7Mg para embriones y 0.43Mg para
planetesimales. Esta masa remanente de planetesimales, que representa un 6.3 % de la masa
inicial, no es significativa para producir cambios importantes en las caracteristicas fisicas
y orbitales de los planetas resultantes. Se encuentran resultados similares en las otras dos
simulaciones de este set. En la S3 del 29° set, la masa que sobrevive luego de 200 Ma es de
7.49Mg, en embriones y 1.08 Mg, en planetesimales. Asi, la masa remanente en embriones es
similar en ambos sets. Sin embargo, la masa remanente en planetesimales asociada al 29° set,
que representa un 15 % de la masa inicial, es un factor de ~ 2.4 veces la del 1" set y esta
situacion se repite en las otras dos simulaciones.

Desde un punto de vista cuantitativo, las poblaciones de embriones obtenidas al final de
las simulaciones de ambos sets son similares, mientras que las poblaciones remanentes de
planetesimales muestran mas diferencias. Para poder entender estas diferencias es necesario
analizar los mecanismos mas importantes de remocién de planetesimales. Por un lado, en la
simulacion S2 del 1 set, 3.78 Mg, en planetesimales, que representa un 55 % de la masa inicial
en planetesimales, colisiona con la estrella central, permanece fuera de la regién de estudio
mas alld de las 5 ua, o es eyectada del sistema. Por otro lado, 3.83Mg, en la simulacién S3 del
29° set (53 % de la masa inicial en planetesimales) colisiona con la estrella o permanece fuera
de la regién de estudio o es eyectada del sistema. Luego, la masa removida en planetesimales
también es similar en ambos sets. Sin embargo, la masa acretada en planetesimales por los
embriones representa un 37.9 % de la masa inicial en planetesimales para la S2 del1°" set y

240 get. Se encuentran resultados

un 32.3 % de la masa inicial en planetesimales para la S3 del
similares para las otras simulaciones. Entonces, a pesar de que la masa en planetesimales
removida es similar en ambos sets y se encuentra en el rango del 53 % - 55% de la masa
inicial en planetesimales de 29° y 1°¥ set, respectivamente, el porcentaje de masa acretada en
planetesimales por parte de los embriones de cada sistema varfa entre 37.9% y 41 % para el

1°" set, y entre 31.7 % y 32.3% para el 24° set.

Esta diferencia en la masa acretada en planetesimales entre ambos sets de simulaciones
revela historias de acrecién diferentes para los planetas finales. Las historias de acrecién de
los planetas es de gran interés porque las propiedades finales de los planetas que se formen
dependen de ellas. Luego, condiciones iniciales obtenidas a partir de codigos mas realistas
de formacién planetaria nos permiten obtener planetas finales con propiedades fisicas mas
confiables, como ser por ejemplo, masas y contenidos finales de agua.

5.6.4 Friccion dindmica

Desde el comienzo de la evolucién, la fricciéon dindmica es un fenémeno importante en
ambos sets de simulaciones. La figura 5.10 muestra la evolucién de las excentricidades e
inclinaciones del planeta mas interno y del planeta més masivo en S3 del 1" set y en S3
del 29° set. Las masas de los planetas més internos son similares, y lo mismo ocurre con
los planetas méas masivos (ver tablas 5.4 y 5.5). Luego, encontramos resultados similares
para ambos. Por un lado, los planetas mas internos de 1.13Mg y 1.18 Mg muestran valores
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Figura 5.10. Evolucién de las excentricidades (paneles a y b) e inclinaciones (paneles ¢ y d)
como funcién del tiempo para el planeta més interno (curvas negras) y para el planeta mas
masivo (curvas rojas) de la simulacién S3 de ambos sets. Los efectos de la friccién dindmica
como puede notarse, prevalece sobre lo cuerpos més masivos.

medios de la excentricidad de 0.08 y 0.06 para el 1°7 y 29° set, respectivamente, mientras que
los valores medios de las inclinaciones son de 4.04° y 2.47°. Por otro lado, los planetas més
masivos de 3.08 Mg y 2.36 Mg, presentan valores medios de la excentricidad de 0.04 para el
1°" set, y de 0.03 para el 29°, mientras que los valores medios de las inclinaciones son de 1.47°
y 1.55°. Esto muestra que en ambas simulaciones, el efecto de la friccion dindmica prevalece
sobre los cuerpos mas masivos. Ademaés es importante destacar que ambos planetas, los méas
masivos, se encuentran inicialmente ubicados en regiones embebidas de planetesimales y por
lo tanto, es esperable ver este efecto en ambos planetas.

Se observan resultados similares si comparamos entre la S2 del 1°¥ set y la S1 del 29° set.
En este caso, el planeta méas masivo de la S1 del 29° set no se encuentra localizado en una
regiéon embebida de planetesimales al comienzo de la simulacién. Sin embargo este planeta
sufre del orden de 5 x 10° encuentros cercanos con planetesimales durante su evolucién, lo
que también permite que el planeta presente valores bajos de excentricidad e inclinacién.
Luego, el hecho de no estar inicialmente en una regién embebida de planetesimales no
implica que el fenémeno de la friccién dindmica no esté presente. En este caso, el rol de los
encuentros cercanos es tan importante como el hecho de ubicarse en una region poblada de
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planetesimales.

240 get, tanto el planeta més interno como el mas

En el caso de la simulacién S2 del
masivo comenzaron en la simulacion en regiones sin planetesimales. Las masas finales de
estos planetas son similares, sin embargo los valores medios de la excentricidad e inclinaciéon
del planeta mas interno son un factor ~ 2 veces mayor a los asociados con los del planeta mas
masivo. Esta diferencia surge del hecho de que el planeta méas masivo sufre un ntimero de
encuentros con planetesimales que es un orden de magnitud mayor que el que sufre el planeta
mas interno a lo largo de toda la evolucién. De esta manera se sugiere que el mecanismo
de la friccién dindmica no es un proceso eficiente en los planetas mas internos de nuestras

simulaciones.

Cabe destacar que, si bien no hemos ahondado en las descripciones, los planetas més
internos y mas masivos de los escenarios formados por v = 0.5 y 7 = 1 del estudio El
también sufren el efecto de la friccién dindmica como los escenarios con v = 1.5.

5.6.5 Planetas en la Zona Habitable

Como mencionamos al comienzo del capitulo, un tema de especial interés en este trabajo
es la formacion de planetas terrestres en la ZH de estos sistemas, junto con el analisis de
la caida de agua en ellos. Como también mencionamos, la ZH en este trabajo es definida
teniendo en cuenta las zonas optimista y conservativa de Kopparapu et al. (2013a,b) y
considerando también que, como hicimos previamente, el planeta debe mantener su 6rbita
completa dentro de estas regiones, es decir, debe tener un perihelio ¢ > 0.75 y un afelio
Q < 1.77 para estar en la zona optimista, y debe tener un perihelio ¢ > 0.99 y un afelio
() < 1.67 para estar en la zona conservativa. En particular consideraremos que es suficiente
que el planeta presente su 6rbita dentro de la ZH optimista para considerarlo potencialmente
habitable. Por otro lado, consideramos que los contenidos de agua son significativos cuando
son similares a los de la Tierra. Recordemos que la masa de agua en la Tierra, lo que es
equivalente a un OT, es de 2.8 x =% M. Teniendo en cuenta el agua en el manto, el agua de
masa en la Tierra puede representar aproximadamente entre un 0.1 % y un 0.2 % de masa en
agua (Lécuyer & Gillet, 1998; Marty, 2012), lo que se traduce en ~3.6 OT a 7.1 OT.

Todas las simulaciones formaron planetas en la zona habitable optimista. Las simulaciones
del 1" set producen un total de 5 planetas en la ZH con masas entre 0.66 Mg y 2.27TMg y
contenidos finales de agua del 4.5 % al 39.48 %, que representan entre 192 OT a 2326 OT.
Las simulaciones del 24° set forman 6 planetas en la ZH con masas entre 1.18 Mg, y 2.21 Mg,
y contenidos finales de agua del 7.5 % al 33.63 % lo que representan entre 427 OT y 2006 OT.
La figura 5.11 muestra la evolucién de los semiejes mayores, perihelio y afelio de los planetas
que permanecen en la ZH al final de la evolucién para ambos sets.

La mayoria de los planetas permanecen dentro de los limites de la zona habitable conser-
vativa a lo largo de casi toda la integracién, y sus semiejes no cambian significativamente
en los ultimos 100 Ma de evolucién. El planeta b de la S2 del 1°" set, como asi también el
planeta a de la S1, y el planeta e de la S3 del 29° set, permanecen dentro de la zona optimista
con perihelios entrando y saliendo de dicha regién como resultado de la oscilaciéon de sus
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Figura 5.11. Evolucién temporal de los semiejes (negro), perihelios (rojo) y afelios (naranja)
de los planetas de la ZH en ambos sets. Las zonas celeste y azul representan las zonas optimista
y conservativa, respectivamente.

excentricidades. Dado que la definicién mencionada de ZH no es precisa, consideraremos a
estos planetas igualmente como planetas de potencial interés. El planeta d de la S2 del 29° set
alcanza los valores mas altos de excentricidad, de ~ 0.15. Este planeta muestra cambios en su
afelio, que entra y sale de la ZH al final de su evolucién. El flujo estelar incidente sobre dicho
planeta puede cambiar considerablemente entre el afelio y el perihelio. Williams & Pollard
(2002) mostraron que si un océano estd presente en un planeta, de modo tal que actie como
un capacitor de calor, el flujo promediado que el planeta recibe es el que realmente afecta a
la potencial habitabilidad de un planeta en érbita excéntrica que entra y sale de su ZH. Por
este motivo consideraremos como potencialmente habitable a dicho planeta.

| 5.6.5.1 | Planetas ricos en agua

Las tablas 5.4 y 5.5 muestran que las simulaciones de ambos sets de condiciones iniciales
forman planetas en la ZH con un amplio rango de contenidos finales de agua. En particular,
algunos de ellos presentan planetas con muy altos contenidos de agua. Los planetas a, ¢y e del
1°" set muestran contenidos de agua del 32.6 %, 39.48 % y 32.5 % por masa, respectivamente,
mientras que los planetas b, d y f del 29° set muestran contenidos de agua del 24.3 %, 33.6 %,
y 24.4% por masa, respectivamente. La evolucién de estos planetas ricos en agua (PRA)
presenta diferentes caracteristicas en los 2 sets de simulaciones. De hecho, las tablas 5.4 y 5.5
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y la figura 5.11 destacan este punto mostrando que los planetas potencialmente habitables a,
¢y edel 1° set provienen de mas alla de la linea de hielo. La migracién sufrida por estos
planetas, es inducida por las fuertes interacciones gravitatorias con otros planetesimales
y embriones en la zona externa del disco. Luego, dada su ubicacién inicial, es importante
aclarar que un alto porcentaje de los contenidos finales de agua de estos planetas (31 % -
36 %) es primordial. Mas atin, nuestras simulaciones indican que la masa remanente de agua
de estos cuerpos, es decir la que no es primordial, fue adquirida gracias a la acrecién de
planetesimales y embriones planetarios ricos en agua, en partes iguales. Entonces, teniendo
en cuenta la masa primordial de agua y la masa de agua acretada durante el proceso de
evolucién, es que los embriones juegan el papel mas importante en la entrega de agua a los
planetas a, ¢ y e del 1°" set.

La tabla 5.5 y figura 5.11 muestran también que los planetas potencialmente habitables
b, dy f del 29° set presentan caracteristicas diferentes. Por un lado, el planeta d comienza
la simulacién ubicado en una posicién mas alla de la linea de hielo, asi como los planetas
potencialmente habitables del 1°" set ya descriptos. En el mismo sentido, un 41.4 % del total
final de agua de este planeta es primordial, consecuencia directa de su ubicacién original.
Ma4s atn, el resto de la masa en agua final que no es primordial fue provista en iguales
partes por colisiones con embriones y planetesimales. Entonces nuevamente, en este caso,
los embriones son los mayores responsables del alto contenido de agua en este planeta Por
otro lado, los planetas b y f presentan semiejes que no cambian significativamente desde
que comienza la integracién. Estos planetas crecen cerca de sus ubicaciones originales y
no sufren migracion significativa. Dada esta caracteristica, los contenidos primordiales de
agua en estos planetas es despreciable. Para ambos planetas, el contenido final de agua es
adquirido completamente a través de impactos con embriones y planetesimales de las zonas
externas. Esto puede también apreciarse en el panel inferior de la figura 5.12 que muestra las
zonas de alimentacion de estos planetas. En particular, los planetas b y f acretaron dos y
un embriones de la zona de mas alla de la linea de hielo, respectivamente, lo que aumentd
significativamente sus contenidos finales de agua. Sin embargo, la acreciéon de planetesimales
provee un 53 % y un 44 % de la masa final en agua de estos planetas b y f, respectivamente.
En estos casos, tanto los embriones como los planetesimales son igualmente responsables por
el contenido final de agua.

A pesar de que estos PRA permanecen dentro de la zona de habitabilidad optimista, su
potencial habitabilidad estd atin en debate (Abbot et al., 2012; Alibert, 2014; Kitzmann
et al., 2015; Noack et al., 2016) debido a los tan altos contenidos de agua. Aun asi este tipo
de planetas tipo mundos de agua son una clase interesante y distintiva para explorar.

| 5.6.5.2 | Planetas tipo Tierras

En nuestras simulaciones también se forman planetas de tipo terrestre o similares a la
Tierra dentro de la ZH optimista. Consideramos que nuestra Tierra es comparable con estos
planetas no sélo porque presentan masas similares sino también por las caracteristicas que
estan conectadas con la dindmica de su formacién. Estos planetas tipo Tierras de nuestras
simulaciones se forman in situ. Esto es, no hay migraciones significativas de las semillas de
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Figura 5.12. Zonas de alimentacién de los planetas de la ZH de las simulaciones del 1 y el
240 get,.

acrecion’’. Mas ain, sus zonas de alimentacion, a diferencia de lo que ocurre con los PRA,
estdn restringidas a las zonas internas del disco (ver figura 5.12). Este tipo de planetas es el
mas interesante desde un punto de vista astrobioldgico dado que, como presentan similitudes
con la Tierra en términos de la dindmica de su formacién, entendemos son maés favorables
para el potencial desarrollo de vida. Estos planetas tipo Tierras presentan varias veces el
contenido de agua en la Tierra (cientos de veces més) y esto estd directamente relacionado
con dos hechos importantes: por un lado, como mencionamos antes, nuestro modelo no
considera pérdida de agua durante los impactos. De este modo, el contenido final de agua
tiene que ser considerado como un valor limite superior, pudiendo ser en realidad menor.
Por otro lado, nuestro escenario de formacién, sin planetas gigantes gaseosos y con perfiles
empinados, es particularmente conductivo a presentar un proceso eficiente de entrega de
agua a través de planetesimales externos. Los planetas gigantes pueden actuar como barreras
dindmicas previniendo que muchos de estos planetesimales externos, que son ahora acretados
por los planetas de la ZH, alcancen las regiones mas internas del disco (Raymond et al., 2009).
Aun asi, la existencia de planetas gigantes como barreras dindmicas no es necesariamente un
problema a la hora de formar PRA en la ZH, como mostraron Salvador Zain et al. (2017).
Estos autores estudiaron la formacién de planetas de tipo terrestre en la ZH de sistemas
planetarios formados en diferentes ambientes dindmicos, con planetas de diferentes masas

VISiguiendo el trabajo de Raymond et al. (2009), definimos la semilla de acrecién de un planeta como el
cuerpo mas masivo en cada una de las colisiones que dicho planeta sufre.
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jugando el rol de perturbadores dindmicos del sistema, y lograron mostrar que la formacion
de PRA en la ZH es eficiente atin en escenarios con perturbadores de la masa de Jupiter y
Saturno.

En las simulaciones, 2 de los 5 planetas formados en la ZH optimista en el 1°" set y 3 de
los 6 del 29° set, son planetas tipo Tierras. Los del 1¢" set (ver planeta b en S2 y planeta
d en S3 en la tabla 5.4) presentan masas de 1.19Mg y 0.66Mg y contenidos de agua del
4.5% y 8.10 % respectivamente, los que representan 192 OT y 190 OT. Sin embargo, los
planetas tipo Tierras del 29° set (ver planeta a en S1, planeta ¢ en S2 y planeta e en S3 en
la tabla 5.5) presentan masas mas altas de 2.21Mg,, 2Mg y 1.37Mg, con contenidos de agua
del 8.75%, 10.76 y 7.49 % por unidad de masa, los que representan una mayor cantidad de
océanos, de 692 OT, 768 OT y 366 OT, respectivamente.

Si bien la evolucién de estos planetas tipo Tierras muestra caracteristicas similares en
ambos sets de simulaciones a diferencia de lo que ocurre con los PRA descriptos previamente,
es claro que entre los resultados de ambos sets se encuentran diferencias cuantitativas en las
masas y cantidad de masa en agua que estos planetas presentan.

La figura 5.11 muestra que los planetas b y d del 1¢" set, y los planetas a, ¢, y e del
240 get, comienzan su formacién en la zona interna del disco, particularmente dentro de
1.5 ua, y evolucionan sin exceder este limite. Esto significa que los porcentajes finales de
agua que han adquirido durante su evolucién no son primordiales. Un analisis detallado de
sus historias colisionales revela que los planetesimales son la tinica poblacién responsable por
estas cantidades finales de agua. Més atn, ninguno de ellos acreté embriones de més alla de la
linea de hielo. Sin embargo hay una diferencia en la clase de planetesimales que estos planetas
acretaron. Distinguimos planetesimales de clase D a aquellos planetesimales que estaban
ubicados inicialmente dentro de 2.7 ua y son secos, y planetesimales declase W a aquellos
planetesimales que estaban ubicados inicialmente maés allad de la linea de hielo y que por lo
tanto presentan la mitad de su masa en agua. Los planetas b y d del 1°" set acretaron 185 y
100 planetesimales del total de planetesimales iniciales (1000), respectivamente, de los cuales
sé6lo 5 fueron clase W. Esto representa sélo un 2.7 % y 5 % del total de planetesimales acretado.
En contraste, los planetas a, ¢ y e del 29° set acretaron 65, 69 y 41 planetesimales del total,
de los cuales 53, 59 y 28 eran clase W. Esto representa un 81.5 %, 85.5 %, y 68 % del total de
planetesimales acretados para los planetas a, ¢ y e respectivamente. Luego, la cantidad de
planetesimales clase W acretados es muy diferente en ambos sets. Sin embargo, recordemos
que las masas de los planetesimales de clase W son también diferentes en ambos sets. La
masa de agua acretada por los planetas tipo terrestres considerando sélo planetesimales clase
W es de entre 1.9 y 4 veces superior a la masa de agua acretada, debido a la acrecién de
planetesimales clase W, por los planetas del 1°" set.

Otro tema importante para considerar es la comparacién entre las escalas de tiempo
de acrecion de estos planetesimales. Llamaremos (50 clase-w) @ la escala de tiempo de un
planeta tipo terrestre para acretar la mitad de los planetesimales clase W, £ (50 clase-D) @ la
escala de tiempo de un planeta tipo terrestre para acretar la mitad de los planetesimales
clase D, y T5g. a la escala de tiempo del mismo planeta terrestre para que adquiera al
menos el 50 % de su masa final. La tabla 5.6 muestra las principales caracteristicas de los
planetas tipo terrestres formados en la ZH de ambos sets de simulaciones y muestra que,
para todos ellos, & (50.clase-W) €S MAyor que (50, clase-D), Mayor que T5, y mas atn, es mayor
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Cuadro 5.6. Caracteristicas generales de los planetas tipo terrestres formados en la ZH en
ambos sets de simulaciones. M[Mg)] es la masa final, (50 clase-D) €5 la escala de tiempo en Ma
para que un planeta acrete la mitad de los planetesimales clase D disponibles, (50 clase-w) €8
la escala de tiempo en Ma para que un planeta acrete la mitad de los planetesimales clase W
disponibles, Tkg. representa la escala de tiempo en Ma para que un planeta alcance el 50 % de su
masa final, y Tv5. representa la escala de tiempo en Ma para que un planeta alcance el 75 % de
su masa final. El planeta b del 1°" set muestra los mismos valores de Ty, v T75. Esto significa
que el planeta acreté repentinamente suficiente material como para pasar de tener menos del
50 % de su masa final, a tener mas del 75 % de su masa final. Lo mismo sucede con el planeta a
del 29° set.

’ Set ‘ Planeta ‘ M[M@] ‘ W[%] ‘ t(5OAClase—D) [Ma] ‘ t(50.c1a,se—W) [Ma] ‘ T50.[Ma] ‘ T75-[Ma] ‘

1er b 1.19 4.51 21.9 81.3 35 35
d 0.66 8.10 21.8 67.3 2.9 13.4
2do a 2.21 8.75 21.8 56.6 o1.7 51.7
c 2.00 10.76 39.8 66.9 6 20.5
e 1.37 7.49 27.1 67.8 4.4 18.4

que T75. ( escala de tiempo de un planeta terrestre para adquirir el 75 % de su masa final).
Esto significa que los planetesimales de clase W fueron acretados significativamente mas
tarde que aquellos de clase D durante el proceso de formacion, y luego de que el planeta
adquiriera la mitad de su masa final. Ademas, los planetesimales clase W fueron acretados
luego de que los planetas adquirieran el 75% de su masa final. Esta llegada tardia de los
planetesimales de clase W a la region de formacién de los planetas tipo terrestres podria
favorecer la retencién de agua en la superficie de los planetas. O'Brien et al. (2014) estudié
la entrega de agua y los impactos gigantes en planetas terrestres en el escenario del Grand
Tack. Particularmente, O’Brien et al. (2014) analiz6 la entrega de agua de planetesimales
primitivos (los planetesimales de clase C en el trabajo de Walsh et al. 2011) que estaban
inicialmente ubicados entre las 6rbitas de Jupiter y Saturno, o mas alla. A pesar de que el
escenario del Grand Tack es diferente al que estudiamos nosotros, ya que no incluimos la
formacion de planetas gigantes, encontramos resultados similares para las escalas de tiempo
de acrecién de estos planetesimales primitivos.

Més atin, encontramos que los planetas tipo Tierras del 1¢" y 29° set contintian acretando
agua a través de la acrecion de planetesimales clase W luego de los 90 Ma de evolucién. A
pesar de que los planetas by d del 1°" sélo acretan 5 planetesimales clase W, 3 de ellos fueron
acretados luego de 90 Ma de evolucién, particularmente entre los 110 Ma y los 170 Ma. Estos
planetesimales proveen con el 58.7% y 39.3 % del total de la masa de agua acretada por los

240 set, el planeta a acreté 10 planetesimales clase

planetas b y d, respectivamente. Para el
W entre los 93 Ma y los 191 Ma de evolucién, lo que le proveyé con el 18.7 % de su masa
final en agua y representa un 1.94 % de su masa final. El planeta ¢ acret6 20 planetesimales
clase W entre 91 Ma y 199 Ma lo que le otorgd un 33.6 % de su masa total en agua y lo que
representa un 3.62 % de su masa final. Finalmente, el planeta e acreté 11 planetesimales
clase W entre 92 Ma y 192 Ma, adquiriendo un 38.8 % de la masa final de agua y lo que

representa un 2.91 % de su masa final.
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Discusiéon

Durante este capitulo hemos realizado dos estudios con objetivos diferentes. Por un lado,
el primer estudio (E1) tuvo el objetivo de poder analizar la diversidad de sistemas planetarios
que pueden formarse en discos de baja masa, alrededor de estrellas de tipo solar y sin planetas
gigantes gaseosos, variando la pendiente que define la cantidad de masa en la zona interna del
disco, del perfil de densidad superficial de s6lidos. Para este estudio se utilizaron condiciones
iniciales arbitrarias para la distribucién de embriones y planetesimales. Por otra parte, el
segundo estudio (E2) tuvo como objetivo principal analizar y comparar los resultados de
simulaciones utilizando condiciones iniciales arbitrarias y condiciones iniciales més realistas
provistas a partir de un cédigo semianalitico de formacién planetaria.

Con respecto al estudio E1, todas las simulaciones formaron planetas en la ZH con
diferentes masas y contenidos finales de agua. La figura 5.13 muestra las configuraciones
finales de las 9 simulaciones desarrolladas, 3 para cada perfil. Aqui puede apreciarse la gran
diversidad de sistemas planetarios formados por planetas terrestres que pueden formarse.
Atun asi es importante analizar cudl de estos perfiles forma los escenarios mas interesantes
desde el punto de vista de la potencial habitabilidad. Si bien los escenarios con v = 0.5
formaron planetas con contenidos de agua similares al de la Tierra, sus masas no son lo
suficientemente altas como para poder retener una atmosfera y que esta dure por un largo
tiempo, ni tampoco aiin para que estos planetas sean capaces de desarrollar tectonica de
placas. Williams et al. (1997) propuso que, para que un planeta fuera capaz de desarrollar
condiciones de habitabilidad, debe tener una masa superior a 0.23 Mg . Independientemente
de las incertezas respecto a este valor, estos sistemas no serian de particular interés pues los
planetas en este escenario no alcanzan a superar dicho valor. Sin embargo podriamos pensar
que los planetas en este escenario, que tienen masas del orden de la de Marte, pudieron
haber sido capaces de mantener condiciones de habitabilidad en sus etapas méas tempranas, y
se los podria entonces considerar como laboratorios para estudiar la potencial habitabilidad
que pudo tener Marte. Los planetas de la ZH en escenarios con v =1y v = 1.5 presentan
masas que superan el valor propuesto por Williams et al. (1997) por lo que se sugiere que
estos escenarios son mas interesantes para el potencial desarrollo de vida. Pero méas atn
lo es el escenario con v = 1.5 dado que es el tnico capaz de formar mundos de agua y
planetas con masas méas similares a las de la Tierra. Sin embargo la potencial habitabilidad
de estos mundos de agua es un tépico en continua discusién (Abbot et al., 2012; Alibert,
2014; Kitzmann et al., 2015; Noack et al., 2016), y la trataremos en detalle en el capitulo
8.

Una pregunta interesante para responder es si la cantidad de masa sdlida en la regiéon de
la ZH, que es la que nos importa para poder formar planetas de tipo terrestre, cambia al
final de las simulaciones. Para escenarios con v = 0.5 las masas en material sélido inicial
y final son de 0.104Mg y 0.101 Mg, respectivamente, y para escenarios con v = 1 son de
0.605Mg, y 0.761 Mg, respectivamente. Estos valores no cambian significativamente dado
que las interacciones gravitatorias entre los cuerpos en este escenario son muy débiles y no
dan lugar a la mezcla de material en esta regién. Sin embargo, para escenarios con v = 1.5
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Figura 5.13. Configuraciones finales de los sistemas planetarios formados cony = 0.5, 1 y 1.5.
La escala de colores representa la fraccién de agua por unidad de masa en cada planeta. El area
celeste representa la ZH entre 0.8 ua y 1.5 ua.

las masas en material sélido inicial y final son de 1.423Mg y 2.867Mg;, respectivamente. Es
decir, del orden del doble de la masa inicial. En estos escenarios, las fuertes interacciones
gravitatorias inyectan material en la zona interna desde regiones méas externas mas alld de
la linea de hielo, favoreciendo la formacién de planetas de tipo terrestre potencialmente
habitables mucho més masivos.

Otro tema importante a analizar, y que tiene que ver con la proveniencia del agua de
planetas de tipo terrestre, es justamente la importancia y responsabilidad (o no) que tienen
los planetesimales en este asunto. Segun nuestros resultados, podemos describir dos escenarios
para la acrecién de agua: discos menos masivos en la zona interna forman planetas con bajos
contenidos de agua mientras que los discos mas masivos forman mundos de agua. En el primer
escenario los planetesimales son los principales responsables de los contenidos finales de agua
mientras que en el segundo escenario encontramos planetas en los que los planetesimales son
los que juegan el rol principal, y planetas en los que la responsabilidad de las cantidades
finales de agua es debida a los embriones. Morbidelli et al. (2000) mostr6 que la mayor parte
del agua de la Tierra fue acretada por algunos embriones asteroidales provenientes de mas
alld de 2-2.5 ua, mientras que Raymond et al. (2007b) propuso que los planetas terrestres
acretaron una cantidad de agua similar debido a algunos embriones ricos en agua pero debido



1@ Formacién de planetas de tipo terrestre en escenarios sin planetas gigantes

principalmente a millones de planetesimales. Sin embargo, las simulaciones de Raymond et al.
(2007b) mostraron que la fraccién de agua entregada por planetesimales es mucho mayor
que la entregada por los embriones. A pesar de que las arquitecturas de nuestros sistemas
planetarios son diferentes a las de los estudios de Morbidelli et al. (2000) y Raymond et al.
(2007b) debido fundamentalmente a que nosotros no consideramos la formacion de planetas
gigantes gaseosos, los resultados del primer escenario de nuestras simulaciones presenta la
misma tendencia que la de los resultados de Raymond et al. (2007b). Sin embargo, cuando la
masa de la zona interna del disco aumenta, encontramos algunos resultados mas consistentes
con el trabajo de Morbidelli et al. (2000) y otros més consistentes con el trabajo de Raymond
et al. (2007b).

Por otro lado, Raymond et al. (2005) analizaron la formacién de planetas terrestres en
discos con distintos perfiles de densidad superficial. Estos autores consideraron perfiles que
varian como R~7’ con v = 0.5, 1.5, y 2.5. En este escenario, las masas individuales de los
embriones de la regién externa son mas altas para valores mas bajos de . Estos autores
encontraron que, cuanto mayor es la masa de los embriones de la regién externa, mas eficiente
es la dispersion de planetesimales ricos en agua en todo el disco. Por este motivo Raymond
et al. (2005) sugirieron que la entrega de agua en planetas de la zona interna es més eficiente
para perfiles con v = 0.5 que para perfiles con v = 1.5. En nuestras simulaciones, es al revés.
Las masas individuales de los embriones externos son mas altas cuanto mas alto es el valor
de v. En consecuencia, este escenario permite una mayor mezcla de material, entregando
agua en la zona interna del disco mediante la dispersién de embriones y planetesimales ricos
en agua. De esta manera, si bien los valores de v no concuerdan, ambos estudios, tanto el
nuestro como el de Raymond et al. (2005) concuerdan en que los sistemas con embriones
externos mas masivos son los mas eficientes entregadores de agua hacia las zonas internas.

Con respecto a los resultados del estudio E2 es importante destacar que aun utilizando
condiciones iniciales mas realistas, provistas por un cédigo semianalitico de formacién
planetaria durante la etapa gaseosa, todas nuestras simulaciones fueron capaces de formar
planetas en la ZH. Recordemos que, si bien la comparacién la realizamos con escenarios
con v = 1.5 tnicamente, las configuraciones finales de los sistemas planetarios, tanto de
los formados a partir de condiciones iniciales arbitrarias (E1) como éstos, son global y
cualitativamente similares.

A pesar de las similitudes globales, hemos encontrado ciertas diferencias en los anélisis
pormenorizados de la eyeccion de material, acrecién de agua, y escalas de tiempo de acrecion
de agua. Por ejemplo, la masa de agua acretada por los planetas de tipo terrestre de la ZH
es aproximadamente un factor 1.9 a 4 veces mayor que la acretada por los planetas del El
que sobreviven en dicha regién. Ademads, las fuentes de agua también son distintas entre
ambos resultados. Los embriones son los mayores responsables de la cantidad de agua final
en mundos de agua del 1°" set, pero para dos de los planetas del 29° set, los responsables son
los embriones y los planetesimales en partes iguales.

Teniendo en cuenta estas diferencias y todas las mencionadas durante el desarrollo del
trabajo, entendemos que el uso de condiciones iniciales mas realistas en el desarrollo de
simulaciones de N-cuerpos para el estudio de la formacién de planetas de tipo terrestre es
fundamental para poder obtener un mejor modelado de estos objetos, no sélo en cuanto a sus
masas finales sino también en cuanto a sus contenidos finales de agua. Adn asi es importante
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destacar las limitaciones del modelo utilizado en este capitulo y que, como veremos maés
adelante en el capitulo 6, varias serdan abordadas.

En particular el c6digo semianalitico utilizado para generar las distribuciones de embriones
y planetesimales al final de la etapa gaseosa no contempla la posible acrecién de gas por
parte de los embriones, en particular porque las masas de los embriones son bajas como para
poder generar diferencias significativas. Por otro lado, el modelo no incluye los efectos de la
fragmentacion de planetesimales y tampoco incluye la migracién tipo I para los embriones.
El cédlculo de las interacciones gravitatorias entre embriones y planetesimales durante la
etapa gaseosa tampoco ha sido considerada y puede afectar significativamente los resultados
finales. Ademads, diferentes tamanos de planetesimales pueden dar lugar a diferentes perfiles
de densidad superficial de planetesimales finales. Recordemos que en nuestras simulaciones
siempre consideramos planetesimales de 10 km. Por otro lado, la consideracion de tratamientos
mas realistas de las colisiones, que consideren posibles pérdidas de agua y masa durante las
fusiones tanto durante la etapa gaseosa de formacién como durante la etapa post-gas mediante
el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos, puede dar lugar a un mejor entendimiento de otros
aspectos del planeta, como ser los procesos de diferenciacién, composicién, determinacién
de nucleos y mantos, etc (Marcus et al., 2010; Chambers, 2013; Bonsor et al., 2015). De la
misma manera, un mejor conocimiento de la historia de acrecién de los planetas permitira
entender la evolucién de las atmésferas (Inamdar & Schlichting, 2015), dado que los impactos
con embriones y planetesimales pueden generar pérdidas significativas de masa atmosférica
durante el proceso de formacién.

Conclusiones generales del capitulo

Durante este capitulo hemos desarrollado dos trabajos o estudios asociados: el primero
(E1) con el objetivo de estudiar la diversidad de sistemas planetarios que pueden formarse
en discos de baja masa, alrededor de estrellas de tipo solar y sin planetas gigantes gaseosos,
variando la pendiente que define la cantidad de masa en la zona interna del disco, del
perfil de densidad superficial de sélidos. Para este estudio se utilizaron condiciones iniciales
arbitrarias. Se consideraron discos de My = 0.03M, siguiendo el trabajo de Miguel et al.
(2011) que sugiere que discos con estas masas no son capaces de formar planetas gigantes. Se
consideraron tres valores distintos para los perfiles de densidad de sélidos y se desarrollaron
simulaciones de N-cuerpos.

Los resultados globales del estudio E1 son:
= Todas las simulaciones realizadas en los tres escenarios formaron planetas en la ZH.

= KEscenarios con v = 0.5 produjeron tres planetas en la ZH con masas de entre 0.03Mg
a 0.1Mg y contenidos de agua entre 0.2 OT y 16 OT. Sus masas son insuficientes para
el desarrollo de tectonica de placas y para mantener una atmosfera por largos periodos
de tiempo, por lo que no son considerados de interés, a menos que se los considere
como laboratorios para el estudio de planetas como Marte.
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= Hscenarios con v = 1 formaron tres planetas en la ZH con masas entre 0.18 Mg, y
0.52Mg y contenidos de agua de entre 34 OT a 167 OT. Las masas de estos planetas
son acordes para ser considerados como potencialmente habitables.

= Kscenarios con v = 1.5 formaron cuatro planetas en la ZH con masas entre 0.66 Mg, y
2.21 Mg, vy contenidos de agua entre 192 OT a 2326 OT. Este es el tinico escenario que
logré formar mundos de agua, provenientes de las regiones externas del disco.

= Todos los escenarios muestran evidencias de la existencia del fenémeno de la friccién

dindmica y la migracién, que prevalece para los cuerpos de mayor masa.

» El mecanismo de remociéon de material méas eficiente es siempre, y en todos los casos,
el mecanismo de acrecion.

= Los embriones son los principales responsables de los contenidos de agua de los mundos
de agua de la ZH del 1°" set, mientras que los planetesimales juegan un rol secundario.

= Nuestros resultados sugieren que el proceso de acreciéon de agua es mas eficiente para
escenarios con perfiles empinados que para escenarios con perfiles méas chatos.

= Finalmente, analizando las masas y contenidos finales de agua de los planetas de la
ZH, concluimos en que los escenarios con v =1y v = 1.5 producen los escenarios mas
interesantes desde un punto de vista astrobioldgico.

El segundo estudio (E2) se hizo con el objetivo principal de analizar la sensibilidad de los
resultados de simulaciones utilizando condiciones iniciales arbitrarias y condiciones iniciales
mas realistas provistas a partir de un cédigo semianalitico de formacién planetaria.

Los resultados globales del estudio E2 son:

= El ntimero de planetas formados en la ZH no es sensible a las condiciones utilizadas.
Cualitativamente escenarios formados por condiciones iniciales arbitrarias y escenarios
formados por condiciones iniciales més realistas forman similares sistemas planetarios.

» Las diferencias mas importantes entre los dos sets de simulaciones desarrolladas estan
asociadas a las historias de acrecion de los planetas de la ZH y estas discrepancias

estan principalmente relacionadas a la acrecién de material rico en agua.
= Los planetas tipo Tierras se forman in situ pero presentan altos contenidos de agua.

» Los PRA (o mundos de agua) se dividen en dos grupos: los planetas que provienen
originalmente de las zonas externas del disco y migran hacia las zonas internas, o
planetas que crecen in situ (tipo Tierras) en las regiones internas pero acretan embriones

ricos en agua de las zonas externas.

= Para los mundos de agua en la ZH del 29° tanto embriones como planetesimales son
los responsables, en partes iguales, de los contenidos finales de agua de dos de ellos,
mientras que para el tercero, el rol mas importante lo cumplen los embriones.

= Para los planetas de tipo terrestre que se forman en la ZH y en todas las simulaciones,
la acrecién de planetesimales ricos en agua es la fundamental causa de los contenidos
finales de agua en estos planetas.
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= Todos estos planetas, ademas, acretan la mayor cantidad de agua final que poseen en
épocas tardias, cuando ya se han formado en un 75 %.

Finalmente, concluimos en que la consideraciéon de condiciones iniciales mas realistas es
imprescindible si se quiere modelar con mayor detalle la formaciéon de planetas terrestres
en la ZH. El uso de herramientas que permitan modelar mejor las etapas tempranas de
formacién pueden dar lugar a mas detalladas historias de acrecién, y por ende contenidos de

agua mas realistas.
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En este capitulo mostraremos las mejoras realizadas al cédigo de formacién planetaria
descripto en el capitulo 4, que fue luego utilizado para un estudio de sintesis poblacional
con el objetivo de formar Sistemas Planetarios Anédlogos al Sistema Solar.



6. Formacion de Sistemas Planetarios Analogos al Sistema Solar mediante un
106 andlisis de sintesis poblacional

6.1 Motivacion

Por mucho tiempo, el estudio de los planetas estuvo restringido inicamente a los de nuestro
Sistema Solar. Sin embargo esta situacién cambié drasticamente a partir del descubrimiento
del primer exoplaneta orbitando a una estrella de tipo solar, 51 Peg b, en 1995 (Mayor &
Queloz, 1995). Este planeta, que fue nombrado como Didimium por la Unién Internacional
de Astronomia en Diciembre de 2015, es lo que conocemos como un planeta tipo Jupiter
caliente, un planeta gigante gaseoso que orbita muy cerca de su estrella anfitriona. A partir
de este descubrimiento, el campo de la astronomia observacional asociada a la bisqueda de
exoplanetas ha crecido exponencialmente como podemos ver en la figura 2.1 del capitulo
2, dando lugar al descubrimiento de una gran diversidad de exoplanetas de todo tipo y

alrededor de distintos tipos de estrellas.

Del total de los exoplanetas descubiertos hasta la fecha, podemos encontrar una gran
diversidad de objetos: planetas tipo Jupiters calientes y Jupiters templados, Japiter analogos,
planetas gigantes gaseosos en o6rbitas muy extendidas, Neptunos Calientes, Stiper-Tierras,
etc. Muchos de estos planetas ademas forman parte de sistemas planetarios multiples que
representan el estadio final de una serie de complejos procesos de formaciéon. Todos estos
descubrimientos han desencadenado muchos estudios tedricos sobre la formacién y evolucién
de sistemas planetarios antes no desarrollados. Durante més de una década, se desarrollaron
muchos modelos de formacién planetaria para estudiar la formacién de sistemas planetarios.
Uno de los mecanismos para estudiar la formacion es combinar el uso de estos modelos con
estudios de sintesis poblacionales que tienen como principal objetivo el poder reproducir las
principales caracteristicas de la muestra observada de exoplanetas y para poder entender
mejor los procesos de formacién de diversos tipos de sistemas planetarios.

Los primeros modelos de sintesis poblacional fueron desarrollados por los trabajos pioneros
de Ida & Lin (2004a,b, 2005, 2008a,b). En estos trabajos, los autores pudieron reproducir
numéricamente muchas de las propiedades observadas de la poblacién de exoplanetas, es-
pecialmente, el diagrama masa vs. semieje mayor (Diagrama M-a). Thommes et al. (2008)
estudiaron la formacién de sistemas planetarios con un modelo hibrido, incluyendo interac-
ciones gravitatorias entre los embriones con el objetivo de conectar un sistema planetario
ya formado con las propiedades del disco protoplanetario del cual se formé. Estos autores
encontraron que los sistemas planetarios analogos al Sistema Solar son poco comunes. Estos
sistemas pueden formarse cuando las escalas de tiempo de formacién de los planetas gigantes
son similares a las escalas de tiempo de disipacién del disco de gas, experimentando tnica-
mente migracién tipo I y para discos masivos. Por otro lado, Miguel et al. (2011) encontraron
que la formacién de sistemas analogos al Sistema Solar puede no ser tan rara en la vecindad
solar, donde la formacién de dichos sistemas se ve favorecida por la existencia de discos
masivos. Sin embargo, Miguel et al. (2011) no estudiaron el crecimiento post-oligarquico de
los planetas ni la evolucion a largo plazo de estos sistemas planetarios. Mas recientemente,
Alibert et al. (2013) introdujeron una distribucién de embriones calculando las interacciones
gravitatorias en sus modelos de sintesis poblacional (Alibert et al., 2005; Mordasini et al.,
2009; Fortier et al., 2013) que calcula previamente la sintesis poblacional de sistemas plane-
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tarios pero considerando un tnico planeta por cada disco. Estos autores también muestran
que las principales propiedades observadas en el diagrama M-a de los exoplanetas pueden
ser reproducidas, particularmente enfocandose en los planetas de baja masa. Luego, Pfyffer
et al. (2015) utilizo los resultados de Alibert et al. (2013) como condiciones iniciales para
calcular la evolucién a largo plazo de los sistemas planetarios de la sintesis poblacional, pero
sin incluir en sus estudios a una poblaciéon remanente de planetesimales y considerando sélo
de 10 a 20 embriones por cada sistema planetario. Ellos encontraron que el diagrama M-a
no experimenta cambios significativos debido a considerar la evolucion de estos sistemas a
largo plazo, pero encontraron que las distribuciones de excentricidades de dichos sistemas no
coinciden con las observadas. Ida et al. (2013) también incluy6 el célculo de las interacciones
gravitatorias entre embriones en sus modelos de sintesis poblacional utilizando una aproxi-
macién de Monte Carlo (no calculando las érbitas de los cuerpos). Estos autores lograron
reproducir tanto el diagrama M-a como el diagrama masa vs. excentricidad. Sin embargo, en
la mayoria de los casos, la evolucién de la poblaciéon de planetesimales es tratada de forma
muy simple y no es tenida en cuenta en el calculo de la evolucién de los sistemas a largo
plazo.

El objetivo de este capitulo es, por un lado, mejorar el codigo semianalitico de formacion
planetaria durante la etapa gaseosa, cuyas bases fueron descriptas en el capitulo 4, para
obtener un cédigo que nos permita encontrar resultados mas realistas al final de la etapa
gaseosa de formacién. Por otro lado, la automatizacion de este codigo nos permitird hacer un
analisis de sintesis poblacional para encontrar los parametros del disco protoplanetario con
los cuales podamos obtener distribucién de planetas y planetesimales de sistemas planetarios
analogos al Sistema Solar (SASS), para, finalmente en el préximo capitulo, desarrollar
simulaciones de N-cuerpos y estudiar la etapa post-gas de formacién.

Descripcién de nuestro modelo de formacion planetaria

En esta seccién explicamos las mejoras realizadas al cédigo semianalitico descripto en
el capitulo 4 basado en los trabajos de Brunini & Benvenuto (2008); Guilera et al. (2010,
2011, 2014) y que a partir de ahora denominamos PLANETALP. Este c6digo describe la
evolucién temporal de un sistema planetario durante la etapa gaseosa e incorpora muchos de
los fenémenos fisicos mas relevantes para la formacién de sistemas planetarios. PLANETALP
es un cédigo desarrollado casi completamente en FORTRAN 95/2003 y tiene la ventaja
de estar programado en forma modular. Este mecanismo de programacién tiene la ventaja
de poder encender o apagar los diversos fenémenos fisicos, segtiin la eleccién del usuario'.
Ademas, programar en esta forma permite que el cédigo sea mucho mas accesible y facil de
manejar, permitiendo que en un futuro, distintos autores puedan aportar distintos y nuevos
fenémenos por medio del desarrollo de subrutinas sin tener necesidad de acceder a todo el
resto del cédigo, lo que muchas veces dificulta la tarea de quien deba usarlo y ademas da
lugar a la generacion de mayor cantidad de errores.

'Si bien por el momento esta versién de PLANETALP no es libre, la intensién en un futuro, una vez que
esté acondicionado, es poder compartirlo libremente con el resto de la comunidad.
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PLANETALP presenta un disco protoplanetario que esté caracterizado por dos componentes:
una componente gaseosa, que evoluciona, a diferencia del c6digo base descripto previamente
en el capitulo 4", debido a un disco de acrecién viscosa y debido al proceso de fotoevaporacion,
y una componente sélida, representada por una poblacién de planetesimales que es afectada
por la acrecion y eyeccion por parte de los embriones, y por la migraciéon o deriva radial
afectada por el arrastre que se genera con la interaccién con el gas. Ademés, el modelo
presenta una poblacién de embriones que también es parte de la componente sélida del disco
y que crece por la acrecién de planetesimales, por la acrecién de otros embriones y por la
acreciéon de gas.

En las secciones siguientes describiremos las mejoras realizadas a PLANETALP a partir
de las versiones antes mencionadas (Brunini & Benvenuto, 2008; Guilera et al., 2010, 2011,
2014).

6.2.1 | Estructura del disco protoplanetario

La componente gaseosa esté caracterizada por un perfil de densidad superficial ¥4 (R),
donde R denota la coordenada radial en el plano medio del disco, y la componente sélida
representada por la poblacién de planetesimales, esta caracterizada por un perfil de densidad
superficial ¥£,(R). A pesar de que nuestro modelo permite, como hemos mencionado en
el capitulo 4 el uso de una distribucién de tamainos discretos para los planetesimales,
consideraremos un sélo tamafio de planetesimal durante toda la evolucién de un sistema
planetario. Tanto ¥g(R) como ¥,(R) determinan la distribucion de la masa disponible a
lo largo de todo el disco protoplanetario. En este trabajo, como en capitulos anteriores y
como en muchos otros estudios (de Elia et al., 2013; Ronco et al., 2015; Dugaro et al., 2016;
Salvador Zain et al., 2017), consideraremos el perfil de densidad superficial de gas propuesto
por Andrews et al. (2010) y que viene dado por la siguiente ecuacion, que es la misma que la
ecuacion 5.1 también utilizada durante los estudios del capitulo 5

e(R) = % (}i) T )T (6.1)
donde R, es el radio caracteristico del disco, v el exponente que representa la pendiente del
perfil y Zg una constante de normalizacién dada por la ecuacion 5.2 que es funcién de la masa
del disco My, de R. y de 7, y que se obtiene de integrar la ecuacién anterior sobre el area
total del disco. Asumiendo que la metalicidad del disco es igual a la de la estrella central en
toda su extension, y considerando que el polvo sedimenta y se coagula muy rapidamente para
formar planetesimales en el plano medio, es que la densidad superficial de planetesimales
viene dada por

EP(R) = Eg"?Hielo (5) 76_(%)2 7, (6.2)

C
donde Eg = zoEglo[Fe/ H 65 una constante de normalizacién, con zg = 0.0153 la abundancia
primordial de elementos pesados en el Sol (Lodders et al., 2009), y [Fe/H] la metalicidad

"Recordemos que la componente gaseosa del disco en el c6digo semianalitico descripto previamente en el el
capitulo 4 se disipa exponencialmente.
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estelar. Dado que consideramos a la estrella central como una estrella de tipo solar, [Fe/H] = 0.
NHielo €S UN parametro que representa el aumento en la densidad superficial de sélidos debido
a la condensacion del agua por detras de la linea de hielo, usualmente a170° K dado por

1 si R > RHielo,

THielo = 1 (63)
B si R < RHjelo-

En trabajos anteriores hemos considerado que el salto en la densidad superficial de sélidos
representado por el pardmetro 3, era igual a 4, siguiendo el trabajo de Hayashi (1981). Sin
embargo méas tarde, Lodders (2003) encontr6 que este valor seria mas cercano a 2, en vez de
a 4. Debido al desconocimiento exacto respecto a cudl es el verdadero valor de este salto en
la densidad superficial de sélidos es que en esta oportunidad consideraremos a (3 como un
pardmetro libre del modelo.

| 6.2.1.1 | Evolucion de la componente gaseosa

La evolucién de la componente gaseosa incluye el tratamiento de la acrecidon viscosa
del disco (Pringle, 1981), incorporado al modelo por primera ver por Guilera (2016) y
Ronco et al. (2016) y luego utilizado por Guilera & Sandor (2017); Zanardi et al. (2017);
Guilera et al. (2017); Ronco et al. (2017). Ademas, en esta tesis incorporamos el proceso de
fotoevaporacion.

La evolucién temporal de la densidad superficial de gas esté representada por una ecuacion
de difusiéon dada por

95 30 [

= T9E or (yzgRl/2)] +5.(R), (6.4)

donde v = acsH, representa la viscosidad de Shakura & Sunyaev (Shakura & Sunyaev, 1973)
con « una constante adimensional a lo largo de todo el disco, ¢, la velocidad del sonido, Hy la
escala de altura del disco, y EW(R) el sumidero que representa al proceso de fotoevaporacion.
La velocidad del sonido viene dada por

T
o = | 2eRBT (6.5)
HH, T H,

donde v, = 5/3, kp es la constante de Boltzmann, y un, y mu, son el peso molecular y la
masa molecular del hidrégeno molecular, respectivamente. Siguiendo los trabajos de Hayashi
(1981) e Ida & Lin (2004a), consideramos un perfil de temperatura dado por

R —-1/2
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donde, segtin esta expresion, Ryiel, se define como 2.7 ua. Finalmente, la escala de altura del
disco viene dada por

H, = (6.7)

donde {2 es la frecuencia kepleriana. Es importante mencionar que estamos considerando un
“flare disk”"" y no un disco plano, donde H, o R5/4,

El término EW(R) representa la tasa de fotoevaporacién. Es sabido que existen diversos
regimenes de fotoevaporacion que dependen principalmente de cudl es la fuente que emite
irradiacién. La fuente puede ser la estrella central (Dullemond et al., 2007; D’Angelo &
Marzari, 2012) o pueden ser estrellas externas que irradian el ambiente en el cual se forma el
disco protoplanetario (Veras & Armitage, 2004). Si nuestro Sol fue formado en un ambiente
densamente poblado por estrellas, esta alta densidad estelar pudo haber dado lugar a
encuentros con otras estrellas que pudieron afectar y modificar el tamano del disco debido
a la fotoevaporacion (ver Moro-Martin et al., 2008, y més referencias en el mismo.). Sin
embargo, dado que hasta el momento el verdadero ambiente en el cual se formé nuestro
Sistema Solar estd atn en discusién, y debido a que la fotoevaporacion por parte de la estrella
central es probablemente el proceso que mas afecta a la region de formacién planetaria, sobre
todo en las regiones mas internas del disco, es que sélo consideramos este tipo de regimen.

Siguiendo el modelo de Dullemond et al. (2007), también adoptado por D’Angelo &

Marzari (2012), ¥y (R) viene dado por

: 1 R R,\?
g - _ g g : <
29 exp {2 (1 7 )] (R ) si R < Ry,

Sw(R) = (6.8)

. 5/2
g0 (%) in-n,

donde R, es la distancia sobre el plano medio del disco mas alld de la cual el gas en la
superficie estd desacoplado. La tasa de fotoevaporacion en R, estd representada por i];‘{v y

1ua>1'5 Mo

R, uaZano’

viene dada por

¥ =116 x 107195 < (6.9)
donde f4; es la tasa de fotones ionizantes EUV emitidos por la estrella en unidades de
10*'s~!. En general, R es considerado como 10 ua para una estrella de masa solar.

La ecuacién 6.4 se resuelve en un disco definido entre 0.1 ua y 1000 ua, usando una grilla
de 5000 bines radiales equiespaciados logaritmicamente. Ademas, es importante destacar
que consideramos que el disco se disipa cuando la masa de gas es menor a 1076 M. La
figura 6.1 muestra, para un disco con Mg = 0.13My, v =0.92, Re =34 uay a = 1.1 x 1073,
la evolucién temporal de la componente gaseosa representada por la escala de colores. El
perfil inicial, representado por la curva roja mas ancha, va disminuyendo y extendiéndose
hacia atras, debido a la conservacién del momento angular, a medida que pasa el tiempo.
Los perfiles de densidad superficial pueden verse representados cada 0.1 Ma. En menos de

"La traduccién literal de “flare disk” como “disco de flama” no permite interpretar el significado correcto de
la expresion en inglés, que es la de un disco cuya escala de altura aumenta a medida que nos alejamos de
la estrella central de manera no constante.
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Figura 6.1. Evolucién de la densidad superficial de gas de un disco protoplanetario con
Mg = 0.13Mg, v = 0.92, R. = 34 ua 'y a = 1.1 x 1072, La escala de colores representa la
evolucién temporal del perfil, que puede verse representado cada 0.1 Ma.

~ 2 Ma se abre una brecha en la densidad de gas debido al proceso de fotoevaporacion,
liberando de gas la zona interna del disco dentro de las ~ 3 ua. Esta brecha va creciendo
hacia afuera con el tiempo hasta disiparse completamente en ~ 6.65 Ma.

| 6.2.1.2 | Evolucion de la poblacién de planetesimales

En nuestro modelo la poblacién de planetesimales evoluciona por el arrastre de los planete-
simales debido al gas nebular, incluyendo los regimenes de Epstein, Stokes y cuadratico, y por
la acrecién y eyeccion debido a los embriones. También consideramos que la evolucién de las
excentricidades e inclinaciones se deben a dos procesos importantes: la excitacion gravitatoria
de los planetesimales por los embriones (Ohtsuki et al., 2002), y el amortiguamiento de
los planetesimales debido a que se encuentran inmersos en un disco de gas (Rafikov, 2004;
Chambers, 2008). El tratamiento de estos dos procesos, que podemos encontrar en Guilera
et al. (2014), ya fue descripto detalladamente en el capitulo 4. Luego, la evolucién temporal
de la densidad superficial de planetesimales se modela mediante una ecuaciéon de continuidad
dada por

0Xp(R) 1 0

"~ pap Bai(R)E(R)] = M2°(R) + XY(R), (6.10)

donde vpje es la velocidad de migracion de los planetesimales, y SgC(R) y SgYGC(R) representan
los sumideros debido a la acreciéon por embriones y debido a la eyeccién de planetesimales
por embriones, respectivamente.

En este trabajo incorporamos dos tipos de tasas de eyeccién de planetesimales que
juegan diferentes roles, sin embargo, es importante destacar que ambas consideran que
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los planetesimales eyectados son directamente removidos del sistema planetario y no son
reubicados en diferentes érbitas. El sumidero de eyeccién es entonces

BY(R) = U9 (R) + XY (R). (6.11)

La primera tasa de eyeccion, EgiSp(R), considera la tasa de eyeccion de planetesimales
propuesta por Ida & Lin (2004a) y también adoptada por Alibert et al. (2005), que tiene en
cuenta la probabilidad de que los planetesimales sean dispersados durante los encuentros
cercanos que sufren con embriones, en vez de ser acretados por los mismos, y viene dada
por

~disp _ 1 a’PMP 2 —ac
YP(R) = 1 (M*RN> Y (R), (6.12)
donde ap y Mp son el semieje vy la masa total del planeta, respectivamente, y Ry es el
radio de captura extendido del planeta (describiremos las caracteristicas de este radio en la
proxima seccién y contaremos particularmente como se calcula). La segunda tasa de eyeccién,
EEY(R), considera la eyeccién de planetesimales que alcanzan valores de la excentricidad
mayores a 0.99. Mientras el disco de gas evoluciona, la densidad superficial de gas disminuye,
y debido a esto, las excentricidades de los planetesimales que se encuentran en las vecindades
de planetas masivos dejan de ser amortiguadas de manera eficiente por el gas, y por lo tanto,
aumentan considerablemente. Es en este preciso momento en que Zgy(R) se vuelve efectiva.
Asi como en el trabajo de Laakso et al. (2006), consideramos que la probabilidad de que una
particula sea eyectada por unidad de tiempo es constante, lo que implica que

Y = —p%,, (6.13)

donde adoptamos valores arbitrarios de p entre 0.001 afios~! y 0.01 afios~!. Estos valores
representan la eyeccién del 0.1 % y 1%, respectivamente, de la cantidad de planetesimales
disponibles en cada bin radial alrededor de planeta en cada paso temporal. Cabe destacar
que no encontramos diferencias en los resultados finales teniendo en cuenta estos distintos
porcentajes.

Para resolver la ecuacién 6.10 se utiliza, como mencionamos en el capitulo 4, un método
implicito considerando como condicién de borde que la densidad es igual a cero en el borde
externo del disco, es decir, en el ultimo bin radial. Ademas, el paso evolutivo de nuestro
modelo esté restringido a que en cada paso temporal no haya cambios mayores al 10 % de la
densidad superficial de sélidos en cada bin radial.

6.2.2 | Crecimiento y evolucion orbital de la poblacion de embriones

Al comienzo de nuestro modelo, ademéas de la poblacién de planetesimales, una poblacion
de embriones se encuentra inmersa en el disco protoplanetario. En esta seccién describimos
los detalles del crecimiento de esta poblacion y de su evolucién orbital.
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6.2.2.1| Acrecién de sélidos por los embriones

Los embriones crecen en el régimen oligarquico, y la acrecién de planetesimales por parte
de los embriones se describe mediante la aproximacion de la particula en una caja (Inaba
et al., 2001), ya descripta en detalle en el capitulo 4. La tasa de acrecién de planetesimales,
que da lugar al crecimiento del niicleo de cada embrién, viene dada por

dMy  27%,(ap)R%
dt = P Pcol-

(6.14)

En esta ecuacién My es la masa del nicleo, ¥, (ap) la densidad superficial de planetesimales
en la ubicaciéon del embrién o planeta, Ry el radio de Hill, P el periodo orbital, y P la
probabilidad de colisiéon. P, es una funcién del radio de captura extendido RN, el radio de
Hill del planeta, y la velocidad relativa de planetesimales

P.o) = Peoi(RN, Ry, Vrel)- (6.15)

Es importante describir con un poco mas de detalle quién es el radio de captura extendido.
Cuando un embrién o protoplaneta sin envoltura comienza a crecer acretando planetesimales,
su radio de captura debido al enfocamiento gravitatorio, que es mayor al radio geométrico
del nicleo, Ry, viene dado por

2
By = R (1 + (Zl> ) (6.16)

donde ves. €s la velocidad de escape de su superficie y v, €s la velocidad relativa entre el

protoplaneta y el planetesimal que esta siendo acretado. Sin embargo, cuando el embriéon
solido alcanza la masa suficiente como para comenzar a ligar gas, la presencia de esta
envoltura que va acretando tiene que ser considerada en el calculo del radio de captura.
Asi como el enfocamiento gravitatorio, debido tinicamente a la masa sélida del embrién,
desvia la trayectoria del planetesimal, la envoltura gaseosa también hace lo mismo ya que
los planetesimales que la atraviesan se ven afectados por la friccién del gas, lo que, sumado
al enfoque gravitatorio aumenta el radio de captura, que ahora llamamos radio de captura
extendido.

El hecho de que P, sea funcién del radio de captura extendido RN en vez de ser funcién
del radio del niicleo Ry es debido justamente al hecho de que necesitamos considerar la
fuerza viscosa experimentada por los planetesimales cuando entran a la envoltura gaseosa
del planeta.

Aqui, v = +/5€2/8 +i2/2 vy, donde e representa a la excentricidad , i a la inclinacién,
y vk a la velocidad kepleriana de la poblacién de planetesimales (ver Guilera et al., 2010, o
capitulo 4 para mas detalles). Recordemos que los embriones evolucionan en 6rbitas circulares
y coplanares durante toda la simulacién.

Es importante remarcar que para poder determinar el radio de captura extendido es
necesario resolver la estructura termodinamica de la envoltura del planeta, en particular,
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conocer la densidad como funcién de la distancia al centro del planeta (p = p(r), siendo r
en este caso la distancia al centro del planeta). A diferencia de Guilera et al. (2010, 2014),
PLANETALP no resuelve las ecuaciones de transporte y estructura para la envoltura. Para
calcular el radio de captura extendido Ry, adoptamos el enfoque propuesto por Ormel &
Kobayashi (2012) y Chambers (2014) en donde se resuelven las ecuaciones de estructura
de la envoltura de manera analitica considerando una atmosfera radiativa (inicamente) y
adoptando una luminosidad constante a lo largo de la misma. De esta manera, el radio de
captura extendido puede estimarse segin

Rp . .
1+ 2W (ocrit—1)+In(ocrit) SI Ocrit = Ot,
Ve
. R (6.17)
B g -
1 Ocri o
R . 1/3 1/3+° crit ts
"t fg(‘lVV)l/i"(acr/it )

donde
Rp _y  2Wlor = 1)+ Inloy) (6.18)
Ry Ve
3Kke L Ppep
— 6.19
64ropGMNTL,’ (6.19)
1
_ 2
Ot 5W, (6 0)
2
pprpvrel
crit = 5 6.21
Ferit ?)GManeb ( )
GMyx\ dMy
L= —_— 6.22
( Ry > dt ’ (6.22)
GM,
Rp = C2N‘ (6.23)

S

En las ecuaciones anteriores, Rp es el radio de Bondi del planeta, radio para el cual la
velocidad térmica del gas se iguala a la velocidad de escape del planeta, L la luminosidad
generada por el planeta debido a la acrecion de planetesimales, G la constante de gravitacion
universal, Ry el radio del nucleo, p, la densidad de planetesimales, op la constante de
Stefan-Boltzmann, s, = 0.01 cm?g~! la opacidad de la envoltura, ¥ Paeb, Thebs Pneb 12 presion
local, temperatura y densidad del gas nebular, respectivamente. La cantidad o es la razén
entre la densidad necesaria para capturar una particula y la densidad del gas oerit = perit/ P,
ot es un valor de densidad umbral adimensional que especifica la transicién entre el régimen
casi isotérmico y el régimen en el cual domina la presién, y W es un parametro adimensional
para el calculo de la estructura de la atmosfera. La forma de resolver las ecuaciones de
estructura bajo la hipotesis de atmosfera radiativa, y la determinacion de las ecuaciones 6.17
a 6.23 pueden encontrarse en el apéndice B del trabajo de Ormel & Kobayashi (2012).
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| 6.2.2.2 | Acrecién de gas por los embriones

Mientras los embriones crecen, van reteniendo una envoltura gaseosa que es capaz de
mantener el equilibrio hidrostatico. Inicialmente, la tasa de acreciéon de gas es mucho menor
que la tasa de acrecion de planetesimales y por lo tanto, el nicleo del embrién crece mucho
mas rapido que su correspondiente envoltura gaseosa. Sin embargo, cuando el nicleo del
planeta alcanza una cierta masa critica, la acreciéon de gas se vuelve mucho méas importante.
Siguiendo el trabajo de Ida & Lin (2004a), la masa critica viene dada por

Y 0.25
N
Myt ~10 | ——————— M 6.24
crit (10—6M@aﬁ01> D> ( )
donde, como ya hemos visto, My es la tasa de acrecién de planetesimales. La tasa de acrecién
de gas puede ser estimada por medio de

Mgy = —*2=— 6.25
=g = 2 (6.25)
donde Mp es la masa total del planeta y 7, es la escala de tiempo de crecimiento caracteristica
de Kelvin-Helmholtz de la envoltura de gas. Segun los resultados del modelo de formacion
de planetas gigantes de Guilera et al. (2010, 2014), y siguiendo la prescripcién propuesta por
Ida & Lin (2004a), 7, se puede ajustar por medio de

Ty = 8.35 x 101(Mp /Mg) > aiios. (6.26)

Notemos que, a diferencia de Miguel et al. (2011), nosotros encontramos un valor diferente
para el exponente en la dependencia con la masa del planeta de 7,. Estos autores encontraron
un valor para el exponente de —4.89. La diferencia se debe a que el ajuste de la acrecion de
gas se ha realizado con modelos de formacién de planetas gigantes ligeramente diferentes.
Nosotros utilizamos los resultados provenientes de Guilera et al. (2010, 2014) mientras
que Miguel et al. (2011) usaron los resultados de Fortier et al. (2009). La diferencia mas
importante entre estos modelos radica basicamente en que Fortier et al. (2009) no considera la
evolucion temporal de la densidad superficial de gas y por ende esta cantidad y la temperatura
en el borde del planeta se mantienen constantes, mientras que Guilera et al. (2010, 2014) si
considera la evolucién temporal de dichas cantidades. Es importante remarcar que Mgy es
una expresiéon valida siempre y cuando sea menor que la tasa maxima a la que el disco es
capaz de entregarle gas al planeta, lo cual, siguiendo Mordasini et al. (2009), es
dM,

Fg = 3mvEg(R). (6.27)

Mdisco =
Por lo tanto, consideramos que la tasa de acrecién de gas efectiva es

dM. . .
Wg = min[ Mgy, Mdisco|- (6.28)

El proceso de acrecién de gas por parte del planeta también es limitado si el planeta es
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capaz de abrir una brecha o gap en el disco. A través de simulaciones hidrodinamicas de alta
resolucién, Tanigawa & Ikoma (2007) encontraron que la tasa de acrecién de gas decrece
significativamente cuando un planeta abre una brecha en el disco. A este caso se lo denomina
“gap-limiting” o “limite de apertura de la brecha”. Siguiendo esta idea, Tanigawa & Ikoma
(2007) desarrollaron una férmula analitica para la tasa de acrecién del gas, también adoptada
por Xiao & Jin (2015) y dada por

— dMg

Mgp = —2 = A%, 2
GP dr ’ (6 9)
donde ) 43
: Hgp\~° (Mp
A=029 (2 20 6.30
() () b ©30)
con
Yac = 2(z = 2Ry), (6.31)
Y 3
Ygexp l— (g;) ] si x> Ty,
Syexp| - L (2 5o )’
Br) === T o\ o p T 4 H,p (6.32)
six <z,
2 3
4 i Lm _ [ Fm
sla) - (p)]
v |y xy, estan definidos como
v Mp
[=0146 | ———— —_— 6.33
(105a%ﬂk,p> (10—3%) " (6.3
Hg Mp 2/5 U -1/5
m = 0.207 —_— S e ) 6.34
v (o.mp 10—3M*> (10—5a§,9k,p> w (6:34)

donde M, es la masa de la estrella, y el subindice P representa que es en la ubicacion del
planeta. Por lo tanto, la tasa de acrecién de gas adoptada para limitar la acreciéon de gas
luego de que el planeta abre una brecha en el disco se define como

dM,

W = min[MKH, MdiSCO7 MGP] (635)

A modo de ejemplo, en la figura 6.2 graficamos una comparacién para la formacién in situ
de un planeta gigante en 5 ua, entre el modelo de formacién de planetas gigantes desarrollado
por (Guilera et al., 2010, 2014) y el método de ajuste utilizado en PLANETALP. Para el
primer caso, cuando la masa de la envoltura alcanza las ~ 40Mg,, el modelo de formacién de
planetas gigantes de Guilera et al. (2010, 2014) deja de ser capaz de resolver las ecuaciones
de transporte y estructura para la envoltura y la simulaciéon termina. Es importante notar
que este modelo no tiene incorporada ninguna limitaciéon en la acreciéon de gas. Podemos ver
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Figura 6.2. Masa del nicleo (linea continua) y masa de la envoltura (linea a trazos) como funcién
del tiempo, para la formaciéon in situ de un planeta en 5 ua. Las lineas negras corresponden al
modelo de formacién de planetas gigantes desarrollado por Guilera et al. (2010, 2014), mientras
que las lineas rojas se corresponden al ajuste adoptado en PLANETALP. La linea gris corresponde a
la tasa de acrecion utilizada por Miguel et al. (2011). Esta simulacién de muestra fue desarrollada
para un disco de 0.1Mg, con v = 1, R. = 25 ua, a = 10~%, y usando planetesimales de 10 km.
El pequeno cuadrado en la figura representa un acercamiento del momento en el cual la acrecion
de gas se dispara.

que el ajuste utilizado en PLANETALP reproduce muy bien el crecimiento de la envoltura,
especialmente cuando el planeta comienza el crecimiento en fuga de la envoltura (ver el zoom
en la figura 6.2). También graficamos el crecimiento de la envoltura del mismo planeta pero
utilizando la prescripcion de Miguel et al. (2011) para la tasa de acreciéon de gas. Como se
puede ver, diferentes tasas de acrecion de gas dan lugar a diferentes masas finales para el
mismo planeta. La pequenia diferencia encontrada entre el valor de la masa de los niicleos

v

para la masa de cruce' se debe a que el radio de captura extendido se calcula de forma

diferente en cada modelo.

Es importante notar que la tasa de acrecién de gas por parte de los planetas no es
considerada como un sumidero en la evolucién temporal de la densidad superficial de gas. Sin
embargo, nuestro modelo controla que la masa de gas acretada por los planetas del sistema
no sea mayor al 90 % de la masa de gas disponible en el disco en cada paso temporal.

"YLa masa de cruce es la masa del planeta en el momento en el que la masa de la envoltura iguala a la masa
del nicleo.
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| 6.2.2.3 | Fusion entre embriones y planetas con envolturas

Como ya mencionamos, los embriones crecen por la acreciéon de gas y de planetesimales,
pero también crecen debido a que se producen colisiones entre ellos. En este estudio conside-
ramos que cuando la distancia entre dos embriones es menor a 3.5 radios de Hill mutuos,
estos se fusionan en uno solo. A partir de esta consideracion, es importante especificar la
masa del cuerpo resultante, que dependera de las propiedades fisicas de los cuerpos que
interacttian en la colisién. De hecho, si los embriones que participan en una colisién no son
muy masivos, sus envolturas gaseosas son despreciables. En este caso asumimos colisiones
inelasticas perfectas a partir de las cuales la masa resultante del nuevo embrién estara
determinada por la suma de las masas individuales de los embriones interactuantes. Si uno,
o ambos de los cuerpos interactuantes, es lo suficientemente masivo como para tener una
envoltura gaseosa significativa, es necesario especificar cuales son las masas del nicleo y de
la envoltura del cuerpo resultante. Por un lado, los ntcleos individuales de los embriones
que interactian en un colisién se fusionan perfectamente para definir el nicleo del objeto
final. Esto significa que no se considera pérdida de masa de los niicleos durante una colisién.
Por otro lado, la evolucién de las envolturas gaseosas se computa a partir de los estudios
desarrollados por Inamdar & Schlichting (2015). Estos autores analizaron la formacién de
Super-Tierras y Mini-Neptunos, y examinaron cuanta envoltura gaseosa podria ser acretada
por embriones antes de sufrir impactos gigantes, y cudnta envoltura podria retenerse durante
la fase de impactos gigantes. Inamdar & Schlichting (2015) calcularon la fraccién de pérdida
de masa atmosférica global xperq para razones entre la masa de la envoltura y la masa del
nticleo Mg /My entre 107! y 1076 como funcién de

VimpMimp
— —imp’timp 6.36
Vesc MIN ( )

siendo VimpMimp €l momento del impacto, con viyp la velocidad de impacto y mimp la masa
del impactor, v vesc 1la velocidad de escape del blanco, cuya masa del ntcleo es My. Dado
que PLANETALP no es capaz de calcular la velocidad de impacto pues no calcula las érbitas
de los planetas, y siguiendo la aproximacién propuesta por Inamdar & Schlichting (2015),
calculamos vimp ~ V/2Vese. Luego, = \/Qmimp /My siendo mjmyp la masa total del impactor.
Los valores de xpera utilizados en este trabajo pueden verse en la figura 6.3 extraida de
Inamdar & Schlichting (2015). A partir de estas consideraciones, si un cuerpo i y otro j
colisionan, la masa del nicleo My del objeto resultante viene dada por

My = My + MY, (6.37)

donde Mf\I y MI{I son las masas de los ntcleos de los cuerpos ¢ y j, respectivamente, mientras
que la masa de la envoltura final del objeto, Mg, es

Mg = Mi(1 = Xpera) + Mip(1 = Xera)s (6.38)

donde Mﬁ y M]% son las masas de las envolturas de los cuerpos i y j, respectivamente, y
Xf)erd and X%erd las fracciones de pérdida de masa atmosférica global de los cuerpos i y j,
respectivamente.
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Figura 6.3. Fraccion de pérdida de la masa atmosférica global como funcién de
VimpMimp/ (VescMn). Cada curva representa una solucién a la ecuacién de pérdida de masa
global (eq. 18) del trabajo de Inamdar & Schlichting (2015). Esta figura fue extraida de dicho
trabajo.

Finalmente, por conservaciéon del momento angular, calculamos el semieje mayor final del
planeta resultante como

a03 (MY + M) + a9 (ME, + ML)\~

My + Mg
siendo a; y a; lo semiejes mayores de los cuerpos 7 y j, respectivamente.

Es importante destacar que los estudios de Inamdar & Schlichting (2015) concernientes a
la pérdida de masa atmosférica fueron desarrollados para planetas con masas en el rango de
los Neptunos y de las Stiper-Tierras, con envolturas iniciales menores al 10 % de la masa del
nicleo. Debido a la ausencia de trabajos y estudios sobre la pérdida de masa atmosférica
en impactos gigantes entre planetas con grandes envolturas es que usamos los resultados
derivados por Inamdar & Schlichting (2015) para tratar las colisiones que involucran planetas
gigantes. Sin embargo, es importante notar que, en nuestro estudio, la masa final de un
planeta gigante no es sensible a estas consideraciones. Esto es debido a que un planeta
que es el resultado de una fusién entre dos planetas previos continta creciendo en el disco.
Por lo tanto, si este planeta final tiene un nucleo significativo, rapidamente acreta grandes
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cantidades de gas y puede recuperar muy rapidamente todo el gas que habia perdido debido
a la colisién. De hecho, Broeg & Benz (2012) estudiaron en detalle el efecto de esta situacién
en la tasa de acrecién de gas de un planeta y encontraron que, inicialmente, la mayoria de la
envoltura puede ser eyectada, pero que luego el gas se reacreta rapidamente.

A raiz de esta incorporacién al cédigo de formaciéon nos preguntamos si encontramos
simulaciones en las que se dieran impactos gigantes muy tardios, bien cerca del final de
la simulacién, cuando ya no hay practicamente gas en el disco, y si era posible entonces
encontrar planetas que no fueran capaces de reconstruir su atmésfera en el poco tiempo
que les quedara. Esta duda nos motivé a la buiisqueda, al menos en nuestros SASS, de todos
los impactos gigantes sufridos en estos sistemas, y en particular a la bisqueda de impactos
gigantes tardios. Para ello consideramos que un impacto gigante es aquel que ocurre entre
un planeta gigante gaseoso (Mg > My) y otro planeta, que también puede ser gigante
gaseoso 0 no (Mg < My) pero que es capaz de dar lugar a la formacién de un nuevo planeta
con una envoltura que no exceda la masa de su nudcleo. Es importante tener en cuenta
que, por ejemplo, cuando dos planetas tipo Jupiter colisionan entre si, el planeta resultante
es un planeta que ha perdido por completo toda su envoltura. Si consideramos que una
colisién gigante tardia es aquella que puede darse en el Ultimo cuarto del tiempo de vida
de un disco de gas, luego podemos estimar, buscando entre las distribuciones de embriones
cada 100.000 anos y entre las distribuciones de embriones cada vez que alguno sufre un
impacto (es importante mencionar que PLANETALP nos permite contar con esta informacion)
si alguno de los planetas que resulta de un impacto gigante ha perdido cantidades de gas
significativas. Nuestra busqueda muestra que ~ 400 SASS presentan planetas gigantes que
sufren impactos gigantes, sin embargo la gran mayoria de estos impactos ocurre durante la
primera mitad del tiempo de vida del disco. La media del tiempo (o época) de impactos
gigantes es < timp gig >= 0.37. De hecho, el impacto méas tardio encontrado en estos sistemas
no es mas tardio que 0.67. Por lo tanto, los planetas que son el resultado de impactos gigantes
tienen tiempo suficiente para reformar sus atmosferas y volverse planetas gigantes gaseosos
nuevamente.

| 6.2.2.4 | Migracion tipo I y tipo 11

Un planeta inmerso en un disco protoplanetario modifica la densidad superficial local del
disco de gas, y las interacciones gravitatorias mutuas entre ellos da lugar a un intercambio
de momento angular entre el gas y el planeta. Este intercambio de momento angular produce
torques que causan que el planeta migre hacia la estrella central, o se aleje de ella. Existen,
como hemos mencionado en el capitulo 2, diferentes regimenes de migracion estudiados por
diversos autores durante los tltimos 20 anos (Ward, 1997; Tanaka et al., 2002; Masset et al.,
2006; Paardekooper et al., 2010, 2011). Estos regimenes modifican la densidad superficial
local y los planetas terminan orbitando a la estrella central en formas diferentes, dependiendo
de cémo sea su masa y de cémo sean las caracteristicas del disco.

La migracién tipo I (Ward, 1997) afecta a aquellos planetas que no son lo suficientemente
masivos como para abrir una brecha en el disco de gas. En discos ideales verticalmente
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isotermos, la migracién tipo I produce, en la mayoria de los casos, una migracién rapida y
hacia la estrella central (Tanaka et al., 2002).

Dado que la migracién tipo I es mucho més réapida que la tasa a la que el disco de gas se
disipa y, por lo tanto, mas rapida que la escala de tiempo de formacién de los nicleos de
planetas gigantes, la supervivencia de los planetas, en particular la de los planetas gigantes,
resulta ser un proceso dificil de cumplir (Papaloizou et al., 2007).

A pesar de que estas tasas de migracion fueron corroboradas por experimentos numéricos
(D’Angelo et al., 2003; D’Angelo & Lubow, 2008), muchos autores se ven en la necesidad de
reducir las tasas de migracién para poder reproducir las observaciones (Ida & Lin, 2004a;
Alibert et al., 2005; Mordasini et al., 2009; Miguel et al., 2011).

Es importante notar que trabajos mas recientes que consideran discos no isotermos
(Paardekooper et al., 2010, 2011) mostraron que la migracién tipo I puede ser hacia afuera.
Aun en discos isotermos, la migracién tipo I puede ser hacia afuera si se considera un disco
magneto-hydrodindmico turbulento (Guilet et al., 2013). Més atn, Benitez-Llambay et al.
(2015) mostraron que si se tiene en cuenta cémo afecta la luminosidad del planeta (debido a
la acrecién de planetesimales) a la termodindmica local del disco, la migracién tipo I puede
ralentizarse, detenerse o hasta incluso revertirse, para planetas con masas menores a 5Mg.

Para ser consistentes con nuestro modelo de formacién planetaria, PLANETALP, usamos las
tasas de migracién para discos isotermos propuestas por Tanaka et al. (2002) considerando
distintos factores de reduccion fier (al igual que en Ida & Lin (2004a); Miguel et al. (2011)),

dadas por
dap Tr
— = —2fmi — 6.40
( dt >mig1 fmigtap Lp (6.40)

donde Lp = Mp+/GM,ap es el momento angular del planeta, y el torque total estd dado
por

2
) Sg(ap)apQp p. (6.41)

dlog®,\ { Mp apQ
F:<1.364+0.541 o8 g)( P OP° kP

dlogap M* Cs,P

Recordemos que el subindice P representa en la posicion del planeta.

Cuando un planeta es lo suficientemente masivo como para abrir una brecha en la densidad
superficial de gas, la migracién tipo I cambia a un nuevo régimen denominado migracién
tipo II. Crida et al. (2006) mostraron que un planeta de masa Mp es capaz de limpiar mas
del 90 % del gas alrededor de su érbita si

3 Hg 50v (M*>
-— < 1.
4 Ry a%ijp Mp) —

(6.42)

Una vez que la brecha estéd abierta, la evoluciéon orbital del planeta estd completamente
ligada a la evolucién viscosa del disco de gas y, mientras la masa local del disco de gas sea
mayor a la masa del planeta (etapa que se denomina “migracién tipo II dominada por el
disco” siguiendo el trabajo de Armitage, 2007), el planeta migra hacia adentro a una tasa

(52) . (6.43)

- 5
dt /) DD-miglt 2ap

dada por
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que es la misma tasa a la que el gas se mueve en el disco (Ida & Lin, 2004a). Cuando la masa
del planeta es lo suficientemente alta como para ser comparable a la masa local del disco de
gas (etapa denominada “migracién tipo II dominada por el planeta” siguiendo también el
trabajo de Armitage, 2007), la tasa de migracién es atin menor y, como en Edgar (2007) y

Mordasini et al. (2009), calculamos esta tasa de migracién como

(mf’) _ _3v Zglop)ap (6.44)
dt / PD-miglt ap  Mp

En este caso, la tasa de migracién no solo depende de la viscosidad del disco sino también de

la densidad superficial de gas y de la masa del planeta.

6.2.3 | Distribucion de agua en embriones y planetesimales

El disco protoplanetario de nuestro modelo de formacién incorpora también una distribu-
cién radial de agua tanto para embriones como para planetesimales. Para ser consistentes
con la densidad superficial de planetesimales inicial adoptada, si el salto en la densidad
superficial de planetesimales debido a la condensacién del agua por detras de la linea de
hielo es de un factor 3, entonces la fraccién de agua por unidad de masa que se asocie a un

embrién o planetesimal debe ser una funcion de 3, es decir

0, si R < Rhjelo;

fimo(R) = (6.45)
a(ﬁ), si R > Rhielo'

100

10 Zp(Roca+H,0)(R) -
b /
0.1 /

z:p(Roca)(R)

£o(R) far cm®]

0.01 : :
0.1 1 10 100
R [ua]

Figura 6.4. Densidad superficial de planetesimales sin considerar un incremento debido a la
condensacién de volatiles por detrds de la linea de hielo (curva negra) y considerando un salto

de valor 8 (curva celeste).

Luego, si llamamos M; a la masa asociada a XR°°(R), (siendo ésta la densidad superficial
representada por la curva negra en la figura 6.4) y a Ms a la masa asociada a EROC”H?O(R)p
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(siendo ésta la densidad superficial representada por la curva celeste de la figura 6.4), resulta

% _ l — M, = MH20 + MRoca

— =B, My,0 = M; - 1), 6.46
]\42 /8 MRoca B H2O Roca(ﬁ ) ( )

Facilmente puede notarse que entonces la ecuacién 6.45 se convierte en

O) si R < Rhieloa

Jr.0(R) = . (6.47)
65’ si R > Ryjelo,

donde «(p) = % La evolucion temporal de la distribucion radial de agua en planetesimales
se calcula a medida que se va resolviendo la ecuacién 6.10. Mas adn, la cantidad de agua en
embriones se calcula auto-consistentemente a medida que se van acretando planetesimales y
a medida que se van registrando fusiones entre ellos, es decir, cuando se produce una colisién,
la masa de agua en el planeta resultante de dicha colision es la suma de las masas de agua
de los embriones que colisionaron. Remarcamos entonces que no se considera pérdida de
agua ni por la acrecién de planetesimales ni por la fusion entre embriones. Por lo tanto, las
cantidades de agua en los planetas resultantes al final de la etapa gaseosa representan limites
superiores y pueden estar sobre-estimadas.

Condiciones Iniciales

El objetivo principal de este capitulo es el de poder encontrar escenarios y pardmetros del
disco protoplanetario favorables para la formacion de sistemas planetarios como el nuestro, a
partir del uso de PLANETALP, para obtener condiciones iniciales que puedan ser utilizadas
para estudiar el crecimiento de dichos sistemas en la etapa post-gas a partir de simulaciones
de N-cuerpos, estudio que sera desarrollado en el préximo capitulo. Para ello, P LANETALP
fue automatizado en pos de poder realizar varios miles de simulaciones y hacer luego con
ellas un estudio estadistico de sintesis poblacional. La figura 6.5 muestra un esquema del
funcionamiento de PLANETALP.

En esta seccién, describimos las condiciones iniciales adoptadas para correr PLANETALP te-
niendo en cuenta que no estamos interesados en reproducir la actual poblacién de exoplanetas
sino en generar una gran diversidad de sistemas planetarios sin seguir ninguna distribucién
observable sobre los parametros de los discos.

6.3.1 | Escenarios y pardametros libres

Como ya hemos mencionado, la migracién tipo I para discos ideales isotermos puede ser
muy rapida y, por lo tanto, las escalas de tiempo de migracion son usualmente mas cortas
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Figura 6.5. Esquema sobre el funcionamiento y la automatizacion de PLANETALP.

que las escalas de tiempo de vida de los discos. Asi como en Ida & Lin (2004a) y Miguel
et al. (2011), consideramos diferentes escenarios para la migracién tipo I introduciendo un
factor de reduccién fuig1 que considera la existencia de posibles mecanismos que puedan
enlentecer la migracién planetaria en 10 y en 100 veces (fmigt = 0.1 ¥ fmigr = 0.01). También
consideramos los casos extremos en los que la migracién tipo I no es reducida (fimier = 1), y
en el que no es considerada (fmigr = 0). Es importante remarcar que no estamos considerando
torques dindmicos en nuestro modelo (Paardekooper, 2014). Estos torques podrian disminuir
significativamente las tasas de migracién estimadas por Tanaka et al. (2002). Sasaki &
Ebisuzaki (2017) encontraron que el diagrama masa vs. semieje obtenido a partir de un
modelo simple de sintesis poblacional basado en el trabajo de Ida & Lin (2004a) pero que
incluye torques dinamicos y estadisticos, puede reproducir la distribucién de exoplanetas
alrededor de estrellas de tipo solar. Es importante notar que el diagrama masa vs. semieje
mayor que encontraron estos autores es muy similar al diagrama obtenido a partir de
considerar torques estaticos inicamente y factores de reduccién a la migracién tipo I.

Otro pardmetro importante para nuestro modelo de formacién planetaria es el tamano
de los planetesimales. En el modelo estandar de acreciéon del ntcleo, tanto los planetas
terrestres como los nicleos s6lidos de planetas gigantes se forman a través de la acrecion de
planetesimales (Safronov & Zvjagina, 1969; Wetherill, 1980; Hayashi, 1981). Sin embargo, los
mecanismos que dan lugar a la formacién de los planetesimales y el conocimiento de cudles
son sus tamaifios iniciales es un tépico aun en debate (Johansen et al., 2014; Testi et al.,
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2014; Birnstiel et al., 2016). Mientras que los modelos de crecimiento colisional pueden dar
lugar a la formacién de planetesimales sub-kilométricos/kilométricos (Okuzumi et al., 2012;
Garaud et al., 2013; Kataoka et al., 2013; Drazkowska et al., 2013; Kobayashi et al., 2016;
Arakawa & Nakamoto, 2016), los modelos de colapso gravitacional predicen la formacion
de planetesimales de decenas y cientos de kilometros (Johansen et al., 2007, 2012; Cuzzi
et al., 2008; Simon et al., 2016; Schéfer et al., 2017). Mas aun, la distribucién de tamanos
del cinturén de asteroides puede ser reproducida por modelos de evolucién colisional usando
tanto una poblacién inicial de planetesimales grandes (Morbidelli et al., 2009) como una
poblacién de planetesimales pequenos (Weidenschilling, 2011).

En este estudio, como también ha realizado Fortier et al. (2013), consideramos escenarios
con planetesimales de diferentes tamanos (1, = 100 m, 1 km, 10 km y 100 km), pero
consideramos un unico tamano de planetesimal por simulacion. Es importante notar que,
mientras los planetesimales grandes (r, 2 10 km) son mayormente gobernados por el régimen
cuadratico para la determinacién de la migracion radial y las tasas de acrecién de sélidos,
los planetesimales pequenos (r, < 1 km) pueden ser gobernados por diferentes regimenes a
lo largo del disco.

Para los parametros libres consideramos valores aleatorios a partir de distribuciones
uniformes porque estamos interesados en desarrollar una gran diversidad de sistemas plane-
tarios sin seguir ninguna distribucién de pardmetros observada. Sin embargo, tenemos en
cuenta los limites de los rangos de parametros obtenidos por trabajos previos de la literatura
observacional. Siguiendo los trabajos de Andrews et al. (2009, 2010), consideramos que la
masa del disco My, se encuentra entre 0.01Mg, y 0.156Mg), el radio caracteristico R, esta entre
20 ua y 50 ua, y que el gradiente de la densidad superficial v tiene un rango de 0.5 a 1.5.
El factor 3, que recordemos representa el salto en la densidad superficial de planetesimales
debido a la condensacion del agua por detras de la linea de hielo, se toma al azar entre
1.1 y 3 dado que, en nuestro Sistema Solar, Lodders (2003) usualmente considera un valor
de aproximadamente 2 y Hayashi (1981) adopta una valor de 4. Es importante mencionar
que un valor de 8 = 1.1 representa un 9% de agua por unidad de masa en embriones y
planetesimales, mientras que un valor de 3 = 3 representa un 66 % de agua por unidad de
masa en embriones y planetesimales al comienzo de las simulaciones y mas alla de la linea de
hielo, siguiendo la ecuacién 6.47. El pardmetro a para la viscosidad del disco y la tasa de
fotones EUV ionizantes f4; siguen una distribucién logaritmica uniforme entre 10=4 y 1072,
y entre 107! y 104, respectivamente (D’Angelo & Marzari, 2012).

Dado que el maximo valor de la masa de disco considerada es relativamente alta, y dado
que esto puede dar lugar a la existencia de inestabilidades gravitatorias en el disco, nuestro
modelo chequea, segin el criterio de Toomre (Toomre, 1964) dado por

Q= sk

= o (6.48)

la estabilidad de los discos simulados. Cuando ) > 1 los discos son considerados inestables
y son descartados. Aun asi, ninguno de los discos considerados, es decir, ninguna de las
combinaciones de pardmetros del disco elegidas di6 lugar a discos inestables. Todos los discos
considerados son estables en toda su extension.
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Otros parametros se mantienen constantes en nuestras simulaciones. Dado que estamos
particularmente interesados en la formacién de SASS, la masa de la estrella central siempre
vale 1Mg y por lo tanto la metalicidad siempre es [Fe/H] = 0. También, las densidades de
planetesimales y de embriones son consideradas constantes de valor 1.5 g cmi™® y 3 g cm™3,

respectivamente.

Respecto a la poblacién de embriones, consideramos una distribucién de estos objetos
entre 0.1 ua y 30 ua. Estos embriones se encuentran separados por una distancia de 10 radios
de Hill mutuos asumiendo érbitas circulares y coplanares, y sus masas iniciales, que son del
orden de la masa de la Luna, estdn dadas por la masa de transicién entre el régimen de
crecimiento en fuga y el régimen de crecimiento oligarquico (Ida & Makino, 1993), como ya
lo presentamos en el capitulo 4, como

My = 1.6R%/510%/5m3/553/5 0,71/ (6.49)

donde m,, es la masa de los planetesimales. Esta expresion ya fue introducida en el capitulo
4 por medio de la ecuacion 4.12.

Finalmente, con el objetivo de encontrar los escenarios y parametros mas adecuados
para la formacion de SASS, desarrollamos 1000 simulaciones por cada combinacién entre
fmigl ¥ 7p- Es decir que en total desarrollamos 16000 sistemas planetarios diferentes que
evolucionan en el tiempo hasta que el gas del disco se disipa por completo. A partir de ahora,
cuando en esta tesis hablemos de escenarios de formacién nos estaremos refiriendo a todas
las combinaciones posibles entre fiier y 7p.

6.3.2 | El tiempo de disipacion del disco

Otro parametro importante que determina la configuracién final de un sistema planetario
durante la etapa gaseosa de formacién es la escala de tiempo de disipacién del gas 7. Haisch
et al. (2001) y Mamajek (2009) observaron estrellas jovenes en clusters de diferentes edades
y sugirieron que los discos protoplanetarios tienen escalas de tiempo de vida caracteristicas
de entre 3 Ma a 10 Ma. Pero mas recientemente y como hemos mencionado en capitulos
previos, Pfalzner et al. (2014) mostrd que, teniendo en cuenta que los trabajos mencionados
presentan biases observacionales, los discos de gas podrian durar bastante mas de 10 Ma.

En nuestro modelo, a diferencia de Miguel et al. (2011) por ejemplo, en donde la evolucién
del disco de gas esta representada por un decaimiento exponencial, el disco de gas evoluciona
por acrecion viscosa y fotoevaporacién. Ambos fenémenos juntos determinan la escala de
tiempo de disipacién del disco de gas, 7. Es decir, 7 en nuestro modelo no es un pardmetro
libre que podemos elegir sino que es un parametro resultado de las combinaciones de todos
los demas parametros del disco. Por lo tanto, necesitamos formar sistemas planetarios cuyas
combinaciones entre el parametro de viscosidad «;, la tasa de fotones EUV fy;, la masa del
disco My, el radio caracteristico R, y el gradiente en la densidad superficial v hagan que
el disco de gas de estos sistemas disipe en escalas de tiempo consistentes con los trabajos
observacionales antes mencionados. Para lograr esto, corremos una versiéon de P LANETALP
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Figura 6.6. Escalas de tiempo de disipaciéon en Ma como funcién de la masa del disco para
todas las simulaciones desarrolladas. Cada punto representa a un set de parametros elegidos
aleatoriamente que dara lugar a un sistema planetario particular al final de la etapa gaseosa
de formacién. Los puntos rojos representan a aquellos sets de parametros cuyas combinaciones
entre todos los pardmetros permitieron obtener escalas de tiempo de disipaciéon 7 entre 1 Ma y
12 Ma. Los puntos negros representan a aquellos sets que o tardaron en disipar el gas menos de
1 Ma o mas de 12 Ma y que por lo tanto, no fueron tenidos en cuenta o fueron descartados para
nuestro estudio de sintesis poblacional.

que estd limitada al estudio de la evoluciéon temporal de la componente gaseosa, olvidandonos
(por el momento) de la componente sélida, es decir, “apagando” la evolucién temporal de
la densidad superficial de planetesimales y de la poblacién de embriones. Luego generamos,
usando un método de aceptacion-rechazo de Von Neumman, tantos discos de gas con escalas
de tiempo de disipacién entre 1 y 12 Ma como necesitemos. Es decir, 16000 combinaciones
de todos los parametros que logren que los discos se disipen en menos de 12 Ma.

La figura 6.6 muestra un plano de las escalas de tiempo de disipacion del disco de
gas (en Ma) vs. la masa del disco (en masas solares). Cada punto representa un set de
parametros elegidos aleatoriamente. Los 16000 puntos rojos representan sets de combinaciones
de parametros que lograron que los discos de gas disipen entre 1 Ma y 12 Ma. Encontramos
que el valor medio de 7 es de 6.45 Ma con una dispersion de ¢ = 2.67 Ma. Los puntos
negros representan a aquellos sets de parametros que formaron discos que disiparon en
menos de 1 Ma o en més de 12 Ma. Estos tltimos son descartados de nuestro andlisis de
sintesis poblacional. Cabe destacar que, para lograr el nimero deseado de 16000 discos
protoplanetarios que disipen entre 1 Ma y 12 Ma fue necesario desarrollar 29348 simulaciones,
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de las cuales 13348 tuvieron que ser descartadas.

Desarrollo de herramientas auxiliares: Antes de continuar con la secciéon de
resultados, no quisiera dejar de mencionar que ademas de las mejoras realizadas a
PLANETALP y de su automatizacion, fue necesario desarrollar un gran ntmero de
herramientas numéricas auxiliares, como programas y scripts en FORTRAN y BASH,
que nos permitieran realizar los andlisis que a continuacién detallaremos.

Resultados

El objetivo principal de esta parte de la tesis es poder encontrar, a través de un estudio de
sintesis poblacional desarrollado con nuestro modelo mejorado de formaciéon planetaria, sets
de condiciones iniciales apropiadas para estudiar luego, mediante el desarrollo de simulaciones
de N-cuerpos, el crecimiento post-gas de SASS. Sin embargo, a través del desarrollo de las
16000 simulaciones obtenidas eligiendo al azar y uniformemente los pardmetros del disco, es
que encontramos una gran diversidad de sistemas planetarios con diferentes arquitecturas y
caracteristicas, no s6lo SASS. En ese sentido en las préximas subsecciones hablaremos no
solo de los SASS sino también de los resultados generales encontrados.

6.4.1 Resultados Generales

Para poder clasificar la diversidad de sistemas planetarios encontrados en el total de las
16000 simulaciones, definimos propiedades generales para los diferentes tipos de planetas.
Los dividimos en tres grupos. Por un lado, los planetas gigantes gaseosos presentan una
envoltura que es més grande que la masa de sus respectivos niicleos sélidos. Dentro de esta
categoria de planetas gigantes gaseosos podemos distinguir entre planetas tipo Jupiter y
planetas tipo Saturno. La diferencia entre ellos es que los planetas tipo Jupiter son planetas
capaces de abrir una brecha en el disco de gas o planetas cuya masa total es superior a
200Mg. Por otro lado, los planetas gigantes helados presentan envolturas superiores al 1%
de la masa de sus ntcleos, pero deben presentar envolturas més pequenias que sus nicleos
solidos. Dentro de esta categoria podremos distinguir entre planetas tipo Mini-Saturnos
(con envolturas mayores al 30 % de la masa total), planetas tipo Neptunos (con envolturas
superiores al 5% de la masa total y menores al 30 % de la masa total) y planetas tipo
Mini-Neptunos (con envolturas superiores al 1 % de la masa total y menores al 5% de la masa
total). Finalmente, consideramos a los planetas rocosos como aquellos planetas que presentan
envolturas menores al 1% de sus masas totales. La figura 6.7 muestra de manera esquemética
esta clasificacion, definida exclusivamente para poder tener una idea global de cémo resultan
ser los sistemas planetarios formados al final de la etapa gaseosa. De toda la diversidad de
sistemas planetarios, y teniendo en cuenta la clasificacién mencionada, podemos distinguir
tres tipos globales de sistemas planetarios que, a su vez, clasificamos como:
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Figura 6.7. Esquema de clasificacién de los diversos planetas formados segiin la masa del niicleo
y de la envoltura que presentan. Esta clasificacién fue realizada meramente para poder analizar
globalmente las caracteristicas finales de los sistemas planetarios formados.

= Sistemas planetarios rocosos: son sistemas planetarios que estan formados tnica-
mente por planetas tipo rocosos, sin planetas gigantes gaseosos ni planetas gigantes
helados.

= Sistemas planetarios gigantes helados: son sistemas planetarios que pueden al-
bergar (o no) planetas rocosos, pero deben presentar al menos un planeta gigante
helado.

= Sistemas planetarios gigantes gaseosos: son sistemas planetarios que pueden
albergar (o no) planetas rocosos, pueden albergar (o no) gigantes helados, pero deben
presentar al menos un planeta gigante gaseoso.

Es importante mencionar que en esta clasificacion no estamos haciendo ningtun tipo de
distincién respecto a la ubicacién de los planetas gigantes en el disco protoplanetario.

Ahora bien, dado que nuestro particular interés estd enfocado en la formacién de sistemas
planetarios que, al final de la etapa gaseosa de formacion presenten similitudes a nuestro
Sistema Solar, es que hacemos una subclasificacién de estos sistemas como:

» Sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar (SASS): son sistemas planeta-
rios que albergan sélo planetas rocosos en la zona interna del disco y alberga al menos
un planeta gigante gaseoso por detras de 1.5 ua’ pudiendo albergar también planetas
gigantes helados.

VLa eleccién de 1.5 ua como posicién limite para el planeta gigante gaseoso estd asociada a que en dicha
posicién, en nuestro Sistema Solar, encontramos a Marte, el tltimo planeta rocoso del sistema.
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Cuadro 6.1. Porcentajes finales de los sistemas planetarios formados respecto al total de las
simulaciones desarrolladas.

Sistema planetario Porcentaje final
Sistemas planetarios rocosos 64.46 %
Sistemas planetarios gigantes helados 13.4%
Sistemas planetarios gigantes gaseosos 22.14 %
Sistemas planetarios analogos al Sistema Solar 4.3%

Los SASS representan una subclase de los sistemas planetarios gigantes gaseosos. La tabla
6.1 muestra los porcentajes generales de cada tipo de sistema encontrado, incluyendo el
porcentaje que representan los SASS respecto al total de las simulaciones desarrolladas. A
pesar de que el objetivo de este trabajo es enfocarse en la formacion de SASS, mencionamos
algunos resultados generales de nuestras simulaciones que estan en acuerdo con trabajos
previos de la literatura.

Siguiendo la tabla 6.1 es claro que los sistemas planetarios rocosos representan la gran
mayoria, de hecho, mas del 60 % del total de los sistemas planetarios formados. Mds atn,
podemos encontrar esta clase de sistemas en todos los escenarios de formacién considerados.
De hecho, los sistemas planetarios rocosos representan mds del 40 % de los sistemas planetarios
formados en cada uno de los escenarios menos para uno, en donde representa el ~ 20 %.
Finalmente, podemos encontrarlos en todo el rango de masas considerado, entre 0.01Mg y
0.15Mg. Este resultado esta en buen acuerdo con los resultados obtenidos por Miguel et al.
(2011) a pesar de que estos autores siguieron distribuciones observables para la mayoria de
los pardmetros del disco y a pesar de que sélo utilizaron planetesimales de 10 km.

Ademés, otro resultado interesante y que puede ser contrastado con otros trabajos previos,
es que la existencia de planetas gigantes gaseosos estd directamente relacionada con el tamafio
de los planetesimales: cuanto menor es el tamafio de los planetesimales, mayor cantidad de
sistemas planetarios con gigantes gaseosos se forman, resultado en acuerdo con el trabajo de
Fortier et al. (2013), lo que puede apreciarse en la figura 6.8.

La figura 6.9 muestra mapas de densidad para los diferentes sistemas planetarios obtenidos
en cada escenario de formacién. Los sistemas planetarios rocosos son, como puede apreciarse,
significativamente mas favorables de formarse en escenarios con planetesimales grandes y
bajas/moderadas"’ tasas de migracién tipo I, a pesar de que, como mencionamos antes,
podemos encontrarlos en todos los escenarios de formacién. Esto es una consecuencia natural
del hecho de que las tasas de acrecion de planetesimales son mas chicas para planetesimales
grandes, y por lo tanto, la formacién de niicleos masivos generalmente requiere escalas de
tiempo de formaciéon que exceden las escalas de tiempo caracteristicas de disipacion de los
discos de gas. Admads, cuanto menor es la tasa de migracién, menor es la probabilidad de que
haya fusiones entre embriones, y en consecuencia, la formacién de nticleos masivos a través

de este mecanismo. También es importante notar que un niimero significativo de sistemas

VIA partir de este momento consideraremos tasas de migracién nulas, bajas, moderadas y altas a las
correspondientes a factores de reduccién fmigt = 0, 0.01, 0.1 y 1, respectivamente. Ademads, seran
considerados planetesimales pequenos aquellos de 100 m y 1 km, y planetesimales grandes a aquellos de
10 km y 100 km.
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Figura 6.8. Histogramas que muestran, para cada escenario de migracién planetaria, y para los
distintos tamanos de planetesimales, la fraccion de planetas formados en funcién del rango de
masas. Los histogramas estan normalizados a la cantidad total de planetas en cada escenario de
formacion. De manera andloga a los resultados encontrados por Fortier et al. (2013), la poblacién
més abundante es la formada por planetas tipo terrestres.

planetarios rocosos esté formado por planetesimales pequetios y con bajas/moderadas tasas
de migracién. Esto es debido al hecho de que la figura 6.9 no representa explicitamente la
dependencia con la masa de los discos. Dado que adoptamos que la masa del disco se distribuye
uniformemente entre 0.01Mg y 0.15Mg, hay un porcentaje significativo de sistemas en los
cuales la masa total del disco no es suficiente para formar nicleos masivos, y consecuentemente,
planetas gigantes helados o planetas gigantes gaseosos, aiin con planetesimales chicos.

El caso opuesto viene dado por los sistemas planetarios gigantes helados. Estos sistemas
se forman mayoritariamente en escenarios con planetesimales pequefios y altas tasas de
migracion. Las tasas de acrecién de planetesimales son mayores para pequenos planetesimales,
situacion que da lugar a la rapida formacién de varios niicleos sélidos del tamario de la Tierra
mas alld de la linea de hielo. Sin embargo, altas tasas de migracién tipo I provocan que
estos nicleos alcancen rapidamente el borde interno del disco, evitando asi la formaciéon
de planetas gigantes. Por lo tanto, por un lado, altas tasas de migracién tipo I pueden dar
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Figura 6.9. Mapas de densidad de sistemas planetarios rocosos (izquierda), sistemas planetarios
gigantes helados (medio) y sistemas planetarios gigantes gaseosos (derecha). La escala de grises
representa el nimero de sistemas planetarios en cada escenario de formacién. Para cada escenario,
la suma de sistemas planetarios rocosos, gigantes helados y gigantes gaseosos es igual a 1000.

lugar a la fusién de embriones, y en consecuencia, a la formacién de ndcleos masivos, como
mencionamos anteriormente. Pero, por otro lado, altas tasas de migracién tipo I también
pueden causar que los planetas alcancen rapidamente las zonas internas del disco, fallando
entonces en la formacién de planetas gigantes.

Cabe aclarar que cuando los planetas alcanzan el borde interno del disco localizado a
0.1 ua en nuestro modelo, dejan de migrar pero no son removidos del sistema. Estos planetas
pueden continuar creciendo en esta posicién acretando gas y sélidos (si es que atn hay
material para acretar en el disco) hasta que el gas se disipa. La forma en la que estos planetas
contintian su crecimiento en esta region es consistente con las caracteristicas locales del disco,
dado que las tasas de acrecién de planetesimales son proporcionales a la densidad superficial
de gas.

Finalmente, los sistemas planetarios gigantes gaseosos son mayoria en escenarios de
pequenos planetesimales y baja/moderada migracion tipo I. Como ya mencionamos, los
planetesimales pequernios favorecen la formacién de nicleos masivos, y las bajas/moderadas
tasas de migracién evitan que los planetas caigan rapidamente hacia la estrella central,
permitiendo que en el planeta pueda dispararse el crecimiento en fuga de la envoltura. Sin
embargo es importante notar que encontramos sistemas planetarios gigantes gaseosos en
escenarios con altas tasas de migracion. Alrededor de un 70 % de los sistemas planetarios
formados en escenarios con altas tasas de migracién, considerando todos los tamafios de
planetesimales elegidos, presentan Jupiters calientes y/o Jupiters templados dentro de las
0.5 ua. Sin embargo, teniendo en cuenta todos los escenarios de formacion que forman planetas
gigantes gaseosos, no sélo aquellos con altas tasas de migracién, los sistemas planetarios con
Jupiters calientes y/o Jupiters templados representan el 43 % de los sistemas planetarios
gigantes gaseosos. Mas atn, aquellos sistemas planetarios con Jupiters calientes y/o Jupiters
templados representan sélo un 9.5 % del total de los sistemas planetarios formados en las
simulaciones. Luego, a pesar de que encontramos mayores porcentajes de la ocurrencia de
Jupiters calientes que aquellos que se predicen observacionalmente, que son del orden del 1%
(Marcy et al., 2005; Cumming et al., 2008; Mayor et al., 2011; Wright et al., 2012), Wang
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Cuadro 6.2. Porcentaje de SASS formados en cada escenario de formacién.

Tamano de planetesimal — fuigt =0 fimigr = 0.01  fryjer = 0.1 frpjer = 1

100 m 26.90 % 14.90 % 1.10% 0%
1 km 16.40 % 1.4% 0% 0%
10 km 5.10% 2.40% 0.3% 0%
100 km 0.2% 0.1% 0% 0%

et al. (2015) concluyé que el actual conocimiento de las propiedades estelares y las tasas de
multiplicidad estelar es ain muy limitado para alcanzar resultados cuantitativos para las
tasas de ocurrencia de Jupiters calientes.

Remarcamos nuevamente que estos mapas de densidad no estan teniendo en cuenta la
dependencia con las propiedades del disco, como ser la masa, el gradiente en la densidad
superficial, el radio caracteristico y el factor 3.

6.4.2 | Sistemas Analogos al Sistema Solar

Del total de las simulaciones desarrolladas (16000), encontramos que s6lo 688 de esas
simulaciones, es decir, 688 sets de parametros del disco, formaron SASS. Esto representa
s6lo un 4.3 % del total. La tabla 6.2 muestra los porcentajes de SASS para cada escenario
de formacién, y la figura 6.10 muestra diagramas de ~ vs la My para cada escenario.
En esta figura, cada punto representa un sistema planetario formado a partir de un set
particular de parametros del disco. Los puntos coloreados representan SASS, los puntos grises
pequenos representan al resto de los sistemas planetarios que no resultaron ser analogos al
Sistema Solar. La escala de colores muestra las escalas de tiempo de disipacion del disco
de gas. Como podemos ver en la tabla 6.2 y en la figura 6.10, no encontramos SASS en
escenarios con migracion tipo I no reducida. Esto es debido a que, como ya mencionamos,
la migracién sin reducir causa que, los planetas gigantes en plena formacién en las zonas
maés externas del disco migren hasta semiejes menores a 1.5 ua en escalas de tiempo menores
a las escalas tipicas de disipacion del disco de gas, independientemente del tamafio de los
planetesimales considerados. Claramente, escenarios de formacién con baja (o nula) migracién
y planetesimales pequenos son los méas favorables para la formacién de SASS. Dado que
las tasas de acrecién de planetesimales son mas altas para planetesimales pequefios, se
ve favorecida la rapida formacién de nicleos masivos antes de la disipaciéon del disco de
gas. Por el contrario, para planetesimales grandes, las escalas de tiempo de formacién de
nucleos masivos no son lo suficientemente altas como para desencadenar el crecimiento de la
envoltura gaseosa y para formar planetas gigantes en escalas de tiempo acordes a la vida de
los discos.
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Figura 6.10. Distribucién de sistemas planetarios producidos por PLANETALP en un diagrama
My vs. . Los SASS estan representados por puntos coloreados. La escala de colores representa
las escalas de tiempo de disipacion de los discos. Lo puntos grises representan al resto de los
sistemas planetarios que no resultaron ser SASS. Los diamantes negros son aquellos SASS que
presentan a todos los pardametros del disco entre +o. Cada fila y cada columna muestra los
resultados para los diferentes escenarios de formacién.
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| 6.4.2.1 | Diferentes arquitecturas de SASS

Como ya hemos mencionado, los SASS deben albergar al menos un planeta gigante gaseoso
més alld de 1.5 ua, y tinicamente planetas rocosos en las regiones internas a 1.5 ua. Sin
embargo, ain cumpliendo con estas caracteristicas, encontramos muy diversas arquitecturas
para los SASS. Por ejemplo, no todos presentan planetas gigantes helados y no todos
presentan s6lo un planeta gigante gaseoso. Teniendo en cuenta el total de SASS (668 de
16000) sin distinguir entre los SASS formados a partir de distintos tamafos de planetesimales
ni distinguiendo entre las distintas tasas de migracién, encontramos que, las arquitecturas mas
representativas de SASS son aquellas que presentan desde 1 a 3 planetas gigantes gaseosos,
entre 0 y 4 planetas gigantes helados y entre 100 y 200 planetas rocosos a lo largo del disco al
final de la etapa gaseosa. De hecho, la media del nimero de planetas gigantes es 2, con una
dispersién de ~ 1, la media del nimero de planetas gigantes helados es 2 también, con una
dispersién de ~ 2, y la media del nimero de planetas rocosos es de 150, con una dispersién
de ~ 47. Particularmente, la figura 6.11 visualiza histogramas que muestran el porcentaje de
SASS que presentan 1, 2, 3, 4, 6 5 planetas gigantes gaseosos, y también muestra cuantos
sistemas presentan diferentes nimeros de planetas gigantes helados y planetas rocosos, pero
diferenciando a los sistemas segin el tamano de los planetesimales a partir de los cuales
se forman y diferenciando las tasas de migracién tipo I que sufren. Para planetesimales de
100 km, solo un planeta gigante gaseoso se forma en los tinicos tres sistemas encontrados
para los escenarios con baja y nula migracion tipo I. Estos sistemas también forman un
s6lo, o ningun, planeta gigante helado, pero si forman un niimero significativo de planetas
rocosos, algunos también en las regiones externas del disco, mas alla de la posicién del
gigante. Para planetesimales grandes, no encontramos SASS formados en escenarios con
moderadas y no reducidas tasas de migraciéon. La formacién de dos planetas gigantes gaseosos
es mas probable en escenarios con bajas o nulas tasas de migraciéon y en escenarios con
planetesimales de 10 km, mientras que la formacion de un sélo planeta gigante gaseoso es mas
favorable para escenarios con tasas de migracion tipo I moderada y planetesimales grandes y
pequenos. Es importante notar que, en ambos casos, no hay una probabilidad despreciable
de formar sistemas con tres o cuatro planetas gigantes gaseosos. Estos sistemas también
alojan preferencialmente un niimero pequeno de planetas gigantes helados. Sin embargo,
encontramos que, para el caso de nula o baja migracion, es posible encontrar SASS que
alberguen hasta ocho planetas helados. Estos sistemas también presentan preferentemente
entre 100 y 200 planetas rocosos. Para planetesimales pequefios, de 1 km y 100 m encontramos
resultados similares. En ambos casos, los sistemas planetarios albergan preferencialmente
entre uno o dos planetas gigantes gaseosos, con la diferencia de que ningtin planeta gigante
es formado en escenarios de planetesimales de 1 km de radio y tasas de migracién tipo I
moderadas. En ambos casos, un pequeno niimero de planetas gigantes helados es también
esperado. Finalmente, un gran nimero de planetas rocosos se espera encontrar en estos
sistemas cuando el gas se disipa.
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Figura 6.11. Histogramas que muestran las diferentes arquitecturas encontradas de SASS. Se
puede apreciar cuantos planetas gigantes gaseosos, cuantos planetas gigantes helados y cudntos
planetas rocosos presentan los SASS en cada escenario de formacion. Estos histogramas estan
normalizados respecto a la cantidad total de planetas de cada tipo en cada escenario de formacion.
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Cuadro 6.3. Rangos, valores medios y dispersiones de los parametros de los discos que dieron
lugar a la formaciéon de SASS.

Pardmetros Rango Media o
del disco
My 0.04Mg - 1.15Mg 0.10Mg 0.027Mg
¥ 0.5-1.5 0.95 0.27
R, 20 ua - 50 ua 32.8 ua 8.73 ua
! 1074 - 1072 34x107% 2.8x 1073
T 1.65 Ma - 11.96 Ma  6.45 Ma 2.67 Ma

| 6.4.2.2 | Parametros favorables

Teniendo en cuenta todos los SASS, la tabla 6.3 muestra los rangos, valores medios y
dispersion de los pardmetros del disco que dieron lugar a estos sistemas planetarios. Como se
puede apreciar en la tabla, encontramos SASS en todo el rango de cada uno de los parametros
considerados, v, Re, a y 7. Sin embargo, no encontramos SASS para discos de baja masa
(Mq < 0.04Mg) debido a que los mismos no tienen el suficiente material s6lido como para
formar nicleos masivos antes de que se disipe el disco de gas. Thommes et al. (2008) y Miguel
et al. (2011) encuentran resultados similares. A pesar de que encontramos SASS en todo el
rango de los pardmetros, se forman preferencialmente en discos masivos (< My >= 0.1 Mg),
con perfiles de densidad superficial suaves (< v >= 0.95), en discos protoplanetarios con
radios caracteristicos moderados (< R, >~ 33 ua), valores pequenios del pardmetro de
viscosidad a (< a >= 3.4 x 1073), y escalas de tiempo de disipacién del gas moderadas
(< 7 >~ 6.5 Ma). También vale la pena destacar que sélo 20 SASS presentan a todos los
parametros del disco entre sus valores de dispersion, +o. Estos sistemas son los que estan
representados mediante diamantes negros en la figura 6.10. Estos sistemas dentro de o
representan sélo un ~ 3 % del total de SASS y fueron formados a partir de planetesimales
pequernios (100 m y 1 km) y en escenarios con nulas o bajas tasas de migracién tipo I.

| 6.4.2.3 | Evolucion y configuracion de SASS al final de la etapa gaseosa

En esta seccién mostraremos las caracteristicas principales de la evolucién temporal de
un SASS y también mostraremos las configuraciones finales de los SASS mads representativos
de cada escenario de formacién, que estan compuestas por:

= una distribucién de embriones que nos provee informacién sobre el semieje mayor, masa
del nicleo, masa de la envoltura, masa de agua debido a la acrecién de planetesimales
y masa de agua debido a la fusién entre embriones, de cada cuerpo final,

= y una densidad superficial de planetesimales, con sus respectivos perfiles de excentricidad

e inclinacién.
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Figura 6.12. Ejemplo de la evolucién temporal de la distribucién de embriones (a), la densidad
superficial de gas (b), la masa del disco de gas (c), la densidad superficial de planetesimales (d)
y los perfiles de excentricidad e inclinacién (e y f, respectivamente) de un SASS formado a partir
de planetesimales de 1 km de radio y sin migracién tipo I. Los parametros de este disco son:
Mg =0.13Mg, v =092, R, = 34 ua, a = 1.1 x 1072 y 7 = 6.65 Ma. Finalmente, 3 = 1.96. La
escala de colores representa la evolucion temporal del sistema, y cada perfil es graficado cada
0.1 Ma.

Estas configuraciones finales nos serviran en el préximo capitulo como condiciones iniciales
para estudiar la evolucién post-gas de estos sistemas mediante el desarrollo de simulaciones
de N-cuerpos.

La figura 6.12 muestra la evolucién en el tiempo, representada mediante la escala de colores,
de un SASS representativo del escenario de formacién sin migracién y de planetesimales de
1 km. Los pardmetros del disco de este sistema son My = 0.13Mg, v = 0.92, R. = 34 ua,
a=1.1x 1073, y una escala de disipacién del disco de gas de 7 = 6.65 Ma. El factor que
representa la cantidad de material s6lido condensado mas alla de la linea de hielo, a 2.7 ua,
es § = 1.96. El panel (a) representa la evolucién temporal de la distribucién de embriones.
Los pequenos puntos rojos unidos por lineas representan la distribucién inicial, al comienzo
de la etapa gaseosa de formacion. Estos embriones comienzan a crecer debido a la acrecion
de planetesimales dentro de sus zonas de alimentacion. Con el tiempo, mientras crecen, si la
distancia entre ellos es menor a 3.5 radios de Hill, se fusionan en un sélo objeto. Cuando
los niicleos sélidos de estos embriones alcanzan la masa critica, que es de aproximadamente
10Mg, comienzan a acretar cantidades significativas de gas hasta que alcanzan sus masas
finales y el disco de gas se disipa. Los paneles (b) y (c¢) representan la evolucién temporal
de la componente gaseosa del disco. La densidad superficial de gas (b), que se grafica cada
0.1 Ma, comienza a decrecer y a expandirse en la direccién radial debido a la conservaciéon del
momento angular del disco. En aproximadamente ~ 2 Ma, se abre una brecha en el disco de
gas debido al proceso de fotoevaporacion. Como consecuencia, el gas en la zona interna del
disco, dentro de la brecha, rapidamente cae a la estrella central, mientras que el gas remanente
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de la zona externa contintia su evolucién por algunos millones de afios més hasta disiparse
por completo. La masa del disco de gas decrece, como puede apreciarse en el panel (c). La
densidad superficial de planetesimales (d) evoluciona temporalmente debido a la migracién
radial y debido a los embriones que los acretan, aumentando sus excentricidades (e) y sus
inclinaciones (f). Mientras el tiempo avanza, el perfil de planetesimales decrece, y la zona
interna del disco se queda rapidamente sin planetesimales. Esto es debido principalmente a
que las tasas de acrecién de planetesimales son mas altas en la zona interna del disco, donde
la densidad superficial de planetesimales es inicialmente més alta también. Esto favorece la
formacién de varios planetas rocosos de baja masa muy cercanos unos a otros, que acretan
todo el material disponible en sus zonas de alimentacién. Estos embriones no se fusionan
entre si debido a que sus zonas de alimentacién son muy angostas, y por lo tanto, no alcanzan
a crecer lo suficiente como para separarse en menos de 3.5 radios de Hill mutuos. Esto
ocurre especialmente bien cerca de la estrella central. Ademas, la formacion de dos planetas
gigantes gaseosos (ver panel a) ayuda a la remocién de planetesimales entre 10 ua y 15 ua.
Al final de la evolucién, cuando ya no hay mas gas en el disco, sélo queda un remanente de
planetesimales mas alld de 15 ua. Este remanente de planetesimales, representado por medio
de la linea azul, tiene perfiles de excentricidad e inclinacion asociados, representados también
por lineas azules en los paneles (e) y (f), respectivamente. Es importante notar que estos
perfiles de excentricidad e inclinacién a lo largo del disco tienen sentido tinicamente en la
region en la que aun hay presencia de planetesimales, para este caso particular, més alla de
~ 15 ua.

Como mencionamos anteriormente, el objetivo de este capitulo es poder encontrar condi-
ciones iniciales apropiadas para el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos en el capitulo
préximo. La figura 6.13 entonces muestra configuraciones finales representativas de SASS
en cada escenario de formaciéon que fue capaz de formar al menos uno. Cada panel superior
muestra la distribucién final de embriones con la densidad superficial final de planetesimales,
y cada panel inferior muestra los perfiles finales de excentricidad e inclinacién de los pla-
netesimales. La escala de colores, que puede apreciarse sobre cada planeta, representa el
porcentaje de agua por unidad de masa.
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A pesar de que todos estos sistemas planetarios son SASS, presentan diferencias globales en
cuanto a la ubicacion de los planetas gigantes y en cuanto a las densidades superficiales finales
de planetesimales. A medida que el tamano de los planetesimales y el factor de reduccion
de la migracion tipo I aumentan, la ubicacién de los planetas gigantes cambia, moviéndose
éstos hacia regiones més internas del disco. Ademds, también aumenta la densidad superficial
de planetesimales remanente. La ubicacion final de los planetas gigantes depende de varios
fenémenos. Como mostré Guilera et al. (2011), la competencia entre las escalas de tiempo de
acrecion de planetesimales y las escalas de migracién de los mismos, regula la formacién de
los planetas gigantes. Estos autores encontraron que estas dos escalas temporales dependen
del tamafio de los planetesimales y de la ubicacién del planeta respecto a la estrella central.
Por lo tanto, la ubicaciéon 6ptima en el disco para la formacién de nicleos masivos, futuros
precursores de planetas gigantes, es diferente para diferentes tamanos de planetesimales.
Ademaés, las caracteristicas mas importantes del disco protoplanetario, como ser las pendientes
de los perfiles de densidad superficial, el salto en la posicién de la linea de hielo debido a
la condensacién de material volatil, el radio caracteristico del disco, etc, pueden jugar un
rol muy importante en la formacién del planeta gigante. De hecho, Guilera et al. (2011)
encontraron que para pendientes suaves, la formacion de los planetas gigantes se optimiza en
la zona més externa del disco para escenarios con planetesimales pequefios (rp, < 100 m).
Mas adn, otro fenémeno importante que puede dar lugar a cambios en la posicién éptima de
la formacién de un planeta gigante es la fusién entre varios planetas. A modo de ejemplo, la
figura 6.14 muestra el tiempo de cruce como funcién de la posicién del planeta en el disco.

El tiempo de cruce es el tiempo en el cual la masa de la envoltura de un planeta
iguala a la masa del nicleo y por lo tanto se dispara la etapa de crecimiento en fuga
de la envoltura gaseosa. En consecuencia, la masa de cruce es la masa del planeta
cuando se igualan la masa del nicleo y la masa de la envoltura.

Los puntos y diamantes negros en la figura 6.14 representan la formacién in situ de
un planeta aislado, ubicado en diferentes posiciones entre 2 ua y 15 ua, para los mismos
parametros del disco del escenario de formacién representado por los paneles (d) e (i) de la
figura 6.13, respectivamente. Como se puede apreciar, para escenarios con planetesimales de
1 km, la ubicacién 6ptima para la formacién de un planeta gigante es de ~ 5 ua, mientras que
para escenarios de 100 km, es de ~ 3 ua. Vale destacar que encontramos resultados similares
entre los escenarios formados por planetesimales de 1 km y 100 m, y entre los escenarios
de 10 km y 100 km. Sin embargo, cuando incluimos la formacién del sistema completo, ya
no de un sélo planeta aislado, la ubicacién éptima para la formacién del gigante puede
cambiar y puede moverse hacia atras en el disco. Como muestra la figura 6.14, para escenarios
con planetesimales de 1 km el punto rojo muestra la ubicacién a la cual el primer planeta
del sistema alcanzé la masa de cruce. Esta situacién muestra que, cuando se considera la
formacion simultanea, la formacion de planetas gigantes puede ser optimizada en las regiones
mas externas del disco. Esto esta directamente relacionado a las multiples fusiones entre
embriones que han tenido lugar durante la formacién del sistema. Para planetesimales de
100 km, la ubicacién del planeta gigante es optimizada un poco méas alejada de la posicion
encontrada para la formacién del planeta aislado. En este escenario, dado que los embriones
no crecen lo suficiente como para aumentar sus radios de Hill, la tasa de fusiones es menor.
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Figura 6.14. Tiempo de cruce como funcién de la posicién inicial de un planeta, para su
formacién aislada, y para escenarios con planetesimales de 1 km y 100 km, y sin migracién tipo
I. Los puntos negros muestran la formacién aislada en escenarios con planetesimales de 1 km.
Los parametros del disco de este escenario de formacién son los mismos que los del sistema
representado en el panel (d) de la figura 6.13, cuyo gas se disipa en 6.64 Ma. Los diamantes negros
muestran la formacién aislada en escenarios con planetesimales de 100 km, y los pardametros
del disco de este escenario son los mismos del sistema representado en el panel (i) de la figura
6.13, cuyo gas se disipa en 7.12 Ma. El punto y el diamante rojo muestran la ubicacién y el
tiempo de cuando el primer planeta de cada sistema (correspondientes a los paneles (d) y (i),
respectivamente), alcanzan la masa de cruce.
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Continuando con la descripcién de la figura 6.14, si sélo consideramos los sistemas
planetarios sin migracién tipo I, para poder distinguir el efecto causado por el aumento en el
tamano de los planetesimales (ver paneles (a), (d), (f) e (i) inicamente en la figura 6.13),
podemos ver que para los escenarios formados a partir de planetesimales de 100 m (a), los
planetas gigantes se forman en las regiones méas externas del disco. Dado que las tasas de
acrecién son mas altas en escenarios formados a partir de planetesimales pequefios que para
planetesimales grandes, los ntcleos masivos se forman en escalas de tiempo mas cortas, y
por lo tanto, los planetas en la zona externa pueden fusionarse antes de que el gas se disipe,
dando lugar a la formacion de planetas gigantes en las zonas mas externas. Estos gigantes
limpian su vecindad de planetesimales, dejando un pequefio remanente de estos objetos casi
mas alla de las 20 ua. A pesar de que ambos planetas gigantes en este escenario son Jupiter
analogos, el Jupiter andlogo mas interno logré abrir una brecha en el disco de gas y se movid
hacia adentro por migracién tipo II, mientras que el Jupiter andlogo mas externo no lo hizo.
En la siguiente subseccién discutiremos acerca del porqué un planeta gigante con ~ 4.8Mj
no fue capaz de abrir una brecha en el disco de gas.

Siguiendo con el escenario de planetesimales de 1 km (panel d), dado que las tasas de
acrecion de planetesimales disminuye con respecto al escenario anterior, aquellos planetas en
la zona externa crecen adquiriendo masas de entre ~ 1.5Mg y ~ 6.5Mg. Estos planetas no
crecen lo suficiente como para fusionarse entre ellos y, por lo tanto, no encontramos planetas
gigantes en la zona méas externa del disco. Mas aiin, no son capaces de remover por completo
sus zonas de alimentacion y por lo tanto no vacian la regién de planetesimales. Luego, al final
de la etapa gaseosa, una poblaciéon de planetas de varias masas terrestres y una poblacién de
planetesimales coexiste en las regiones mas externas del disco.

Una situacién similar ocurre para escenarios con planetesimales de 10 km (panel (f) en la
figura 6.13). Pero en este caso, la ubicacién éptima para la formacion de los gigantes se mueve
hacia adentro un poco mas. Finalmente, para escenarios formados a partir de planetesimales
de 100 km, la formacién de planetas gigantes es optimizada cerca de la linea de hielo, a
~ 3 ua. En el panel (i), el inico planeta gigante formado alcanza las 2 ua debido al hecho de
que abre una brecha en el disco y se mueve a través de él por migracion tipo II.

Con respecto a la poblacién de planetesimales, un remanente de estos objetos sobrevive al
final de la etapa gaseosa en la mayoria de las simulaciones realizadas dentro de las 30 ua. Sin
embargo, hemos encontrado algunos sistemas planetarios sin planetesimales dentro de esta
region, que es nuestra regién de estudio, para escenarios formados a partir de planetesimales
de 100 m. Un anélisis de la evolucién de este tipo de sistemas sera estudiada en el préximo
capitulo de esta tesis.

Es importante notar también, con respecto a la poblacién final de planetesimales, que en
algunos sistemas planetarios se puede observar un pequefio remanente de estos objetos por
dentro de la érbita del planeta gigante. Esto puede apreciarse, por ejemplo, en los paneles
(c) y (h) de la figura 6.13. Particularmente, el remanente de planetesimales en el escenario
de formacién del panel (h) estd ubicado entre 2 ua y 3 ua. Este parece ser un resultado
interesante dado que podria dar lugar a la formaciéon de un cinturén de asteroides entre la
region de formacion de planetas terrestres y la region de los planetas gigantes. Sin embargo,
serd importante analizar en un futuro si este tipo de poblaciones, que terminan adquiriendo
excentricidades e inclinaciones mayores a ~ 0.4 y 10°, respectivamente, al final de la etapa
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gaseosa, son capaces de sobrevivir en el sistema luego de la disipaciéon del disco de gas y
una vez que se comiencen a tener en cuenta las interacciones gravitatorias entre embriones y
planetesimales.

Una de la diferencias entre nuestro modelo de formacion planetaria y otros modelos de
formacién en sintesis poblacionales es que nosotros incluimos un tratamiento detallado de
la evolucién orbital de la poblacién de planetesimales. Esta mejora nos permite obtener
densidades superficiales de planetesimales y sus respectivos perfiles de excentricidad e
inclinacion al final de la fase gaseosa mas realistas, para ser usados como condiciones iniciales
en el estudio de la evolucién post-gas de estos sistemas.

| 6.4.2.4 | Planetas gigantes que abren brechas

En los SASS, la frecuencia de aparicién de planetas gigantes que abren brechas en el disco
de gas es relativamente baja. Por cada planeta gigante en formacién que abre una brecha, hay
5.5 planetas gigantes que no lo hicieron. Como describimos en la secciéon 6.2.2.4, la condicion
necesaria que un planeta gigante debe cumplir para poder abrir una brecha es la propuesta
por Crida et al. (2006). Esta condicién depende basicamente de la masa y la ubicacién del
planeta, y de la viscosidad y escala de altura del disco. Mas explicitamente, esta condicién
depende de la suma de dos términos: el primer término involucra la razon entre la escala de
altura del disco y el radio de Hill del planeta, este dltimo es una funciéon de la masa y la
posicién del planeta; el segundo término involucra la razén entre la viscosidad del disco y
una funcién de la posicién de la masa y ubicacién del planeta. La condicién, recordemos,

3H,  50v M*>
—-—= — 1 <1 6.50
4 Ry + a}%QkP (MP - ( )

viene dada por

donde Hg, Ry, vy 2 son funcién s6lo de la coordenada radial de nuestro modelo. Luego, la
apertura de la brecha estara favorecida por planetas gigantes masivos, por discos de baja
viscosidad, y por discos chatos (esto es, discos con razones pequenias Hy/R). Sin embargo
nuestro modelo, como mencionamos previamente, considera discos cuya escala de altura es
H, R®/* y por lo tanto aumenta con la distancia a la estrella central.

Esta situacién, combinada con el hecho de tener valores moderados a altos para la
viscosidad del disco, resulta en la baja ocurrencia de planetas gigantes que abran brechas
en nuestro modelo. A modo de ejemplo, la figura 6.15 muestra la minima masa necesaria
para abrir una brecha en el disco, adoptando el criterio de Crida et al. (2006), como funcién
del semieje mayor del planeta para discos con diferentes viscosidades. Mostramos los casos
limite para los valores del pardmetro « elegidos para este trabajo, y sus valores medios (+ la
dispersién). También graficamos la curva correspondiente al sistema planetario descripto en
el panel (a) de la figura 6.13 (linea gris), y también la ubicacién final de ambos planetas
gigantes de dicho sistema. Podemos apreciar entonces que el planeta Jupiter analogo méas
interno tiene una masa final que es superior a la minima masa necesaria para abrir una
brecha en el disco (y que de hecho lo ha abierto), mientras que el Jupiter andlogo més externo
del sistema, a pesar de tener una masa de ~ 4.8 My, no alcanzé la minima masa necesaria
para abrir una brecha.
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Para poder realizar la figura 6.15 analizamos el criterio de Crida et al. (2006). Dado que
el radio de Hill del Planeta viene dado por

Ry = Rp(Mp/3M,)'/3

y adoptando ap = Rp como la coordenada radial, podemos reescribir la ecuacién 6.50 como

A(R)  B(R) _
st =
donde 3 H,(R) 500(R)
A = 283, 1/3 B _ QUriiy) M,

y la igualdad nos brinda la minima masa necesaria, a un dado R, para que un planeta sea
capaz de abrir una brecha.

Trabajando con esta ecuacién, obtenemos una ecuacién cubica donde la masa del planeta
es la variable dada por:

M — (3B(R) + A*(R))M} + 3B*(R)Mp — B*(R) = 0.

Resolviendo esta ecuacién ctibica para cada bin radial donde hemos definido A(R) y B(R)
construimos las curvas graficadas en la figura 6.15 para diferentes valores del parametro «.
A una cierta distancia, planetas con masas por sobre la curva significa que fueron capaces de
abrir brechas y planetas con masas por debajo significa que no lo lograron.

| 6.4.2.5 | Acrecién de agua en planetas de la zona habitable

Un punto de interés para nuestros SASS es la cantidad final de agua por unidad de masa
que presentan los planetas ubicados, al final de la etapa gaseosa, en las zonas internas del disco,
en particular en la zona de habitabilidad"". Como ya mencionamos en la seccién 6.2.3, ambas
poblaciones de embriones y planetesimales, presentan al comienzo de las simulaciones una
distribucién radial de agua. Dado que los embriones crecen y la densidad de planetesimales
evoluciona con el tiempo, también van cambiando y evolucionando las cantidades de agua en
los embriones, y evoluciona la densidad superficial de masa de agua en los planetesimales.
Es entonces importante notar que, como puede apreciarse tanto en los sistemas planetarios
representativos de SASS de la figura 6.13 como en los de la figura 6.16 (que incluye en el
panel inferior a las distribuciones planetarias de absolutamente todos los SASS encontrados),
los planetas de la zona interna de todos los SASS, y en particular de aquellos que permanecen
dentro de la zona de habitabilidad, terminan la fase gaseosa de formacién con completa
ausencia de contenido de agua. Esto es debido a que los embriones que se encuentran por
detréas de la linea de hielo actian como barrera previniendo que planetesimales ricos en agua
de mas alla de esta region sean acretados por embriones de la zona interna. Mas aun, las

V'Tndependientemente de la definicién que consideremos en este estudio para la zona de habitabilidad, toda
la regién interna de los SASS permanece completamente secos desde 0.5 ua y hasta las ~ 2.7 ua.
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Figura 6.15. Minima masa necesaria para abrir una brecha en el disco de gas como funcién del
semieje mayor del planeta segtn el criterio de Crida et al. (2006). La curva roja corresponde
un disco con o = 102 (limite superior), mientras que la curva azul corresponde a un disco con
a = 10~* (limite inferior). La linea negra punteada representa un disco con valor medio de «
(para los SASS) < a >= 3.4 x 1073, y la linea negra punteada representa discos con < a > +o.
Finalmente, la curva gris representa al sistema descripto en el panel (a) de la figura 6.13. Los
diamantes grises representan la masa y semieje mayor finales de los planetas gigantes de dicho
sistema.

nulas y bajas tasas de migracion tipo I de los SASS también previenen que los embriones
provenientes de mas alld de 2.7 ua alcancen la zona de habitabilidad, representada en la figura
6.16 por la zona celeste. De hecho, ocurre justamente lo opuesto en muchos de los sistemas
planetarios formados mediante el desarrollo de la sintesis poblacional que no resultaron ser
SASS, como se puede apreciar en el panel superior de la figura 6.16, y en particular esto
se debe a que una gran parte de estos sistemas sufren migracion tipo I sin reducir, lo que
permite que planetas ricos en agua de las zonas externas del disco alcancen las internas
antes de que el gas se disipe. A pesar de que los planetas internos de los SASS sean secos
al final de la etapa gaseosa de formacién, esto no significa necesariamente que no puedan
acretar contenidos significativos de agua para el posible desarrollo de vida durante la etapa
post-gas de formacion, en la cual priman las interacciones gravitatorias y los procesos de
dispersién que pueden dar lugar a la eventual entrada de planetesimales ricos en agua a
las zonas internas del disco. Este analisis serd justamente abordado en el proximo capitulo
cuando desarrollemos simulaciones de N-cuerpos para estudiar la formacion post-gas de estos
sistemas.
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Figura 6.16. Distribuciones planetarias finales de SASS (panel inferior) y del resto de los
sistemas planetarios simulados (panel superior). La escala de colores representa la cantidad
de agua por unidad de masa. Como podemos apreciar, los planetas de la zona interna de los
SASS terminan completamente secos al final de la etapa gaseosa de formacién. La zona celeste
representa la zona de habitabilidad optimista definida por Kopparapu et al. (2013a). Sin embargo
en este caso el resultado es independiente de la definiciéon que se considere ya que no hay contenido
de agua en ninguna parte de la zona interna.
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6.4.3 | Diagrama masa vs. semieje mayor para la sintesis poblacional

Finalmente, y a simple modo de comparacion, es interesante ver si, a pesar de que no era
un objetivo de este trabajo, es posible reproducir o al menos encontrar similitudes entre la
poblacién de exoplanetas observada hasta el momento con los resultados de nuestra sintesis
poblacional. Para ello, la figura 6.17 muestra un diagrama masa vs. semieje mayor de ambas
poblaciones. La poblacion real, en color verde y la poblacién simulada en color negro. Los
puntos rojos representan a los planetas que forman tinicamente SASS. Ademsds, en tridngulos
naranjas estan representados los planetas de nuestro Sistema Solar. Se puede apreciar que, a
pesar de que nuestras distribuciones planetarias estdn desfasadas respecto a la poblacién
real observada, lo que se debe pura y exclusivamente a que en nuestro modelo no formamos
planetas dentro de las 0.1 ua, todas las grandes poblaciones se ven reproducidas. Tanto
la poblacion de planetas tipo terrestres, como gigantes tipo Jupiters calientes, Jupiters
templados y planetas gigantes en 6rbitas mas extendidas. Las posiciones de cada uno de los
planetas del Sistema Solar estdn también bien representadas por todas nuestras simulaciones.
Ahora bien, en la misma figura podemos ver que hay algunos puntos negros mas alla de
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Figura 6.17. Diagrama masa vs. semieje mayor de la poblacién de exoplanetas observada
alrededor de estrellas de tipo solar y de la poblaciéon de exoplanetas simulados con PLANETALP.
En negro vemos representada la poblacién total de exoplanetas mientras que en rojo vemos sélo
los que forman parte de SASS. En verde vemos la poblacién observada de exoplanetas alrededor
de estrellas de tipo solar. En naranja estdn representados los planetas de nuestro sistema solar.

las 30 ua. Durante el analisis de las simulaciones, pudimos determinar la existencia de muy
pocos planetas gigantes en zonas muy extendidas, més alla de las 30, 50 y hasta 80 ua.
Dadas las tasas de migracién tipo I adoptadas, que permiten tinicamente una migracién
hacia las zonas internas del disco, y dado que nuestras distribuciones de embriones iniciales
se extienden hasta las 30 ua, la existencia de estos pocos planetas fue al principio un misterio.
Estudiando en detalle los muy pocos (sélo 6) sistemas planetarios simulados que presentan
esta caracteristica, pudimos determinar lo que estaba ocurriendo. Cuando se abre una brecha
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en el disco de gas, debido al proceso de fotoevaporacién, el frente de gas remanente no sélo
actia como una barrera para la migracién tipo I, sino que también produce, bajo ciertas
circunstancias, la migracién hacia atras de un planeta en crecimiento. Esto se debe a que
dicho frente se mueve hacia atras con el tiempo hasta que el disco de gas se disipa por
completo. Durante esa evolucién y bajo ciertas circunstancias, el planeta queda atrapado
por este frente y migra hacia atras hasta que el disco de gas se disipa. De esta manera, si
el proceso de fotoevaporacion es incluido, la presencia de planetas gigantes en 6rbitas muy
extendidas y estables, como puede ser por ejemplo el caso del sistema HR8799 (Marois et al.,
2008) puede ser explicado por un mecanismo simple como éste Guilera & Ronco (2017). Un
estudio mas completo y exhaustivo de este fenémeno fue luego realizado por Guilera et al.
(2017) incluyendo en PLANETALP la estructura vertical del disco y tasas de migracién més
realistas para discos no isotermos (Paardekooper et al., 2011). En la figura 6.18 podemos ver,
en el panel superior, a todos los sistemas planetarios, inclusive los que formaron planetas
gigantes en 6rbitas extendidas, junto con dos de los planetas del sistema HR8799 y del
sistema Fomalhaut descubiertos en el 2008 por el método de imagen directa. Cabe destacar
que si bien Fomalhaut b (o Dagon actualmente) es un planeta en érbita extendida, presenta
una alta excentricidad y puede que su formacién se deba a algin proceso de dispersién entre
planetas gigantes. Sin embargo éste parece no ser el caso del sistema HR8799 el cual no
podria ser explicado debido a este mecanismo (Dodson-Robinson et al., 2009). Debajo, en
el panel inferior, graficamos la evoluciéon temporal, representada por la escala de colores,
de uno de los sistemas planetarios que presenta al final de la etapa gaseosa un planeta
gigante en 6rbita extendida. Puede verse entonces que el planeta comienza a crecer y que
en aproximadamente 2 Ma de evolucién, el planeta comienza a migrar hacia atras, hasta
finalizar ubicdndose en ~ 80 ua con ~ 1Mj.

Discusion: Limitaciones del modelo

Durante los dltimos afios, los grandes avances en la astronomia observacional han permitido
incrementar significativamente la muestra de exoplanetas confirmados. Esta muestra, que
continua creciendo dia a dia, ha motivado a los astrénomos tedricos a mejorar sus modelos
de formacion planetaria para tratar de reproducir las propiedades mas importantes de esta

poblacion.

En esta tesis hemos mejorado significativamente nuestro modelo de formacién PLANETALP
incorporandole varios fenémenos fisicos importantes. Uno de estos fenémenos es la fotoevapo-
racion del disco de gas, que fue implementada basdndonos en un modelo de fotoevaporacion
de radiaciéon EUV propuesta por Dullemond et al. (2007) y también adoptada por D’Angelo
& Marzari (2012). Muchos estudios tedricos conectan el proceso de fotoevaporacién con
los agujeros internos observados en discos de transicién (Owen et al., 2012; Owen, 2016;
Terquem, 2017). Particularmente, Ercolano et al. (2017) fueron capaces de mostrar que la
brecha en el disco de gas alrededor de TW-Hya, que es el disco protoplanetario més cercano
a la Tierra, es consistente con sus modelos de fotoevaporacion. Sin embargo es importante
notar que estos modelos son en realidad una combinacién de fuentes de radiaciéon EUV y de
rayos X, o sélo de rayos X. El porcentaje de discos de transicién observados, que son discos
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Figura 6.18. Panel superior: Distribucién de los planetas simulados con las 16000 simulaciones
con masas mayores a 1Mg. La poblacién de planetas simuladas tiene un corte irrealista en 0.1 ua
debido a que en ese lugar hemos cortado el disco protoplanetario. En este grafico se incluye a los
planetas gigantes reales de nuestro Sistema Solar y a los planetas gigantes del Sistema planetario
HR 8799, y a Fomalhaut b, detectados por imagen directa. Panel inferior: Evolucién temporal
de uno de los sistemas planetarios que da lugar a la formacién de un planeta en Orbita lejana.

con un agujero de varias ua en la zona interna, respecto al nimero total de discos observados,

es relativamente baja, de aproximadamente un 10 % — 20 %. Este bajo porcentaje sugiere

entonces que una vez que se abre la brecha en el disco debido al proceso de fotoevaporacion,

el disco restante deberia disiparse en un 10 % — 20 % de la escala de tiempo de disipacién. En

este sentido, es importante notar que nuestro modelo de fotoevaporacién puramente debido

a la radiacion EUV puede estar sobrestimando las escalas de tiempo de disipacién una vez

abiertas las brechas internas.

A pesar de que nuestro modelo incluye el ya mencionado y otros fenémenos fisicos

relevantes para la formacion, atin asi no incorpora varios fenémenos que pueden dar lugar a

cambios significativos en los resultados. Quiza, los mas importantes sean:

1.

Tasas de migracion mas realistas para discos no isotermos: Paardekooper et al.
(2010, 2011) encontraron que las tasas de migracién para discos no isotermos pueden ser
diferentes respecto a aquellas calculadas para discos isotermos (Tanaka et al., 2002). Las
tasas de migracién tipo I para discos isotermos sélo dependen de la densidad superficial
del mismo, mientras que en discos mas realistas, estas tasas también dependen del
perfil de temperatura. Mas atn, mientras los discos idealmente isotermos en general
dan lugar a una rapida migracién hacia adentro, las tasas para discos no isotermos
pueden ser hacia afuera, dependiendo de su temperatura, y de la masa y semieje del
planeta. Dittkrist et al. (2014) estudiaron el impacto de los modelos de migracion
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planetaria en andlisis de sintesis poblacional de sistemas planetarios incorporando tasas
de migracion para discos no isotermos. Comparando estudios de sintesis poblacionales
que no incorporaron estas tasas mas realistas y que sélo usaron las clasicas para discos
isotermos (sin ningtn factor de reduccioén), encontraron que, a pesar de que ambos
tipos de andlisis podian reproducir de manera muy similar los diagramas masa vs.
semieje mayor, el porcentaje global de planetas que permanece por detras de 0.1 ua
es de aproximadamente el doble en los estudios con discos no isotermos y tasas de
migraciéon mas realistas que en el caso de discos isotermos. Lo mismo ocurre para
planetas masivos (M > 100Mg). Entonces, el uso de modelos de discos y tasas de
migracion mas realistas podria cambiar el porcentaje de SASS que encontremos. Por el
contrario, Coleman & Nelson (2014, 2016) también incorporaron tasas de migracion
tipo I maés realistas para discos no isotermos en su modelo de formacién, y encontraron
que la formacién de planetas gigantes se ve favorecida por la acreciéon de planetesimales
pequeiios (r, < 100 m), y que la existencia de brechas en el disco de gas es necesaria
para la supervivencia de este tipo de planetas en las zonas externas del disco. Sin
embargo, notamos que el modelo de Coleman & Nelson (2014) es bastante distinto al
nuestro y distinto al de Dittkrist et al. (2014), especialmente en el tratamiento de la
acrecién de planetesimales y en el crecimiento de los planetas. Independientemente
de estos resultados, es importante remarcar que, para ser consistentes con nuestra
suposicién de disco isotermo es que seguimos las prescripciones de Tanaka et al. (2002)
para las tasas de migraciéon tipo I.

. Interacciones gravitatorias entre planetas y resonancias de movimientos

medios: Un efecto clave, que puede alterar significativamente los resultados de nuestras
simulaciones, es el hecho de considerar interacciones gravitatorias entre los planetas
en formacion. Estas interacciones pueden causar dos diferentes efectos. Por un lado,
cuando el gas es casi completamente removido de la zona interna debido al proceso
de fotoevaporacién, la interaccion entre los planetas gigantes y los planetas de la
zona interna, que ya no estdn mas amortiguados por el gas, puede dar lugar a la
eyeccion de uno o varios de estos planetas del sistema planetario, exaltando ademas las
excentricidades de los restantes, a pesar de que, en las zonas externas del disco haya
todavia gas. Mas atin, Matsumura et al. (2013) mostré que atn los planetas terrestres
de la zona interna de un sistema pueden ser afectados por los planetas gigantes a pesar
de estar muy lejos de ellos, en discos donde hay ausencia de gas. Estos efectos pueden
modificar la configuracién final de nuestros SASS. Por otro lado, las interacciones
gravitatorias pueden dar lugar a que los planetas queden atrapados en resonancias de
movimientos medios (RMM). La migracién de planetas atrapados en estas resonancias
a lo largo del disco de gas es un fenémeno complejo. Con este mecanismo, los planetas
atrapados en RMM podrian evitar la rapida caida orbital en zonas muy internas del
disco (Masset & Snellgrove, 2001). Mdas atin, con respecto a la formaciéon de nuestro
Sistema Solar, si Jupiter fue capaz de abrir una brecha en el disco de gas y fue capaz
de migrar hacia adentro por migracion tipo II, y si al mismo tiempo Saturno fue capaz
de migrar rapido hacia Jupiter, pudieron entonces quedar atrapados en RMM 2:3.
Este efecto pudo haber detenido o hasta pudo haber revertido la migracién de ambos
planetas juntos (Morbidelli & Crida, 2007). Luego, Morbidelli et al. (2007) mostré que
si los planetas quedaron atrapados en RMM, los planetas gigantes helados del Sistema
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Solar también pudieron quedar atrapados en RMM y todo el sistema pudo haber
evolucionado como una cadena resonante. Estos resultados son de gran importancia
dado que representan las configuraciones orbitales iniciales del Sistema Solar exterior
luego de que el gas se disipd, asumidas por el modelo de Niza (Tsiganis et al., 2005;
Gomes et al., 2005; Morbidelli et al., 2005; Brasser et al., 2009; Walsh et al., 2011;
Levison et al., 2011; Nesvorny & Morbidelli, 2012). Sin embargo es importante notar
que varios otros fenémenos, como por ejemplo la turbulencia de los discos, pudo haber
roto o destruido estas configuraciones resonantes (Adams et al., 2008).

3. Fragmentacion de planetesimales: La evolucién colisional de la poblacién de plane-
tesimales puede tener un impacto importante en los resultados de la sintesis poblacional.
De hecho, Guilera et al. (2014), que como mencionamos previamente tiene incorporado
un modelo de fragmentacién, en linea con los trabajos pioneros de Inaba et al. (2003) y
Ormel & Kobayashi (2012), encontraron que sustanciales cantidades de masa pudieron
haberse perdido en la evolucién colisional de planetesimales reduciendo la eficiencia
en la formacién planetaria, especialmente en el caso de planetesimales pequenos, que
tienen una energia de impacto més chica. Sin embargo, hay que destacar que estos
trabajos consideran que toda la masa generada por la fragmentacién de planetesimales
se pierde por debajo de un cierto valor minimo considerado. Pero Chambers (2014)
mostré que relajando esta hipotesis y considerando que las particulas méas pequenas,
por debajo de ese minimo, se coagulan rapido evitando asi la pérdida de material,
la fragmentaciéon de planetesimales podria entonces favorecer, en vez de evitar, el
proceso de formacién planetaria. Independientemente de estos resultados es importante
destacar que dados los tiempos de computo necesarios para una tunica simulacién con
fragmentacién, este tipo de estudios es inviable en un trabajo de sintesis poblacional.

m Conclusiones generales del capitulo

Durante este capitulo se ha mejorado el cédigo de formacién planetaria incorporandole
diversos fenémenos fisicos que nos permiten obtener sistemas planetarios més realistas al final
de la etapa gaseosa de formacién. La componente gaseosa del disco evoluciona por acrecién
viscosa y fotoevaporacién por la estrella central (Dullemond et al., 2007; D’ Angelo & Marzari,
2012). La componente sdlida presenta una poblacién de embriones y de planetesimales. La
poblacién de planetesimales evoluciona debido a la friccién gaseosa con el disco de gas, y sus
excentricidades e inclinaciones evolucionan por la interaccién gravitatoria con los embriones
y por el amortiguamiento del gas. Los embriones crecen por la acrecién de planetesimales,
gas y por la fusién con otros embriones considerando sus atmésferas. Las tasas de migracion
tipo I y tipo II para discos isotermos son también incorporadas en los embriones y una
distribucién radial de agua se distribuye entre ambas poblaciones.

Con las mejoras a PLANETALP y con su automatizacion se hizo un estudio de sintesis
poblacional con el objetivo de encontrar los escenarios y pardmetros de discos protoplanetarios
adecuados para la formaciéon de SASS. El objetivo a futuro es poder usar las distribuciones
de embriones y las densidades superficiales de planetesimales, con sus respectivos perfiles
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de excentricidad e inclinacion, como condiciones iniciales para el andlisis de la formacion
post-gas de estos sistemas mediante el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos.

Los resultados méas importantes de este capitulo, que podemos encontrar también en
Ronco et al. (2017) son:

= Los sistemas planetarios mas cominmente encontrados en nuestras simulaciones fueron
aquellos que presentan tnicamente planetas rocosos, sin gigantes helados ni gaseosos.
Estos sistemas representan més del 60 % del total de las simulaciones realizadas y es un
resultado que estd en acuerdo con trabajos previos de sintesis poblacional (Thommes
et al., 2008; Mordasini et al., 2009; Miguel et al., 2011).

= Los sistemas planetarios rocosos son mayoria en escenarios con planetesimales grandes
y bajas/moderadas tasas de migracién tipo I (ver figura 6.9).

= Los sistemas planetarios gigantes helados son, por el contrario, mayoria en escenarios
con planetesimales pequenos y altas tasas de migracién tipo I.

= Por ltimo, la formacién de sistemas planetarios gigantes gaseosos se ve favorecida en
escenarios con pequenios planetesimales y bajas/moderadas tasas de migracién tipo I.

Con respecto a la formacién de sistemas planetarios analogos al Sistema Solar, s6lo repre-
sentan el 4.3 % del total de los sistemas formados (ver figura 6.10). Las arquitecturas més
representativas (ver figura 6.11) de estos sistemas son las que presentan:

= Entre 1 y 3 planetas gigantes gaseosos,
= entre 0 y 4 planetas gigantes helados,
= y entre 100 y 200 planetas rocosos, a lo largo del disco.

Los escenarios de formacién mas favorables para SASS son aquellos formados a partir
de planetesimales pequenos y bajas/nulas tasas de migracién tipo I (ver figura 6.10). En
particular, la formacién de SASS se produce en todo el rango de valores de los parametros
considerado salvo en escenarios con discos menos masivos que 0.04M. Los valores medios
de dichos parametros son:

= <y >=0.95,

» < R.>=33ua,

s <a>=34x1073,
= <7 >=06.5Ma,

» < My >=0.1Ms.

Por tdltimo, pero no menos importante, ningin SASS presenta planetas ricos en agua
en las zonas internas del disco. Este es un punto de particular importancia dado que sera
una condicién inicial para las futuras simulaciones de N-cuerpos que estudien la etapa
post-gas. Veremos con los futuros estudios dindmicos de estos sistemas, si el hecho de que las
zonas internas de estos sistemas desprovistas de agua una vez finalizada la etapa gaseosa de
formacion implica, o no, que éste sea el mismo resultado una vez finalizada dicha etapa de
formacion.
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En este capitulo mostraremos los resultados de la etapa post-gas de formacién, estu-

diando la evolucién de los sistemas planetarios analogos al Sistema Solar encontrados

al finalizar la etapa gaseosa mediante el uso de simulaciones de N-cuerpos.
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7.1 Motivacion

En el capitulo anterior, nos enfocamos en obtener parametros del disco protoplanetario
que dieran lugar a la formacién de sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar (SASS) al
final de la etapa gaseosa. Sin embargo el estudio de la formaciéon de un sistema planetario
claramente no termina al final de dicha fase, dado que, como hemos comentado en los primeros
capitulos de esta tesis, presenta varias etapas. Una de estas etapas, quiza la mas importante,
es la etapa post-gas de formacion en la que se define la configuracion final del sistema. Esta
configuracién final es el resultado concreto con el cual podemos hacer comparaciones con
nuestro observable: la poblacién actual de exoplanetas.

Durante los tltimos afios las mejoras sustanciales realizadas en las técnicas de deteccién
de exoplanetas y el incremento en la cantidad y en la calidad de las misiones ha dado lugar
al descubrimiento de exoplanetas de todo tipo.

Hasta el momento (Febrero de 2018) el nimero de exoplanetas confirmados asciende a 3728
y contintia creciendo (http://exoplanet.eu/) . En particular, el nimero de planetas rocosos
es el que mas ha crecido en los tltimos tiempos gracias a los descubrimientos realizados por la
mision Kepler (https://www.nasa.gov/mission-pages/kepler). El nimero de exoplanetas
gigantes gaseosos en 6rbitas con semiejes mayores a 1 ua también ha crecido, y muchos de
los planetas rocosos descubiertos recientemente son parte de sistemas planetarios multiples
que presentan, ademads, gigantes gaseosos. Hasta la fecha el niimero de sistemas planetarios
miltiples asciende a 622. M&as atn, se han descubierto sistemas planetarios con més de
un planeta gigante. De toda esta gran diversidad de sistemas planetarios, muchos de ellos
presentan una estrella central similar a nuestro Sol. Sin embargo hasta el momento no hemos
sido capaces aun de detectar sistemas planetarios con configuraciones similares a las de
nuestro Sistema Solar. Esto es, sistemas planetarios que presenten simultaneamente al menos
un planeta gigante gaseoso con una masa del orden de la de Saturno o de Jupiter en las
zonas mas externas, y planetas rocosos en la zona interna del disco, particularmente en la
zona de habitabilidad.

Desde un punto de vista mas teérico, durante los iltimos 15 a 20 afios una gran cantidad
de trabajos se ha dedicado a estudiar la formacién de sistemas planetarios durante la etapa
post-gas, enfocdndose algunos en la formacién de planetas terrestres y su acreciéon de agua
alrededor de estrellas similares a nuestro Sol, y hasta en el marco de la formacién de nuestro
sistema solar. Por ejemplo, Raymond et al. (2004) y Raymond et al. (2006) analizaron
los efectos producidos por un planeta tipo Jupiter ubicado en las zonas externas del disco
en la formacién y evolucién dindmica de planetas tipo terrestres alrededor de una estrella
tipo solar. Mas tarde, Mandell et al. (2007) exploraron también la formacién de planetas
tipo terrestres en sistemas planetarios con un planeta gigante migrante alrededor de una
estrella de tipo solar. Consideraron también la posibilidad de tener un planeta gigante que
migrara y otro que no lo hiciera. Fogg & Nelson (2009) examinaron el efecto que produce
la migracion de un planeta gigante en la formacion de sistemas planetarios formados por
planetas terrestres internos y encontré que este fenémeno no previene la formacién de este
tipo de objetos. Por otro lado, Salvador Zain et al. (2017) hizo un estudio enfocéndose en la
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formacién de planetas terrestres y caida de agua en la zona de habitabilidad en diferentes
escenarios dinamicos. Los autores consideraron sistemas planetarios que albergan planetas
analogos a Jupiter o Saturno alrededor de la posicién de la linea de hielo, y encontraron que
la formacién de planetas ricos en agua en la zona de habitabilidad parece ser un proceso
comun. Més recientemente Raymond & Izidoro (2017) mostraron que el agua entregada al
Sistema Solar interno pudo haber sido el resultado natural de la formacion de los planetas
gigantes. Estos autores encontraron que cuando el disco de gas comienza a disiparse, una
poblacién de planetesimales con excentricidades altas y dispersada es capaz de cruzar la
regién de formacién de los planetas terrestres entregando agua a los planetas terrestres que
estan creciendo.

Como ya hemos visto durante el capitulo anterior, hemos mejorado el cédigo de formacion
planetaria que calcula la evolucién de un sistema planetario durante la etapa gaseosa,
encontrando, via un analisis de sintesis poblacional, los parametros del disco que mejor
describen la formacién de SASS. Estabamos especialmente interesados en las distribuciones
de embriones, perfiles de densidad superficial de planetesimales y perfiles de excentricidad
e inclinacién de planetesimales de estos sistemas planetarios al final de la etapa gaseosa
considerando escenarios formados a partir de planetesimales de distinto tamafo y con
distintas tasas de migracién tipo I.

El objetivo de este capitulo es analizar la formacién de SASS durante la etapa post-
gas mediante el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos, enfocandonos en la formacién de
planetas rocosos y la acrecion de agua en las zonas internas del disco, particularmente en
la zona de habitabilidad. Para ello, y con el objetivo de analizar la formacion de la forma
mas consistente posible, es que hacemos uso de los resultados del capitulo anterior como
condiciones iniciales para el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos.

Muchos trabajos en la literatura analizan la evolucién post-gas de sistemas planetarios
enfocandose principalmente en la formacion de planetas terrestres en la zona interna, pero en
general lo hacen considerando condiciones iniciales arbitrarias (Chambers, 2001; Raymond
et al., 2004, 2006; O’Brien et al., 2006; Mandell et al., 2007; Raymond et al., 2009; Walsh
et al., 2011; Ronco & de Elia, 2014). Sin embargo, como hemos contado en el capitulo 6,
condiciones iniciales mas realistas obtenidas a partir de un modelo de formacién planetaria
dan lugar a diferentes historias de acrecion de los planetas que sobreviven en la zona de
habitabilidad, que las que surgen al considerar condiciones iniciales arbitrarias. Por lo
expuesto, a continuacién mencionaremos las caracteristicas principales de las condiciones
iniciales utilizadas, las caracteristicas del cédigo utilizado y los resultados hallados.

Condiciones Iniciales: Resultados previos

En el capitulo anterior hemos encontrado una gran cantidad de SASS al final de la etapa
gaseosa, esto es, sistemas formados por planetas rocosos en la zona interna del disco y al
menos un planeta gigante gaseoso tipo Jupiter o Saturno por detras de 1.5 ua.

Recordemos que los SASS fueron hallados en los siguientes escenarios de formacion:
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0.20 % SASS en escenarios de 100 km y frjgr = 0

5.10 % SASS en escenarios de 10 km y fiigr = 0

16.40 % SASS en escenarios de 1 km y figr = 0

26.90 % SASS en escenarios de 100 m y finigr = 0

0.10 % SASS en escenarios de 100 km y fmigr = 0.01

2.40 % SASS en escenarios de 10 km y fijo1 = 0.01

1.40 % SASS en escenarios de 1 km y finier = 0.01

14.90 % SASS en escenarios de 100 m y fiigr = 0.01

0.30 % SASS en escenarios de 10 km y fiier = 0.1

1.10 % SASS en escenarios de 100 m y finjgr = 0.1

donde el porcentaje estd calculado respecto al total de simulaciones realizadas por cada
escenario de formacion (1000).

Dado que los tiempos requeridos para el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos son
muy altos, es que no hemos desarrollado simulaciones con cada uno de ellos sino con uno,
representativo de cada escenario de formacion. La eleccién de este “escenario representativo”
se hizo inspeccionando a cada uno de ellos y determinando cudles presentaban caracteristicas
globales similares en cuanto a la distribucion final de embriones, cantidad de planetas gigantes
y densidad de planetesimales finales.

Un punto importante para el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos es que el ntimero
de objetos a utilizar es un limitante. Como ya hemos mencionado en capitulos previos, los
tiempos que demoran las simulaciones aumentan significativamente cuanto mayor es el niimero
total de cuerpos utilizado. Por este motivo es necesario encontrar un compromiso entre
dicha cantidad y el tiempo de CPU necesario para desarrollar las simulaciones. Ademaés es
necesario que, para que las poblaciones de embriones y planetesimales puedan ser distinguidas
como tales, haya al menos un factor 2 entre la masa del planetesimal mas masivo y la masa
del embrién menos masivo. De esta manera, fijando un ntmero de planetesimales para el
desarrollo de las simulaciones, no necesariamente todos los escenarios en los que se formaron
SASS cumplen con este criterio. Aquellos sistemas que presentan embriones y planetesimales
hasta las 30 ua que no cumplen con esta condicién pueden ser limitados en semieje hasta
lograr que la cumplan. Es decir, un mecanismo que nos permite utilizar el total de los SASS
es el de limitar la masa total en embriones y en planetesimales, de modo tal que se cumpla el
criterio. Es decir, removemos la masa en embriones y planetesimales de las zonas externas del
disco hasta tanto podamos hallar una masa en planetesimales tal que, dividida por el total
de planetesimales a utilizar, nos permita cumplir con la condicién antes mencionada. De esta
manera, los sistemas planetarios a simular durante la etapa post-gas no se extenderian hasta
las 30 ua pero podrian utilizarse de igual manera.

Dado que nuestro objetivo es poder estudiar la formacién de sistemas planetarios extendi-
dos hasta las 30 ua, es que elegimos aquellos SASS en los que no fuera necesario realizar un
corte en semieje para poder tener poblaciones de embriones y planetesimales bien distinguidas.
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Cuadro 7.1. Caracteristicas més importantes de los SASS al final de la etapa gaseosa, que
seran utilizados como condiciones iniciales para el desarrollo de las simulaciones de N-cuerpos.
La masa total en embriones, que no incluye la masa de los gigantes gaseosos tipo Jupiter y/o
Saturno, y la masa de planetesimales, es calculada entre 0.5 ua y 30 ua excepto por los escenarios
marcados con %, que representan aquellos escenarios que tuvieron que ser cortados hasta 15 ua
para poder utilizar 1000 planetesimales. La masa en embriones, dentro y fuera representa la
masa en embriones dentro y fuera (o por detrds) de la ubicacién de los planetas gigantes.

Escenarios Masa total en Masa en embriones
Tamano de | fuigr | Embriones | Planetesimales | Dentro Fuera

planetes.
S1 100 m 0 66.65Mg | 2.5 x 1072 Mg | 66.65Mq, 0Mg
So 100 m 0.01 | 86.33Mg 8.28 Mg 75.17Mg 11.164
S3 100 m 0.1 35.13Mg 13.78 Mg 26.54Mg | 8.59Mg
Sy 1 km 0 114.36 Mg 174.50 Mg 61.47Mg | 52.89Mjg,
S5 1 km 0.01 | 93.61Mg 156.55 Mg 48.4TMg | 45.15Myg,
Se 10 km 0 89.02Mg 195.30Mg 42.59Mg | 46.43Mg
S7 10 km 0.01 | 120.91Mg 226.43Mg 23.41Mg | 97.5Mg
Ss 10 km 0.1 | 134.66Mg 271.84 Mg 18.87Mg | 115.79Mg
Sy 100 km 0 116.44 Mg 164.40 Mg 66.22Mg | 50.22Myg,
STo 100 km 0.01 | 68.88Mg 141.88 Mg 21.96 Mg | 46.92Myg,

En el Unico caso en el que tuvimos que realizar un corte a 15 ua fue en escenarios formados
por planetesimales de 100 km. En este caso, ninguno de los SASS obtenidos al final de la
etapa gaseosa cumplia con la condicién antes mencionada.

Por otro lado, dado que estamos interesados en estudiar la formacién de planetas rocosos en
la zona interna del disco, particularmente en la zona de habitabilidad, es que nos enfocaremos
en la evolucién de los SASS entre 0.5 ua y 30 ua, descartando la poblaciéon de embriones y
planetesimales dentro de las 0.5 ua.

La tabla 7.1 y la figura 7.1 muestran entonces las mas importantes caracteristicas de
los SASS elegidos para desarrollar las simulaciones de N-cuerpos. En la figura 7.1 la escala
de colores representa la fraccion de agua por unidad de masa que presentan los embriones
planetarios al final de la etapa gaseosa. Estos contenidos de agua, son los contenidos iniciales
para el analisis de la etapa post-gas y varian en cada escenario, por un lado, de acuerdo a
los valores de [ de cada uno, y por el otro, debido al crecimiento que cada embrién sufrié
durante la etapa gaseosa.

La poblacién de planetesimales no cambia sus contenidos de agua originales dado que
esta poblaciéon no crece durante la etapa gaseosa: los planetesimales internos a las 2.7 ua
permanecen secos mientras que los planetesimales mas alla de 2.7 ua contienen la fraccién de
agua por unidad de masa dada por la ecuacion 6.47 y de acuerdo al valor de 8 particular
de cada sistema planetario. Las tltimas cuatro columnas de la tabla 7.2 muestran las
caracteristicas mas importantes relacionadas a los contenidos de agua en cada escenario de
formacién considerado para desarrollar las simulaciones de N-cuerpos.
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Cuadro 7.2. Para cada escenario de formacion, se exponen las caracteristicas concernientes
a la cantidad de agua en los embriones. El factor § es un factor que representa el salto en la
densidad superficial de s6lidos debido a la condensacién del agua por detras de la linea de hielo.
Este factor varfa con el escenario. La méaxima cantidad de agua posible (para el dado () estd

representada en %.

Escenarios I3 Mix. % | Embriones Embriones
de agua secos ricos en agua
S 2.12 52.8 72 14
So 2.11 52.6 49 15
S3 1.75 42.8 62 10
Sy 2.14 53.3 28 25
Ss 2.27 55.9 25 28
Se 1.37 27.0 23 23
S 2.66 62.4 23 20
Sg 2.75 63.6 23 34
S 1.49 32.8 22 24
STo 1.41 29.1 19 28
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Figura 7.1. Configuraciones de sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar al final de la etapa gaseosa elegidas para desarrollar simulaciones de N-cuerpos.

Diagramas masa vs. semieje mayor vs. densidad superficial de planetesimales (arriba) y diagramas excentricidad vs. semieje mayor vs inclinacién de la
poblacién remanente de planetesimales. Cada embrién planetario esta representado por un punto coloreado. Los planetas gigantes tipo Jupiter y Saturno
estan representados por circulos mas grandes de color negro y gris, respectivamente. Los puntos coloreados con bordes negros representan planetas similares a
Neptuno. Las curvas negras representan a la densidad superficial de planetesimales al final de la etapa gaseosa. La escala de colores representa la cantidad de
agua por unidad de masa y el tamano de los planetas esta representado en escala logaritmica.
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Caracteristicas generales del modelo de N-Cuerpos

Al igual que en el capitulo 5, el c6digo de N-cuerpos que utilizaremos para desarrollar
nuestras simulaciones, es el cédigo MERCURY (Chambers, 1999). En particular, adoptamos
nuevamente el integrador hibrido, que recordemos utiliza un algoritmo simpléctico de segundo
orden para el tratamiento de las interacciones entre objetos con separaciones mayores a los 3
radios de Hill y un método Bullirsh-Stoer para el tratamiento de los encuentros. Las colisiones
entre los cuerpos siguen tratdndose como colisiones inelasticas que conservan la masa y las
cantidades de agua en cada impacto por lo que, nuevamente entonces, los resultados finales
deben ser considerados como limites superiores.

Consideramos tnicamente interacciones gravitatorias entre embriones y planetesimales,
y entre embriones entre si (incluyendo las interacciones con los planetas gigantes), pero
no consideramos la interaccién gravitatoria entre planetesimales entre si con el objetivo de
ahorrar tiempo de CPU. Es importante mencionar que estos planetesimales son en realidad
superplanetesimales que representan un enjambre ideal de objetos mas pequenos, es decir, de
verdaderos planetesimales.

Nuestro interés radica en explorar la formacion de sistemas planetarios similares al
nuestro, y por tal motivo, consideramos distribuciones de embriones y planetesimales en
discos extendidos, hasta las 30 ua. Sin embargo, dado que no estamos particularmente
interesados en estudiar la formacién de planetas muy cercanos a la estrella central, nos
concentraremos en distribuciones de embriones y planetesimales més alla de las 0.5 ua.

El niimero de embriones y planetas gigantes varia con cada escenario de formacién aproxi-
madamente de 40 a 90 embriones y de 1 a 3 gigantes. Las densidades asumidas para estos
cuerpos mayores son de 3 gr cm 3. Siempre consideramos una poblacién de 1000 planetesi-
males con densidades de 1.5 gr cm~3. Dado que en algunos escenarios, particularmente los
asociados a sistemas planetarios formados a partir de planetesimales de 100 km, presentan
al final de la etapa gaseosa una masa remanente en planetesimales muy elevada, y con el
objetivo de mantener el uso de tinicamente 1000 planetesimales, es que limitamos el disco
protoplanetario (es decir, limitamos las distribuciones de embriones y planetesimales) hasta
las 15 ua, de modo de garantizar que la masa de los planetesimales sea de al menos la mitad
que la masa del embriéon menos masivo del sistema.

Es importante destacar que la eleccién de considerar 1000 planetesimales, todos de la
misma masa para cada escenario de formacién, tiene que ver con dos cuestiones importantes:
por un lado, es necesario definir un nimero de objetos que nos permita realizar simulaciones
de N-cuerpos en tiempos viables, y por otro lado es necesario que dicho niimero de objetos
permita modelar correctamente el fenémeno de la fricciéon dindmica. O’Brien et al. (2006)
han demostrado que el uso de 1000 planetesimales signific6 una mejora en los estudios de
acrecion en lo concerniente al tratamiento de dicho fenémeno.

Como en trabajos previos, integramos nuestras simulaciones por 200 Ma dado que ésta es
la escala en la cual se pudieron haber formado los planetas terrestres de nuestro Sistema
Solar (Touboul et al., 2007; Dauphas & Pourmand, 2011; Jacobson et al., 2014). Para poder
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computar la érbita con suficiente precisién usamos un paso de integracién méaximo de hasta
6 dias, que es méas corto que el 1/20 del periodo orbital del embrién con el menor semieje,
de todas las simulaciones. La fidelidad de los resultados de nuestras simulaciones ha sido
evaluada teniendo en cuenta el criterio de la energia | dE/E |< E;, donde E; es un valor
limite hasta el cual permitimos cambios en esta cantidad, y es considerado 10~2. Sin embargo,
para poder conservar la energia en al menos una parte en 103, hemos tenido que desarrollar
simulaciones asumiendo pasos temporales de integracién mas cortos, de 4 dias y de hasta
2 dias, dependiendo del requerimiento de cada una de ellas. Aquellas simulaciones que no
han sido capaces de mantener el limite de la energia, han sido relanzadas con un paso de
integracion menor. Varias de nuestras simulaciones, luego de algunas decenas de millones de
anos de integracién, dejaron de cumplir con el criterio de la energia, y por tal motivo han
tenido que ser descartadas. Es importante destacar esta situacién dado que ha sido causal de
pérdida de gran cantidad de tiempo de cémputo.

Con el objetivo de evitar errores numéricos en la integracién de érbitas con perihelios
pequeiios, adoptamos un tamano no realista para el radio de la estrella central, de 0.1 ua
(Raymond et al., 2009). La distancia de eyeccién utilizada en todas las simulaciones de este
capitulo es de 1000 ua, un valor mucho mas alto y maés realista que el utilizado en simulaciones
de trabajos previos y que el utilizado en la mayoria de los trabajos que utilizan simulaciones
de N-cuerpos. Esto estad directamente relacionado con el hecho de que nuestros sistemas
presentan orbitas extendidas hasta las 30 ua. El valor adoptado es lo suficientemente realista
para el estudio que queremos llevar a cabo y a su vez, es también un valor que nos permite
reducir el nimero de cuerpos de nuestras simulaciones en tiempos de CPU razonables. Por
otro lado, Higuchi et al. (2007) encontraron que planetesimales con semiejes mayores a las
1000 ua incrementan sus distancias perihélicas fuera de la region de formacién planetaria, mas
alla de las 100 ua, debido a que, a esa distancia, ya son afectadas por las mareas galacticas.
Ademas, Veras & Evans (2013) mostraron que planetas en érbitas extendidas, con semiejes
mayores a 1000 ua, son afectados sustancialmente por las mareas galacticas, mientras que
planetas mas cercanos, con semiejes de 100 ua, son sélo afectados si la estrella central se
encuentra cerca del centro galactico, dentro de los 100 parsecs. Por estos motivos el valor
adoptado para la distancia de eyeccion es también acorde a estos resultados.

Los semiejes de los planetesimales son definidos, al igual que en trabajos previos, a partir
del método de aceptacion-rechazo de Von Neumman, usando la densidad superficial de
planetesimales obtenida de los resultados del capitulo anterior que esta representada por
la curva negra en cada escenario de la figura 7.1. Las excentricidades e inclinaciones de
la poblaciéon de planetesimales son también resultado del proceso de formacién durante
la etapa gaseosa. Cada densidad superficial de planetesimales tiene asociada un perfil de
excentricidad e inclinaciéon que también son utilizados como condiciones iniciales para la
poblacién de planetesimales que usaremos con las simulaciones de N-cuerpos. La figura 7.2
muestra, a modo de ejemplo, el perfil de excentricidad (curva negra) de la densidad superficial
de planetesimales (curva roja) del escenario S8 de la figura 7.1. Este perfil de excentricidad,
si bien esta graficado para toda la extensién del disco, es sélo valido para aquellas regiones
en las que tengo densidad superficial de planetesimales, es decir entre ~ 4.3 ua y ~ 30 ua. El
zoom de la figura 7.2 muestra parte del perfil de excentricidad y los puntos negros representan
algunos planetesimales sobre el perfil. Los planetesimales representados por cuerpos discretos
son el resultado de transformar la densidad superficial de planetesimales en cuerpos de una
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Figura 7.2. Perfil de excentricidad (curva negra) para la densidad superficial de planetesimales
resultante al final de la etapa gaseosa (curva roja) del escenario Sg de la figura 7.1. El zoom
muestra algunos planetesimales representados por medio de puntos negros ubicados sobre el
perfil de excentricidad. Los 1000 planetesimales ubicados sobre todo el perfil representan la masa
disponible en planetesimales entre 0.5 ua y 30 ua al final de la etapa gaseosa. Las oscilaciones
en el perfil de excentricidad se deben a los fenomenos de exitacién por los embriones (Ohtsuki
et al., 2002) y debido al amortiguamiento debido al gas (Rafikov, 2004; Chambers, 2008).

cierta masa.

Para la poblacién de embriones y de planetas gigantes, los parametros orbitales como las
excentricidades e inclinaciones iniciales, son tomadas al azar considerando valores entre 0 y
0.02, y entre 0° y 0.5°, respectivamente. El resto de los elementos orbitales, como el argumento
del pericentro w, la longitud del nodo ascendente () y la anomalia media M, también son
tomados al azar entre 0° y 360° para todas las poblaciones, tanto embriones como gigantes y
planetesimales. Recordemos que los semiejes mayores para embriones y planetas gigantes
son resultados de la evolucion durante la fase gaseosa. Debido a la naturaleza estocastica
de los procesos de acrecion, desarrollamos 10 simulaciones por cada escenario de formacion,
variando el niimero de semilla.

Mejoras en la eleccion de la Zona de Habitabilidad

En este ultimo trabajo, hemos extendido la definicién de zona de habitabilidad respecto a
la adoptada en los trabajos previos del capitulo 5, teniendo en cuenta el flujo promediado
(Williams & Pollard, 2002), la relacién entre los limites de la zona de habitabilidad con la
masa de los planetas (Kopparapu et al., 2014) y la excentricidad de los mismos (Bolmont
et al., 2016).
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Por un lado, consideramos que aquellos planetas con masas menores a 0.1Mg presentan
los mismos limites internos de la ZH que un planeta de 0.1Mg, que planetas con masas entre
0.1Mg y 1 Mg presentan los mismos limites internos de la ZH que un planeta de 1Mg y que
planetas con masas entre 1Mg y 5Mg presentan los mismos limites internos de la ZH que
un planeta de 5Mg. Por ltimo, planetas con masas superiores a 5Mg también presentan
limites internos de la ZH correspondientes a los de un planeta de 5My.

Por otro lado, también hemos calculado el flujo estelar promediado en el tiempo que un
planeta recibe durante todo un periodo para cada uno de los limites de la ZH, teniendo en
cuenta la excentricidad del planeta y el término del flujo solar, siguiendo

k FEH

off = (1 )12’ (7.1)

donde Fg es el flujo efectivo para una orbita circular dado por

L,

Fup = 2
¢ dma?’

con L, la luminosidad de la estrella central y a la distancia a la cual se quiere calcular el
flujo. Luego, siguiendo el trabajo de Williams & Pollard (2002) podemos graficar curvas de
flujo constante en el plano excentricidad vs semieje mayor para cada limite de la ZH.

Por lo tanto, teniendo en cuenta las definiciones de ZH ya utilizadas en capitulos anteriores,
considerando el flujo promediado (Williams & Pollard, 2002), que Bolmont et al. (2016)
encontrdé que planetas que orbitan a una estrella de 1Lg con excentricidades mayores a 0.6
no serfan capaces de mantener agua liquida en sus superficies durante toda una érbita, y
que la relacién entre las masas de los planetas y sus limites de habitabilidad propuesta por
Kopparapu et al. (2014), el nuevo criterio elegido para la definiciéon de ZH y de clases de
potencial habitabilidad viene dado por:

= Si un planeta presenta, al final de la simulacién, un semieje mayor con valor entre sus
limites de la ZH, y presenta un perihelio ¢ mayor que su limite interno de la ZH y
un afelio Q menor que su limite externo de la ZH, consideramos que este planeta se
encuentra en la ZH ma&s probable y que por lo tanto es un planeta potencialmente
habitable clase A.

= Si un planeta presenta un semieje mayor y una excentricidad tales que le permiten
ubicarse dentro de las curvas de flujo constante en el diagrama excentricidad vs. semieje
mayor, asociadas a sus limites interno y externo de la ZH, y ademés presenta una
excentricidad menor a 0.6, entonces consideramos que este planeta se encuentra en
una zona de probable habitabilidad y que por lo tanto es un planeta potencialmente
habitable clase B.

= Por dltimo, si un planeta permanece dentro de las curvas de flujo constante que permiten
un 10 % extra de los limites interno y externo, y presenta también una excentricidad
menor o igual a 0.6, consideramos que el planeta se encuentra en la regién menos
probable de habitabilidad y que por lo tanto es un planeta potencialmente habitable
clase C.
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Es importante destacar que esta definicién adoptada para la potencial habitabilidad tiene en
cuenta conceptos puramente dindmicos y no tiene en cuenta los factores planetarios de los
planetas (como las que vimos en el capitulo 3).

A pesar de que consideraremos como planetas potencialmente habitables (PPHs) a planetas
de las tres clases, A, B y C, los mas importantes, teniendo en cuenta las definiciones de
cada regién, seran aquellos de clase A y clase B. Los planetas que encontremos de clase
C, seran considerados como marginalmente habitables pero PPHs al fin. En la figura 7.3
podemos apreciar, a modo de ejemplo, las distintas regiones definidas de ZH, graficadas para
un planeta de 5Mg. Estas regiones se reducen si consideramos planetas menos masivos ya
que planetas méas masivos presentan limites de habitabilidad mas extendidos que planetas
menos masivos.
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Figura 7.3. Zonas de habitabilidad clase A, B y C para un planeta de 5Mg. La zona A estd
delimitada por curvas de afelio y perihelio constantes. Las zonas B y C estan delimitadas por
curvas de flujo constante.

Resultados

En esta secciéon describiremos los resultados més importantes de las simulaciones de
N-cuerpos desarrolladas para la formacién de SASS. Recordemos que un SASS (sistema
planetario anédlogo al Sistema Solar) estd formado por planetas de tipo terrestre en la zona
interna del disco, y al menos un planeta gigante tipo Jupiter o Saturno, mas alla de 1.5 ua,
al final de la etapa gaseosa de formacién. El objetivo de este trabajo en particular es poder
estudiar la formacién conjunta de todo el sistema planetario, enfocidndonos en la formacién
de planetas tipo terrestres en la zona interna del disco y del proceso de acreciéon de agua que
éstos sufren durante toda la evolucion.

Dado que hemos desarrollado un alto nimero de simulaciones teniendo en cuenta diferentes
escenarios de formacion, y con el objetivo de mostrar y analizar nuestros resultados de



7.5. Resultados 167

forma organizada, adoptaremos como escenarios de referencia a aquellos formados por
planetesimales de distintos tamaifios que no consideraron migracién tipo I y que no presentaron
planetas gigantes gaseosos que hayan abierto una brecha durante la etapa gaseosa, es decir,
que no sufrieron migracién tipo II.

La sensibilidad de nuestros resultados y los cambios que se observan, respecto a los
escenarios de referencia teniendo en cuenta aquellas simulaciones con distintas tasas de
migracién tipo I y con planetas gigantes que lograron abrir brechas en el disco de gas, serdn
expuestas en las secciones subsiguientes.

Desarrollo de herramientas auxiliares: Antes de continuar con la seccién de
resultados, no quisiera dejar de mencionar que para poder hacer los analisis que a
continuacién se detallan fue necesario, una vez mas, desarrollar varias nuevas herra-
mientas numéricas auxiliares que nos permitieran introducir en el MERCURY los
resultados hallados en el capitulo anterior. Ademéds, hemos mejorado varias herramien-
tas numéricas (escritas en PERL y provistas por el Dr. Pablo Santamaria) que sirven
particularmente para extraer la informacion del c6édigo MERCURY necesaria para los
analisis que a continuacién se detallan.

7.5.1 | Escenarios formados por planetesimales de 100 km

En términos generales, las caracteristicas mas importantes de los sistemas planetarios
formados a partir de planetesimales de 100 km y en escenarios sin migracion tipo I, teniendo
en cuenta el total de las simulaciones desarrolladas para este caso, se pueden describir como

' que actia como principal perturbador del

sigue: un planeta gigante similar a Saturno
sistema, se encuentra localizado entre 1.57 ua y 1.97 ua al final de la evolucién con una masa
que varia entre 171.4Mg y 190Mg (lo que es equivalente a 1.8 Mg y 2Mg, respectivamente).
Dentro de la 6rbita del gigante, siempre encontramos una Mega-Tierra con una masa en el
rango de 14.5Mg a 26 Mg, ubicada alrededor de las 0.55 ua. Ningun planeta en este escenario

queda formado en la ZH.

Nota: A partir de ahora clasificaremos a los planetas rocosos formados en nuestros
sistemas planetarios como Mega-Tierras si presentan masas en el rango de 8Mg a
30Mg,, Stper-Tierras si presentan masas en el rango de 2Mg a 8Mg, y Tierras si
presentan masas en el rango de 0.5Mg a 2Mg.

Mas alla del planeta gigante encontramos, hasta las ~ 400 ua, una poblacién de embriones
v planetesimales con altas excentricidades. La poblacién de embriones en esta region es el
resultado de la mezcla entre embriones secos, originalmente ubicados en la zona interna

del disco dentro de las 2.7 ua y eyectados hacia zonas mas externas, y embriones ricos en

"Recordemos que, segtin la clasificacién adoptada en el capitulo anterior, un planeta similar a Saturno
o planeta tipo Saturno es un planeta gigante que ha logrado adquirir, durante la etapa gaseosa, una
envoltura mayor a la masa del niicleo, pero que no ha sido capaz de abrir una brecha en el disco de gas y
que ademds presenta una masa total inferior o igual a 200Mg.
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agua ubicados originalmente més alla de la linea de hielo y por detras del gigante. Esta
mezcla de material fue encontrada en todas las simulaciones concernientes a este escenario
de formacién, y el nimero promedio de embriones secos encontrados en la regiéon externa,
mas alla del gigante una vez finalizada la simulacion, fue de 4. Las interacciones gravitatorias
entre el gigante gaseoso y la poblacién interna” de embriones planetarios provocé la mezcla
de material eyectando embriones con 6rbitas dentro de la del gigante a la zona externa
pero no permitiendo que embriones ricos en agua de esta regién se inyecten en las regiones

internas del disco.
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Figura 7.4. Evolucién temporal de la SIM, del escenario formado por planetesimales de 100 km
y sin migracién tipo I. Las areas de colores representan a las zonas de habitabilidad previamente
definidas. Los planetas estan representados por circulos coloreados segin la fraccion de agua que
presentan. Los puntos negros representan a la poblacion de planetesimales. El planeta gigante,
en este caso un planeta similar a Saturno, esa representado por un circulo de mayor tamano
de color gris. El tamano de los planetas estd escaleado con la masa aunque el tamano de los
planetas gigantes no se encuentra en la misma escala debido a que no seria posible representarlos
todos juntos. Este escenario no forma ningin planeta potencialmente habitable.

La evoluciéon dindmica de las diez simulaciones desarrolladas con planetesimales de

"A partir de este momento, cuando hagamos mencién a embriones, planetas o planetesimales de la regién
interna, nos estaremos refiriendo a aquellos embriones, planetas o planetesimales que se encuentran dentro
de la érbita del o de los planetas gigantes gaseosos al comienzo de las simulaciones de N-cuerpos. De forma
similar, cuando hablemos de poblaciones externas nos estaremos refiriendo a aquellas poblaciones que
se encuentran por detrds de la o las érbitas de los planetas gigantes gaseosos al comenzar la evolucion
post-gas.
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100 km es similar y por lo tanto describimos los resultados de una de ellas como la mas
representativa de todo el grupo. La figura 7.4 muestra las configuraciones del sistema
planetario a distintas épocas de formacién en el plano excentricidad vs. semieje mayor de la
simulacién 4 (SIMy). Las condiciones iniciales para este escenario, es decir las distribuciones
de embriones y planetesimales, se corresponden con el escenario Sy de la figura 7.1. La
escala de colores representa la fraccién de agua por unidad de masa. Es importante destacar,
que esta distribucién de agua afecta tanto a embriones como a planetesimales pero sélo la
hemos graficado para la poblacion de embriones, de modo de poder distinguir bien ambas
poblaciones.

Desde el comienzo de la simulacién, la poblacién interna de embriones, que no coexiste
con la poblacién de planetesimales, adquiere altas excentricidades debido a las interacciones
gravitatorias mutuas entre ellos, y particularmente con el gigante. Los embriones planetarios
crecen debido a las colisiones con planetesimales y otros embriones. En particular, las
colisiones que sufre la poblacién interna de embriones ocurren dentro del primer millén de
anos de evolucién, donde, a dicho tiempo, s6lo un planeta sobrevive en la zona interna del
disco. Con el tiempo, s6lo un 4.25 % de los embriones colisiona con la estrella central, un
23.4% es acretado, y un ~ 40 % de la poblacion inicial es eyectada del sistema. El resto de
los embriones sobrevivientes luego de 200 Ma permanece en las zonas externas del disco,
coexistiendo simultdneamente con la poblacién remanente de planetesimales.

Los planetesimales sufren un proceso similar al que sufren los embriones. En este escenario,
la poblacién de planetesimales estd ubicada originalmente més alld del gigante y también es
perturbada tanto por el gigante como por la poblacién externa de embriones. La gran mayoria
(~ 80.4%) son eyectados del sistema y sélo unos pocos colisionan con la estrella central
(3.2%) o son acretados (2.4 %) por los planetas circundantes. Siguiendo estos resultados,
podemos destacar que la acrecion de planetesimales es un proceso ineficiente en este escenario.
El resto de los planetesimales sobrevivientes a los 200 Ma de evolucién (14 %) presentan
altas excentricidades. Estas altas excentricidades nos sugieren que, si extendiéramos las
simulaciones por més tiempo, esta poblacién remanente probablemente terminaria siendo
completamente eyectada del sistema.

El planeta gigante tipo Saturno que estaba localizado originalmente en 2.97 ua con una
masa de ~ 172Mg (1.8Mg) migré hacia adentro hasta ubicarse cerca del borde externo
de la ZH a 1.7 ua, debido a una migracién impulsada por la interacciéon gravitatoria con
los embriones. El tinico planeta remanente en la zona interna del disco a 0.55 ua es una
Mega-Tierra completamente seca de unas ~ 15Mg. Este planeta, que al comienzo de la
simulacion se ubicaba en 2.37 ua y presentaba una masa de 6.76 Mg, también migré hacia
adentro durante su evolucién acretando otros 2 embriones internos, hasta colocarse finalmente
en 0.55 ua. Esta Mega-Tierra, ademés de ser completamente seca, no se ubica en ninguna de
las regiones de habitabilidad definidas previamente. Es por este motivo que el escenario aqui
descripto no es relevante desde un punto de vista astrobiolégico dado que la eficiencia en
la formacién de PPHs es completamente nula. Cabe destacar que este comportamiento del
planeta gigante tipo Saturno se repite en las simulaciones restantes. El semieje final de este
planeta varia entre 1.57 ua y 1.95 ua entre todas las simulaciones, con una media de 1.77 ua.
Su masa promedio es de ~ 2Mg. En todos los casos la formacion de PPHs es nula, formando
Unicamente una Mega-Tierra bien interna, entre 0.37 ua y 0.79 ua con una media de 0.57 ua.
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Asociamos la no formacion de PPHs a la locacién final del gigante, que en la mayoria de los
casos alcanza el borde externo de la ZH, despojandola de objetos.

Finalmente, luego de 200 Ma de evolucidn, el sistema planetario resultante de la SIMy
queda formado por una Mega-Tierra en la zona interna, un planeta gigante gaseoso tipo
Saturno casi en el borde externo de la ZH y por una mezcla de planetas secos y ricos en agua
mas alla del mismo.

A pesar de que, como hemos ya mencionado, el resto de las simulaciones de este escenario
presentan caracteristicas muy similares a las presentadas, y ninguna de ellas fue capaz de
formar PPHs, es al menos interesante remarcar que en 5 de las 10 simulaciones desarrolladas, la
Mega-Tierra interna fue capaz de acretar entre 1 y 4 planetesimales ricos en agua provenientes
de las zonas mas externas del disco. Los contenidos finales de agua representan entre un
0.27% y un 0.84 % de agua por unidad de masa. Estas cantidades de agua son similares
a las que presenta nuestro planeta Tierra. Sin embargo, ninguna de estas Mega-Tierras
termina localizada en la ZH y por lo tanto no serian candidatos interesantes para el potencial
surgimiento de vida. Sin embargo es interesante destacar que planetas gigantes gaseosos
similares a Saturno, que funcionan como barreras dindmicas para la poblaciéon de embriones
externos ricos en agua, puede que no sean barreras completamente eficientes para detener el
paso de planetesimales ricos en agua, que es donde la vida pudo haber tenido lugar.

7.5.2 | Escenarios formados por planetesimales de 10 km

El escenario formado a partir de planetesimales de 10 km y sin migracién tipo I, presenta
2 planetas gigantes tipo Jupiter™ que actian como los perturbadores principales del sistema.
La cantidad de planetas gigantes entre escenarios difiere debido a que son el resultado
particular de la evolucién de la etapa gaseosa de dichos sistemas y no hay manera de predecir
cudntos gigantes van a formarse o no durante esa etapa. Al final de la evolucién, el gigante
mas interno se encuentra ubicado en ~2.85 ua, mientras que el mas externo se encuentra en
~ 5.74 ua. La regién interna del disco, dentro de la 6rbita del gigante més interno, posee
entre 1 y 2 planetas. Considerando las 10 simulaciones desarrolladas, la tendencia muestra
que es mas comun encontrar 2 planetas que 1 en la la regién interna. Encontramos 2 planetas
en 7 de 10 simulaciones y s6lo 1 en 3 de 10. Estos planetas son Stper-Tierras y Mega-Tierras
completamente secas con masas entre 3.56 Mg v 15.96 Mg, sin embargo, la tendencia muestra
que es mas comun encontrar planetas mas masivos que 10Mg. En este escenario, 5 de 10
simulaciones formaron un sélo PPH, pero ninguno de ellos presenta agua.

Mids alla de la 6rbita de los gigantes, un grupo de embriones y planetesimales sobrevive
hasta las 400 ua - 500 ua. En estos sistemas, la mezcla de material es menos eficiente que en
el escenario formado por planetesimales de 100 km. Sélo encontramos un embrién seco en la
region externa en la mitad de las simulaciones. Es claro que las interacciones gravitatorias

"Recordemos que, segin la clasificacién adoptada en el capitulo anterior, un planeta similar a Jupiter o
planeta tipo Jupiter es un planeta gigante que ha logrado adquirir, durante la etapa gaseosa, una envoltura
mayor a la masa del nicleo, y que ha sido capaz de abrir una brecha en el disco de gas o que es un planeta
cuya masa total es superior a 200Mg.
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entre los gigantes y los embriones son mucho mas fuertes en este caso que en el anterior,
vy en vez de inyectar embriones secos de la zona interna en la regién externa, éstos son
directamente eyectados del sistema.
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Figura 7.5. Evolucién temporal de la SIM; del escenario formado por planetesimales de 10 km
y sin migracion tipo I. Las areas de colores representan a las zonas de habitabilidad previamente
definidas. Los planetas estdn representados por circulos coloreados segun la fracciéon de agua
que presentan. Los puntos negros representan a la poblaciéon de planetesimales. Los planetas
gigantes, en este caso 2 planetas similares a Jupiter, esdn representados por circulos negros de
mayor tamano. El tamafno de los planetas estd escaleado con la masa aunque el tamano de los
planetas gigantes no se encuentra en la misma escala.

La figura 7.5 muestra, a distintos tiempos de la evolucion, la configuracién del sistema
planetario en el plano excentricidad vs. semieje mayor para la simulaciéon 1 (SIM;). Esta
simulacién es la més representativa de todo el grupo y las condiciones iniciales para este
escenario se corresponden con el panel S6 de la figura 7.1. Al igual que en el escenario
anterior, desde el comienzo, los embriones internos son excitados rapidamente por las
interacciones gravitatorias entre ellos y con los 2 gigantes, lo que da lugar a un aumento de
las excentricidades hasta que las 6rbitas se cruzan y se producen las colisiones.

La poblacion de planetesimales, que también se encuentra inicialmente mas alla de los
gigantes, también es perturbada. Muy pocos planetesimales son capaces de cruzar la barrera
generada por los gigantes y s6lo uno de ellos es acretado por un embrién en la zona interna.
Por lo tanto, los embriones internos crecen casi exclusivamente debido a la acrecién de otros
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embriones durante el primer milléon de afos.

Durante la evolucién, un 8.3% de la poblacién inicial de embriones colisiona con la
estrella central, un 18.75% es acretado y un ~ 41.6 % es eyectado del sistema. Los embriones
sobrevivientes son en su mayoria externos, y coexisten simultdneamente con un 20.5 % de la
poblacion inicial de planetesimales al final de la simulacién.

Los planetas gigantes y los planetas de la regién externa también perturban a la poblacién
de planetesimales eyectando del sistema a la gran mayoria (~ 77.1%). S6lo unos pocos
colisionan con la estrella central (1.8 %) o son acretados (0.6 %). En este escenario, como en
el anterior, la acrecién de planetesimales es también un proceso muy poco eficiente a lo largo
de todo el sistema planetario y el mecanismo mas eficiente de remocién de masa sigue siendo
el de la eyeccién.

Al final de la evolucién, sélo 2 planetas sobreviven en la zona interna del disco. El planeta
més interno, ubicado a 0.57 ua, es una Super-Tierra seca de 8.5Myg mientras que el otro
planeta, ubicado a 1.3 ua, es una Mega-Tierra seca también, de 10.8 Mg. Dada su ubicacion
final, esta Mega-Tierra resulta ser un PPH clase A. Sin embargo, durante su evolucién, este
planeta que inicialmente presentaba una masa de 2.95Mg;, logré acretar 3 embriones internos
secos y de similar masa, hecho por el cual termina siendo una Mega-Tierra completamente
seca.

En conclusién, el sistema planetario resultante de la SIM; estd compuesto por 2 planetas
secos en la zona interna, una Super-Tierra y una Mega-Tierra, siendo el ultimo un PPH
clase A, por 2 planetas gigantes gaseosos tipo Jupiter y por varios planetas por detras de las
orbitas de los gigantes. En todas las simulaciones desarrolladas para este caso, el Jupiter
mas interno alcanza como maximo un semieje de 2.64 ua, lo suficientemente lejos del borde
externo de la ZH como para no remover por completo los planetas de esta regién. Cabe
destacar ademads, que los planetas internos que no lograron terminar ubicados en la ZH
son en su gran mayoria planetas que se encuentran dentro del borde interno de la ZH. En
solo 2 de 10 simulaciones, precisamente en aquellas en las que el Jipiter méas interno no
migro mas que hasta las 2.95 ua, encontramos 2 planetas entre el borde externo de la ZH
y la posicién del primer gigante. Es claro entonces que, dado que la migracién del primer
gigante en este escenario no es tan efectiva como en el anterior, la remocién de planetas de la
ZH es también menos efectiva y por lo tanto en este caso aparecen los primeros PPHs. Por
iltimo, encontramos PPHs en 5 de 10 simulaciones. La tabla 7.3 nos muestra las principales
caracteristicas de estos PPHs luego de 200 Ma. A pesar de que este escenario presenta una
eficiencia del 50 % en la formacién de PPH, ninguno de ellos presenta contenidos de agua al
final de la formacién. Por lo tanto este escenario tampoco seria de gran interés desde un punto
de vista astrobiolégico. Sin embargo, la SIMs, a pesar de que es una de las simulaciones que
no logra formar PPH en la ZH, presenta a su planeta més interno en 0.810 ua con una masa
de 11.7Mg el cual acreté durante toda su evoluciéon 5 embriones internos secos y un tinico
planetesimal rico en agua que le brind6 un 0.05 % de agua. A pesar de que este resultado es
interesante, es necesario clarificar que es un caso muy particular y que es inusual en este
escenario.
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Cuadro 7.3. Propiedades principales de los planetas que sobreviven en la ZH al final de la
evolucion en escenarios formados a partir de planetesimales de 10 km y sin migracién tipo I. La
fila resaltada asociada a la SIM; se corresponde con los resultados de la figura 7.5.

SIM | a; [ua] | af [ua] | Masa [Mg] | W [ %] Clase de
Habitabilidad
SIM; 1.85 1.30 10.80 0 A
SIM, — — — — —
SIM3 — — — — —
SIM4 1.22 1.01 14.41 0 B
SIM5 — — — — —
SIMg — — — — —
SIM, | — _ _ _ _
SIMg 1.99 1.17 6.86 0 A
SIMg 2.15 1.45 11.57 0 A
SIMig | 0.57 0.94 3.56 0 C

7.5.3 | Escenarios formados por planetesimales de 1 km

Los sistemas planetarios formados a partir de planetesimales de 1 km presentan 2 gigantes
gaseosos, un planeta similar a Saturno y otro similar a Japiter, como los perturbadores
principales del sistema. Sin embargo, este escenario también presenta 2 planetas andlogos
a Neptuno' entre la poblacién interna de embriones rocosos y los gigantes gaseosos, al
comienzo de las simulaciones de N-cuerpos (ver escenario Sy en la figura 7.1). El anédlogo de
Saturno es el gigante gaseoso que mas cerca se encuentra de la estrella central. Este planeta,
que se encontraba inicialmente ubicado en 4 ua, finaliza localizado entre 1.68 ua y 2.97 ua
luego de 200 Ma de evolucién, y presenta una masa media de 46Mg (0.48Mg), mientras
que el andlogo a Jupiter, originalmente ubicado en 5.67 ua, termina ubicandose alrededor
de 4.6 ua con una masa de 1.6M;. La zona interna del disco presenta en general entre 1
y 2 planetas, que, en la mayoria de los casos son Stper y Mega-Tierras. S6lo una de las
simulaciones no presenta planetas en dicha region, mientras que sélo 2 de las 10 simulaciones
presentan 2 planetas. Las 7 simulaciones restantes presentan sélo uno, lo que muestra que
ésta es la tendencia mas general.

Un resultado comiin en este escenario, encontrado en 6 de 10 simulaciones, es que uno
de los dos planetas andlogos a Neptuno es eyectado del sistema. El segundo resultado mas
comin, que ocurre en 5 de las 6 simulaciones antes mencionadas, es que el otro analogo
al Neptuno es dispersado hacia las zonas mas externas del disco. Sin embargo, en 3 de 10
simulaciones el Neptuno que no es dispersado sobrevive en la ZH.

A diferencia de los escenarios previamente descriptos, los planetas que permanecen entre
la estrella central y el analogo a Saturno no son siempre secos al final de la evolucion. Sin

"Del capitulo anterior recordemos que la definicién adoptada para un planeta gigante helado es la de un
planeta que presenta una masa de su envoltura mayor que un 1% del total de su masa, pero menor que la
masa del niicleo. Particularmente, si la masa de la envoltura es mayor que un 1% y menor que un 30 %
del total de su masa, consideramos que es un planeta andlogo a Neptuno.
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embargo, es importante destacar que los inicos planetas que sobreviven en esta regiéon con
altos contenidos de agua, son justamente los andlogos a Neptuno. Los planetas de la zona
interna del disco presentan masas entre 1.1 Mg y 17.3Mg, sin embargo este rango incluye a
los gigantes helados, que son los mas masivos, con masas de~ 14.8 Mg vy 17.3Mg. El rango
de masas para los planetas inicamente rocosos es de 1.1Mg a 6.18Mg.

En general este escenario logra formar un PPH en 4 de 10 simulaciones pero, como ya
hemos mencionado, en 3 de 4 simulaciones el PPH es el andlogo a Neptuno, que presenta
altos contenidos de agua por unidad de masa.

Mas alla de los planetas gigantes gaseosos también podemos encontrar una poblacién
de planetesimales y embriones hasta las ~ 400 ua. En la mayoria de las simulaciones, los
planetas en esta region externa son ricos en agua y no encontramos planetas secos de la
region interna. Mdas atn, en la mayoria de los casos, uno de estos planetas es uno de los
Neptunos, originalmente localizados entre 2.6 ua y 2.9 ua, que, como mencionamos, son
dispersados desde esa region.

Describimos la evolucién global de la SIM~ que si bien no es la que representa al caso
mas general debido a que presenta 2 planetas en la zona interna en vez de 1 (siendo 1 la
tendencia), ni respecto al tipo de planeta que forma en la ZH (ya que los méds comunes son los
Neptunos), si representa el caso general teniendo en cuenta que de los dos planetas Neptunos
que posee, uno es eyectado del sistema y el otro es dispersado hacia las zonas externas a los
gigantes gaseosos. Las condiciones iniciales de este escenario se corresponden con Sy de la
figura 7.1. Sin embargo es interesante mencionar que, a pesar de ser un caso muy particular,
encontramos una simulacién distintiva que no forma planetas en la zona interna del disco.
En esa simulacién, SIMg, el planeta andlogo a Saturno migra durante la etapa post-gas hasta
casi el borde externo de la ZH a 1.68 ua debido a una migracién impulsada por la interaccién
gravitatoria con los embriones y con uno de los Neptunos. El resultado de esta interaccion
gravitatoria, es la migracién de Saturno hasta el borde externo de la ZH, la eyeccién de uno
de los Neptunos, la dispersion del otro gigante helado, y la dispersién total de los planetas
de la zona interna, que, o colisionan con la estrella central o son directamente eyectados del
sistema. Esta migraciéon de Saturno hasta el borde externo de la ZH provoca el mismo efecto
que la migracion del planeta Saturno del escenario de 100 km: la nula formacién de planetas
en la zona interna, en particular en la ZH. Si bien este es un escenario muy particular y el
tnico en 10 simulaciones desarrolladas, es un resultado anémalo interesante para describir.

Siguiendo la figura 7.6 podemos ver como, desde el comienzo de la simulacién, los embriones
son excitados debido a las interacciones mutuas entre ellos y con los gigantes gaseosos. Durante
los primeros 0.1 Ma, uno de los Neptunos es eyectado y el otro es dispersado hacia las regiones
mas externas del sistema, alcanzando semiejes mayores a las ~10 ua con altas excentricidades
debido a sus encuentros cercanos con Saturno y luego con Jupiter. Cuando el planeta tipo
Neptuno alcanza esta zona externa, sufre encuentros tanto con embriones como con una
poblacién de planetesimales excitados. Es entonces muy importante destacar el efecto de la
friccién dindmica, principalmente entre los planetesimales y el Neptuno en este momento,
dado que es el fendmeno que logra amortiguar la excentricidad e inclinacién del gigante
helado evitando que éste también se eyecte del sistema. En la figura 7.7 podemos apreciar
la evolucién temporal del semieje (panel superior) y de la excentricidad (panel inferior) del
planeta tipo Neptuno que sobrevive en las regiones externas, representada por medio de
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Figura 7.6. Evolucién temporal de la SIM; del escenario formado por planetesimales de 1 km y
sin migracién tipo I. Las areas de colores representan a las zonas de habitabilidad. Los planetas
estdn representados por circulos coloreados segun la fraccién de agua que presentan. Los puntos
negros representan a la poblacion de planetesimales, en puntos grandes negros esta representado
el planeta gigante tipo Jupiter, en gris el gigante tipo Saturno, y en color verde con bordes negros
resaltamos a los planetas tipo Neptuno del sistema planetario. El tamano de los planetas esta
escaleado con la masa aunque el tamano de los planetas gigantes y Neptunos no se encuentra en
la misma escala.

curvas de color gris. Cada uno de los pequefios puntos negros representa encuentros con
planetesimales, los puntos grises grandes muestran encuentros con Saturno y los puntos
negros grandes, encuentros con Jupiter. Los recuadros en la parte superior de cada panel,
senalados con flechas, despliegan las configuraciones instantdneas del sistema planetario¥ a
0.05 Ma (antes de la dispersién del Neptuno hacia érbitas més externas a los gigantes) y a
0.1 Ma, cuando el planeta ya se encuentra en las zonas externas y comienza a ser amortiguado,
por efecto de la fricion dindmica, por la poblacién de planetesimales.

La masa disponible en planetesimales para producir este fenémeno es, durante todo el
proceso, lo suficientemente alta como para lograr que el planeta se asiente en el plano medio
del disco en menos de 1 Ma. En efecto, la masa total en planetesimales al comienzo de la
simulacién es de 174.50Mg y luego de 1 Ma sigue siendo alta, con un valor de 132.17Myg,.

Un analisis de este caso muestra que, luego de 200 Ma de evolucién, sélo un 3.6 % de la

VEstas configuraciones, a 0.05 Ma y 0.1 Ma, son las mismas que podemos apreciar en la figura 7.6.
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Figura 7.7. Evolucién temporal del semieje (panel superior) y de la excentricidad (panel
inferior) del planeta tipo Neptuno de la SIM7 del escenario de 1 km que sobrevive en las regiones
externas del disco. Las curvas grises representan la evolucién temporal registrada del semieje
y excentricidad, respectivamente, de dicho planeta. Los puntos negros representan encuentros
con planetesimales, y los grises y negros grandes representan encuentros con Saturno y Jupiter,
respectivamente. Los cuadros senialados con flechas denotan las configuraciones del sistema
planetario en esos momentos particulares (en 0.05 Ma y 0.1 Ma), que también pueden apreciarse
en la figura 7.6

poblacién inicial de embriones colisiona con la estrella central, un 21.8 % de embriones son

acretados, y un 43.6 % es eyectado del sistema. Mientras sélo 2 planetas permanecen en la

zona interna del disco, el resto de ellos se ubica més alla de los dos planetas gigantes gaseosos.
Los planetesimales, que son perturbados por el planeta gigante y también por los planetas
mas externos, son en su mayoria eyectados del sistema (~ 84.5%). Sélo unos pocos colisionan
con la estrella central (2.4 %) o son acretados (1.1 %) por los planetas circundantes.

S6lo un ~ 14 % de la poblacién inicial de planetesimales sobrevive al final de la simulacién
con semiejes mayores mas grandes que 20 ua y con altas excentricidades medias, sugiriendo
que, si extendiéramos la evoluciéon de las simulaciones por algunos millones de anos mas,
serian eyectados finalmente del sistema. En este escenario se ve nuevamente que la acrecién
de planetesimales es un proceso ineficiente, sobre todo en la regién interna del disco, dado
que ningun planeta ubicado originalmente en esta region logré acretar un planetesimal de la
zona externa.
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Los dos planetas que finalizan su evolucién ubicados en la zona interna del disco para
la SIM7 son 2 Super-Tierras secas de 4.76 Mg y 2.55Mg, ubicadas en 0.53 ua y 0.97 ua,
respectivamente. Las masas originales de estos planetas eran 0.76 Mg y 0.93Mg, v estaban
ubicados inicialmente dentro de la posicién de la linea de hielo, por lo que eran secos
desde el comienzo. La Super-Tierra de 2.55Mg sobrevive dentro de los limites de la ZH
correspondientes a un planeta con dicha masa, pero con una excentricidad que varia entre 0.05
y 0.12 durante los tltimos 100 Ma de evolucién. Debido a estos cambios en la excentricidad
el planeta se sale de las curvas de afelio y perihelio constantes, aunque permanece dentro de
las curvas de flujo constante, motivo por el cual lo clasificamos como un PPH clase B.

Durante el primer millén de anos de evolucién y luego de que uno de los Neptunos fuera
eyectado del sistema, el gigante tipo Saturno migré hacia la zona interna del disco debido a
una migracién inducida por las interacciones con los embriones, hasta casi el borde externo
de la ZH. Esta migracién interna es significativa pero no lo suficientemente importante como
para remover la zona interna de planetas como lo hace por ejemplo, el planeta tipo Saturno
del escenario formado por planetesimales de 100 km.

Finalmente, el sistema planetario resultante de la SIM7 esta formado por dos Stper-Tierras
secas, una de las cuales resulta ser un PPH clase B, un planeta tipo Saturno ubicado casi en
el borde externo de la ZH seguido de un planeta tipo Jupiter a 4.6 ua, y un planeta tipo
Neptuno a 13.47 ua, mas alla del cual podemos ver una poblacién mas externa de otros
planetas y planetesimales.

Considerando todas las simulaciones desarrolladas para este escenario, encontramos en
total 4 PPH en 10 simulaciones. Uno de ellos es la Stper-Tierra seca descripta de la SIMy y
los otros 3 son los planetas tipo Neptunos que no lograron ser dispersados hacia las regiones
externas del disco.

El resultado mas comin respecto a estos Neptunos en la ZH es que en general sufren muy
pocas colisiones, razén por la cual pudieron haber conservado sus envolturas primordiales
durante la evolucion. Esta situacion no los transforma en objetivos interesantes desde un
punto de vista astrobioldgico, muy por el contrario, y a pesar de ubicarse en la ZH al final de
su evolucién, los transforma en objetos de poco interés. Sin embargo, si estos planetas fueran
capaces de formar satélites regulares durante su evolucién, y si las muy pocas colisiones que
sufren (sélo en 3 de las 10 simulaciones el Neptuno interno sufre colisiones, 2 con embriones y
1 con un planetesimal) removieran material volatil de su atmésfera, en particular agua, capaz
de ser acretado por dichos satélites, entonces dichas lunas podrian llegar a tener chances
de habitabilidad. Aun asi, y aunque este tipo de estudios que estd totalmente fuera del
alcance de esta Tesis pueda resultar muy especulativo, es de interés. La tabla 7.4 muestra
las caracteristicas mas importantes de los planetas que sobreviven en la ZH luego de 200
Ma. Nuevamente, en este escenario no encontramos PPH con masas finales y cantidades de
agua significativas como para considerarlos de interés. Sin embargo es al menos interesante
destacar, que, a pesar de que la SIM9 no produce PPH, es la tinica de las 10 simulaciones
en este escenario que presenta un planeta interno de 3.13Mg que fue impactado por un
planetesimal rico en agua, el cual le provey6 un 2.96 % de agua por masa. Si bien este planeta
no se encuentra en la ZH porque termina su formaciéon en 0.7 ua, y a pesar de que es un
caso excepcional, es el inico con un contenido de agua significativo.
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Cuadro 7.4. Propiedades principales de los planetas que sobreviven en la ZH al final de la
evolucién en escenarios formados a partir de planetesimales de 1 km y sin migracion tipo I. La
fila resaltada asociada a la SIM7 se corresponde con los resultados de la figura 7.6. Las masas
denotadas con * son las masas de los planetas tipo Neptunos que quedaron en la ZH.

SIM | a; [ua] | af [ua] | Masa [Mg] | W [%] Clase de
Habitabilidad
SIM; — — — —
SIMsy — — — —
SIMs 2.92 1.39 15.37* 39.10 A
SIMy 3.43 1.14 17.32* 38.91 A
SIM; | — _ _ -
SIMg — — — —
SIM; | 1.07 0.97 2.55 0 B
SIMg — — — —
SIMy | — — _ — .
SIMyo | 3.43 1.41 17.32* 38.91 A

7.5.4 | Escenarios formados por planetesimales de 100 m

Los escenarios formados por planetesimales de 100 m son bastante diferentes a los formados
por planetesimales de 1 km, 10 km y 100 km. Con sélo mirar las condiciones iniciales de
estos escenarios en la figura 7.1, y comparando S; con los escenarios previamente descriptos
S4, Se¢ v Sg, puede verse que:

= la poblacion de planetesimales se ubica dentro de la érbita de los planetas gigantes
gaseosos, en vez de mas alla de ellos,

= los planetas gigantes se encuentran mucho mas alejados de la estrella central que en
cualquiera de los otros escenarios,

= una poblacién de embriones rica en agua se ubica inmediatamente luego de la poblacién
seca de embriones, en la zona interna del disco.

Estas diferencias en las condiciones iniciales producirdn diferentes resultados en las confi-
guraciones finales de los sistemas planetarios luego del desarrollo de las simulaciones de
N-cuerpos.

En términos generales, este escenario presenta 2 planetas gigantes andlogos a Jupiter,
con masas de 1.49Mj; y 5Mj, ubicados en 9.9 ua y 19.3 ua al final de la etapa gaseosa,
respectivamente, como los principales perturbadores del sistema. Ademads, el sistema presenta
2 planetas gigantes helados andlogos a Neptuno de 13Mg y 15Mg, localizados entre la
distribucién interna de embriones y los gigantes gaseosos, en 6.82 ua y 7.80 ua, respectivamente,
al comienzo de las simulaciones (ver escenario S; en la figura 7.1). Los dos planetas tipo
Jupiter se mantienen ubicados alrededor de sus posiciones iniciales durante toda la evolucion
del sistema. Sin embargo, en 9 de las 10 simulaciones, uno de los Neptunos es eyectado del
sistema mientras que el otro permanece dentro de las 6rbitas de los gigantes. La regién
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interna del disco presenta entre 2 y 3 planetas, siendo més eficiente la produccién de 2 (en
8 de 10 simulaciones encontramos 2 planetas), y en todas las simulaciones uno de estos
planetas internos es uno de los Neptunos del sistema. A diferencia del escenario anterior, el
planeta andlogo a Neptuno nunca alcanza la ZH. Los otros planetas de la zona interna son
Tierras, Stuper-Tierras o Mega-Tierras con masas en el rango de 1.02Mg a 9.10Mg. Este
escenario forma 6 PPH, 5 de los cuales son Stper-Tierras con altos contenidos de agua por
unidad de masa.

A diferencia de los escenarios antes descriptos, este no presenta ningin tipo de objeto,
ni planetas ni planetesimales, mas allad de las 6rbitas de los gigantes luego de 200 Ma de
evolucion. Por lo tanto este tipo de sistemas se extienden sélo hasta la posicién del gigante
gaseoso mas externo, a ~ 20 ua. Esta situacién es una consecuencia directa de las condiciones
iniciales del sistema, que no presenta poblaciones de objetos en las regiones externas desde un
comienzo. Ademsds, las fuertes interacciones gravitatorias entre los dos planetas tipo Jupiter
y las poblaciones internas de embriones y planetesimales, sélo da lugar a la eyeccion de estos
objetos fuera del sistema planetario, pero no los dispersa hacia las zonas mas externas, por
detras de los gigantes gaseosos.

La evolucién global de las 10 simulaciones desarrolladas es similar para este escenario,
sin embargo, la figura 7.8 muestra la evolucién temporal de una de ellas que, a pesar de no
ser la mas representativa dado que presenta 3 planetas internos en vez de 2, nos resulté la
maés interesante dada la configuracién final que posee. Mostramos entonces en la figura 7.8 la
evolucién temporal de la simulacién 10 (SIMjg). Las condiciones iniciales se corresponden
con el escenario S; de la figura 7.1.

A pesar de que en este escenario la poblacion de planetesimales reside en la zona interna
del disco, se encuentra ubicada entre 5 ua y 7 ua, justo més alla de los Neptunos. De
esta manera, los planetesimales no interactian directamente con la poblacién de embriones
interna, ubicada dentro de la érbita de los Neptunos entre 0.5 ua y 4 ua. Si esto ocurriera, el
efecto de la friccion dinamica amortiguaria las excentricidades de dichos embriones. Dado
que esto no ocurre, desde el comienzo los embriones internos se excitan muy rapidamente
causando que sus érbitas se crucen, y dando lugar a las acreciones por colisiones, eyecciones y
colisiones con la estrella central. Estas colisiones, desde el comienzo, ocurren entre embriones
secos y ricos en agua, dado que entre estas dos poblaciones no hay ningtun planeta gigante
que actile como barrera dindmica.

El destino de los planetas tipo Neptunos es siempre el mismo en este escenario. La
tendencia muestra que uno de ellos es eyectado del sistema durante el primer millén de afios
de evolucién, mientras que el otro, que en 6 de 10 casos es el mas interno, permanece dentro de
las orbitas de los gigantes gaseosos. En la SIM1g ocurre justo lo opuesto, el planeta Neptuno
eyectado es el mas interno y el que sobrevive es el mas externo, sin embargo, la evolucién
global de la SIMj( luego de este evento de dispersién es similar al de las otras simulaciones,
con la diferencia de que, en este caso, el planeta Neptuno que sobrevive en el sistema es
el que era originalmente més masivo. El Neptuno interno, como puede verse en la figura
7.9 que muestra la evolucién temporal de su semieje (panel superior) y de su excentricidad
(panel inferior), sufre encuentros cercanos con planetesimales (mayoritariamente al principio
de la evolucién), con embriones (los puntos en rojo y celeste, aunque principalmente con
los celestes que representan embriones ricos en agua), y finalmente con ambos gigantes
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Figura 7.8. Planos excentricidad vs. semieje mayor de un sistema planetario formado por
planetesimales de 100 m y sin migracion, a distintas épocas de su formacién. La escala de colores
representa la fraccion de agua por unidad de masa y en negro estan representados los planetas
gigantes tipo Jupiter del sistema planetario.

(los puntos grandes negros), lo que termina eyectandolo del sistema en menos de 0.25 Ma.
Esta figura es similar a la figura 7.7. Los cuadros indexados en ambos paneles muestran la
configuracién del sistema a 0.1 Ma cuando el planeta atin se encuentra dentro de la érbita
de los gigantes, y a 0.24 Ma cuando esta proximo a ser eyectado.

En la figura 7.10, al igual que como mostramos para el Neptuno eyectado, podemos
apreciar la evolucién temporal del semieje (panel superior) y de la excentricidad (panel
inferior) del planeta Neptuno que sobrevive en el sistema, es decir, el mas externo de los
dos Neptunos iniciales, representada por medio de curvas de color gris. Este planeta como
puede apreciarse, no registra encuentros con los planetas gigantes''. Los recuadros en la parte
superior de cada panel, senalados con flechas, muestran las configuraciones instantdneas del
sistema planetario¥" a 0.1 Ma (antes de la migracién de Neptuno hacia 6rbitas més chicas) y
a 1 Ma, cuando el planeta ya se encuentra ubicado en aproximadamente 2.7 ua. Globalmente,

YICabe destacar que las simulaciones realizadas registran los encuentros entre objetos cuando éstos se
encuentran separados en menos de un radio de Hill , por lo tanto, al decir que el Neptuno sobreviviente
no sufre encuentros con los gigantes gaseosos, estamos diciendo que no sufrieron encuentros que hayan
sido registrados en menos de esa distancia.

V"Estas configuraciones, a 0.1 Ma y 1 Ma, son las mismas que podemos apreciar en la figura 7.8.
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Figura 7.9. Evolucién temporal del semieje (panel superior) y de la excentricidad (panel
inferior) del planeta tipo Neptuno de la SIM;, del escenario de 100 m que es eyectado del sistema.
Las curvas verdes representan la evolucion temporal registrada del semieje y excentricidad,
respectivamente, de dicho planeta. Los puntos negros representan encuentros con planetesimales,
los rojos y celestes encuentros con embriones secos y ricos en agua, respectivamente, y los negros
grandes representan encuentros con ambos planetas tipo Jupiter. Los cuadros senalados con
flechas denotan las configuraciones del sistema planetario en esos momentos particulares (en
0.1 Ma y 0.24 Ma).

la poblacién de planetesimales es la primera con la que el gigante helado sufre encuentros,
recién a partir de los 10000 afios de evolucién comienza a tener encuentros con algunos de
los embriones mas masivos del sistema, que son los ricos en agua. Desde el comienzo de la
simulacién, el Neptuno anédlogo es excitado por la interaccion con estos embriones alcanzando
excentricidades maximas de hasta casi 0.4. A medida que el tiempo avanza, el Neptuno
comienza a sufrir una migracién inducida por la poblacién de embriones, que ademas de
hacerlo migrar hacia adentro, dado que la cantidad de encuentros con embriones es muy
significativa, lo amortiguan, generando un efecto de friccién dindmica entre los embriones y el
gigante helado. En este caso la masa de la poblacién de planetesimales es significativamente
baja como para que sea la que lo amortigiie.

Los mecanismos de remocién de masa mas importantes en este escenario son la eyeccién de
embriones y de planetesimales, y también la acrecién de embriones. Un 17 % de los embriones
colisiona con la estrella central, un 35% es eyectado del sistema y un 42 % es acretado por
otros embriones. De este 42 % de embriones acretados, un 78 % permanece en el sistema
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Figura 7.10. Evolucién temporal del semieje (panel superior) y de la excentricidad (panel
inferior) del planeta tipo Neptuno de la SIMjq del escenario de 100 m que sobrevive en el sistema.
Las curvas grises representan la evolucion temporal registrada del semieje y excentricidad,
respectivamente, de dicho planeta. Los puntos negros representan encuentros con planetesimales,
los rojos y celestes encuentros con embriones secos y ricos en agua, respectivamente, y los negros
grandes representan encuentros con ambos planetas tipo Jupiter. Los cuadros senalados con
flechas denotan las configuraciones del sistema planetario a 0.1 Ma y 1 Ma, que también pueden
apreciarse en la figura 7.8.

hasta el final de su evolucién, dado que es acretado por embriones que sobreviven en el disco.
Al final, s6lo 2 planetas, aparte del Neptuno y los Jupiter andlogos, sobreviven en la zona
interna. La poblacion de planetesimales, en cambio, excitada en su mayoria por los gigantes
gaseosos, pero también por el planeta Neptuno que queda en el sistema, es eyectada por
completo del sistema en tan sélo 20 Ma.

Dado que los planetesimales se encuentran ubicados inicialmente dentro de las orbitas
de los gigantes, un importante porcentaje de esta poblacién colisiona con la estrella central
(11 %) mientras que la gran mayoria es eyectada del sistema (88.6 %). S6lo 3 planetesimales
en total son acretados por embriones durante toda la evolucién, lo que representa sélo un
0.3 % de la poblacién original. Por lo tanto, a pesar de que la ubicacién de esta poblacién es
interna a los gigantes, a diferencia de lo que ocurre con los escenarios previos, la acreciéon de
planetesimales sigue siendo un proceso altamente ineficiente.

Luego de 200 Ma, 3 planetas permanecen en la region interna del disco siendo uno de ellos,
uno de los Neptunos andlogos. El resultado mas comiin, teniendo en cuenta al total de las
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simulaciones desarrolladas, es que el planeta tipo Neptuno que sobrevive en la regién interna
del disco no sufre colisiones de ningun tipo, ni con embriones ni con planetesimales, por lo
que podria conservar su atmosfera primordial durante todo el proceso evolutivo. Sin embargo,
el planeta Neptuno de la SIMjg, que es justamente el caso descripto, sufre 6 impactos de
embriones. Entendemos que, si bien ésta es una situacién poco comiin, teniendo en cuenta
la tendencia global, es interesante al menos remarcar dado que tantos impactos gigantes
con embriones de masas entre 0.06Mg y 0.12Mg podrian remover la atmoésfera original y
podrian transformar al planeta Neptuno en una Mega-Tierra.

Los otros dos planetas remanentes en la zona interna son una Tierra y una Stper-Tierra
de 1.02Mg y 3.34Mg, ubicadas a 0.6 ua y 1.37 ua, respectivamente. La Tierra mas interna,
originalmente situada por dentro de la linea de hielo y que s6lo acret6 embriones de la misma
region, es completamente seca al final de la evolucién. La Stuper-Tierra, originalmente situada
en 4.57 ua més alld de la linea de hielo, acret6 algunos embriones secos no significativamente
masivos. Por lo tanto, dado que sus contenidos primordiales de agua eran altos por provenir
de la zona de mas alla de la linea de hielo, sus contenidos finales de agua siguen siendo altos.
Particularmente, esta Super-Tierra rica en agua, finaliza su evolucién situada en la ZH, y
debido a su ubicacién y excentricidad final se la clasifica como un PPH clase A.

En conclusién, el sistema planetario formado por la SIMj( presenta 3 planetas en la zona
interna del disco, de los cuales el mas externo es un Neptuno y otro de los cuales es una
Super-Tierra rica en agua con clase de habitabilidad A. Maés alld del Neptuno encontramos 2
planetas gigantes tipo Jupiter més alla de las 10 ua. Es importante notar que, en general, los
PPH formados en este escenario no sufren gran cantidad de impactos gigantes. Solo la mitad
de ellos fue impactada por embriones internos. Esto nos da lugar a conjeturar con que sus
altos contenidos de agua pudieron haber sido retenidos durante toda la evolucién, aunque un
analisis mas profundo deberia hacerse para justificar esta idea.

En general, y teniendo en cuenta al total de las simulaciones desarrolladas, este escenario
es el mas interesante dado que es el mas eficiente en términos de la formacién de PPH:
encontramos 6 PPH de entre 10 simulaciones. Ademés es, probablemente el més interesante
dado que es el tinico escenario que logra formar PPH ricos en agua. La tabla 7.5 muestra las
principales caracteristicas de los PPH formados en las 10 simulaciones.

7.5.5| Sensibilidad a escenarios con migracion tipo I

Las secciones previas se enfocaron en describir los resultados de nuestro grupo de simula-
ciones de referencia, asociadas a SASS formados en escenarios sin migracién tipo I ni tipo II y
considerando distintos tamanos de planetesimales. Dado que uno de los resultados mas impor-
tantes del capitulo anterior fue que los escenarios méas favorables para la formaciéon de SASS
son sistemas planetarios con bajas o nulas tasas de migracién tipo I, también desarrollamos
simulaciones de N-cuerpos para aquellos SASS al final de la fase gaseosa que presentaban
tasas de migracion tipo I reducida al 1% y al 10 %, es decir con fumigr = 0.01 ¥ fmier = 0.1,
respectivamente. El objetivo de esta seccién no es describir en detalle, como hicimos en
las secciones previas, los resultados particulares de cada una de estas simulaciones. Por el
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Cuadro 7.5. Propiedades principales de los planetas que sobreviven en la ZH al final de la
evolucion en escenarios formados a partir de planetesimales de 100 m y sin migracién tipo I. La
fila resaltada asociada a la SIMj( se corresponde con los resultados de la figura 7.8.

SIM a;i [ua] | af [ua] | Masa [Mg] | W [%] Clase de
Habitabilidad
SIM; 4.91 1.26 3.69 46.36 A
SIM, 6.82 1.71 7.14 52.28 B
SIM3 — — — — —
SIMy 5.28 1.54 3.63 52.70 B
SIM5 — — — — —
SIMg — — — — —
SIM; _ _ _ _ _
SIMg 4.26 1.62 4.39 51.16 B
SIMg 4.26 1.66 2.64 52.90 B
SIMyy | 4.57 1.38 3.34 46.28 A

contrario, el objetivo es estudiar globalmente cudles son los efectos que este fenémeno, que
se observa durante la fase gaseosa, produce en las configuraciones de los sistemas planetarios
al final de la etapa post-gas, y compararlos con los escenarios que no lo presentan.

Desarrollamos una vez mas, 10 simulaciones por cada escenario So, Sz, S5, S7, Sg v S19 de
la figura 7.1 que representan sistemas planetarios con tasas de migracién tipo I reducida al
1% y al 10 %.

Globalmente, los escenarios que durante la etapa gaseosa presentan tasas de migracién tipo
I reducida al 1%, no presentan diferencias significativas con respecto a aquellas descriptas
previamente que no sufren este fenémeno. Por ejemplo, las condiciones iniciales del escenario
So (formado por planetesimales de 100 km y sin migracién) y Sqo (formado por planetesimales
de 100 km y con migracién reducida al 1 %) son similares, y por lo tanto, las configuraciones
finales de ambos sistemas al final de las simulaciones de N-cuerpos son similares también.
Ambos escenarios presentan un unico planeta gigante tipo Saturno, localizados inicialmente
en los alrededores de las 2 ua. Ademds presentan una poblacién de embriones secos internos y
una de embriones ricos en agua externos, y también poseen una poblacién de planetesimales
mas alla de las ~ 3.5 ua. Si bien es importante destacar que las masas de los gigantes gaseosos
tipo Saturnos difieren en un factor ~ 3, siendo menor la masa del escenario con migracion
reducida al 1%, y que, globalmente, el sistema sin migracién es mas masivo que el que
presenta migracién, el resultado global al final de los 200 Ma de evolucién es el mismo. El
gigante gaseoso de ambos escenarios se encuentra muy cerca de la ZH o en ella. La zona
interna del disco alberga un unico planeta sin contenido de agua. Ademas, una poblacion
de planetas secos y ricos en agua convive mas alla del gigante simultdneamente con una
poblaciéon remanente de planetesimales, y ninguno de los dos escenarios forma PPH.

De manera similar ocurre entre el escenario S6 (formado por planetesimales de 10 km sin
migracién) y el S7 (formado por planetesimales de 10 km y con migracién tipo I reducida
al 1%) a pesar de que el escenario S6 presenta 2 planetas gigantes en vez de uno. Los
resultados globales muestra que la zona interna del disco presenta entre 1 a 2 planetas secos,
con masas en el rango de Stper a Mega-Tierras, y que algunos de ellos, entre 3 y 5, son



7.5. Resultados 185

PPH completamente secos. En el mismo sentido, los resultados concernientes a escenarios
formados a partir de planetesimales de 1 km con migracién tipo I reducida al 1% y sin
migracién son también similares: ambos forman PPH secos. En cuanto a escenarios con y
sin migraciéon formados a partir de planetesimales de 100 m, el resultado destacable es que
ambos forman PPH ricos en agua. Sin embargo no encontramos diferencias significativas

cuando las tasas de migracién son tan bajas.

Los resultados del capitulo anterior mostraron que muy pocos sistemas planetarios
formados a partir de planetesimales de 10 km y 100 m fueron capaces de formar SASS al
final de la etapa gaseosa con tasas de migracion tipo I reducidas al 10 %. A pesar entonces
de que este resultado es poco comiin, realizamos simulaciones de N-cuerpos igualmente con
el objetivo de ver si tasas mas altas generan cambios en los sistemas, respecto de aquellos
que no presentan migracién. Las condiciones iniciales utilizadas se corresponden entonces
a los escenarios S3 y S8 de la figura 7.1, formados por planetesimales de 100 m y 10 km,

respectivamente.

Para escenarios formados a partir de planetesimales de 10 km, la migracién tipo I durante
la fase gaseosa de la evolucion, favorece que el planeta gigante termine formado mas cerca
de la estrella central. En este caso, este efecto es negativo para la formacién de PPH. Sin
embargo, para escenarios formados a partir de planetesimales de 100 m parece ser justo al

reveés.
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Figura 7.11. Condiciones iniciales (panel izquierdo) y resultados finales de las simulaciones de
N-cuerpos (panel derecho) de escenarios formados por planetesimales de 100 m y 10 km, sin
migracién tipo I (fmigr = 0) y con migracién tipo I reducida al 10 % (fmigr = 0.1).

La figura 7.11 muestra las configuraciones iniciales y finales de sistemas planetarios
formados a partir de planetesimales de 100 m (abajo) y de 10 km (arriba). El panel izquierdo
muestra las condiciones iniciales al comienzo de las simulaciones de N-cuerpos, es decir
al final de la etapa gaseosa de formacion, y el panel derecho muestra los resultados una
vez finalizadas las simulaciones de N-cuerpos. Por un lado, comparando los dos escenarios

VI con y sin migracién, podemos apreciar que la

formados por planetesimales de 10 km
migracién tipo I durante la fase gaseosa, deja al planeta gigante ubicado mas cerca de la

estrella central que lo que lo esta el planeta gigante méas interno del escenario sin migracion.

Vi'Es importante destacar que estos sistemas, formados por planetesimales del mismo tamafio, no son iguales
ni mucho menos, son resultados distintos de un mismo escenario de formacién. Presentan principalmente
diferente cantidad de planetas gigantes. Sin embargo, la comparacién que hacemos no tiene el objetivo de
analizar diferencias particulares entre ambos sino globales, evaluando de manera general el efecto que
produce la migracién tipo 1.
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Este resultado, que es una consecuencia natural de la migracién tipo I, y el hecho de que
la posicién del planeta gigante pueda igualmente cambiar durante la evoluciéon post-gas
debido a migraciones inducidas por la interacciéon gravitatoria con embriones y planetesimales
del sistema, es desfavorable para la formaciéon de PPHs. De hecho, ya describimos que las
simulaciones formadas a partir de planetesimales de 10 km y sin migracién fueron capaces de
formar 5 PPHs en 10 simulaciones desarrolladas. Sin embargo, las 10 simulaciones llevadas a
cabo para escenarios de 10 km con migracién reducida al 10 % no fueron capaces de formar
PPHs en absoluto. Por otro lado, comparando los 2 escenarios de 100 m, con y sin migracién,
podemos ver que, a pesar de que la migracién tipo I logra ubicar a los planetas gigantes
mucho mas cerca de la estrella central con respecto a la posicién del gigante méas interno del
escenario sin migracién, en este caso, este efecto favorece la formacién de PPHs. De hecho ya
hemos mencionado en la seccién 7.5.4, que las simulaciones con planetesimales de 100 m y sin
migracion fueron capaces de formar 6 PPHs en 10 simulaciones, siendo éste el escenario mas
eficiente hasta ese momento. Sin embargo, las 10 simulaciones desarrolladas con migraciéon
reducida al 10 % fueron capaces de formar 11 PPHs, 9 de los cuales son clasificados como
PPHs clase A y 2 son clase B. Las masas finales de estos PPHs estén en el rango de 0.93Mg
a 3.73Mg, con contenidos de agua entre 24.3% y 33.5 %. Pareceria entonces que podria
existir una ubicacién mas favorable para los planetas gigantes mas internos del sistema en
cuanto a la formacion de PPHs. Volveremos a este punto en la préxima seccién.

Para concluir, escenarios formados con tasas de migracién tipo I altamente reducidas no
presentan diferencias cualitativamente significativas de aquellos escenarios que no presentan
migracién. Sin embargo, escenarios con migraciéon reducida ya al 10 % si presenta diferencias
para sistemas planetarios formados a partir de planetesimales grandes y pequeiios. Este
fenémeno nos sugiere entonces que la formacion de PPHs es més favorable en escenarios
formados por planetesimales pequenos, pero es definitivamente desfavorable para la formacién
de PPHs en escenarios formados por planetesimales mas grandes.

7.5.6 | Sensibilidad a escenarios con migracion tipo II

Otro fenémeno importante que podria modificar la configuracién final de sistemas pla-
netarios, es la migracion tipo II. Este fenémeno sélo aparece cuando un planeta gigante
es capaz de abrir una brecha en el disco de gas mientras se esta formando. El efecto que
genera es, como hemos discutido en capitulos anteriores, el de una migracién hacia la estrella
central, inicamente del planeta gigante, y un aumento en su masa debido a la acrecién de
otros planetas que se encuentran en su camino. Es importante remarcar, que la ubicaciéon
del planeta gigante al final de la fase gaseosa, no es consecuencia pura y exclusivamente
de la migracién tipo II sino también debido a la acreciéon de otros planetas. Si recordamos
por un momento el capitulo anterior, en particular la seccién 6.2.2.3, el semieje resultante
de una fusién entre dos planetas viene dada por la ecuacién 6.39 de la conservaciéon del
momento angular. Por lo tanto, la migracién hacia adentro del gigante es el resultado de
ambos procesos, el de migracion y el de re-definicion de su semieje a partir de una fusién
con otro planeta.
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Cuadro 7.6. Rango de masas de los planetas gigantes que abrieron y que no abrieron brecha
en los escenarios con planetesimales de diferente tamafio. Los rangos estan en masas de Jupiter
y de Saturno dado que encontramos ambos tipos de planetas en escenarios de 100 m, 1 km,
10 km, y 100 km. Como puede verse en la tabla, las masas de los gigantes gaseosos que abrieron
brecha durante la fase gaseosa de formacién son mucho mas altas que las de los gigantes que no
lo lograron.

Escenario Planetas gigantes Planetas gigantes
que no abrieron brecha | que abrieron brecha

100 m 0.81Mg — 5Mj 5.63Mj; — 8.92M;

1 km 0.48Mg — 4M; 7.23M;

10 km 1.33Mg — 0.8Mj 1.88Mj — 2.10Mj

100 km 0.56Mg — 1.90Mg 3.23Mj

La diferencia mas importante entre estos planetas gigantes que abrieron brechas en el disco
de gas y los que no, es su masa final. Los planetas que abrieron brechas son, generalmente,
mucho més masivos que aquellos que no lo lograron. La tabla 7.6 nos muestra los rangos de
masas, en escenarios formados a partir de planetesimales de diferentes tamanos, de aquellos
gigantes que abrieron y que no abrieron brechas. Es importante destacar que esta tabla fue
confeccionada teniendo en cuenta los escenarios de las condiciones iniciales de la figura 7.1
y a partir de otras condiciones iniciales para los distintos tamanos, no presentadas en la
figura 7.1 pero con las cuales también hemos desarrollado simulaciones de N-cuerpos, y que
presentan al menos un planeta gigante gaseoso que logré abrir una brecha en el disco de
gas.

Para poder visualizar si existen diferencias significativas entre los escenarios de referencia
previamente descriptos y escenarios sin migraciéon tipo I pero con planetas gigantes que
abrieron brecha y que por ende, encendieron la migracién tipo II durante la fase gaseosa,
desarrollamos mas simulaciones. Elegimos un escenario por cada tamano de planetesimal
que presente al menos un gigante que abrié brecha. Esto es, elegimos 4 nuevas condiciones
iniciales (como las de la figura 7.1) y corrimos 10 simulaciones de N-cuerpos para cada una de
ellas, cambiando la semilla como mencionamos previamente para variar al azar los elementos

orbitales.

Un resultado global, que encontramos en todas las simulaciones, es que, debido a la alta
masa que presentan los gigantes que abrieron brecha, los escenarios que presentan este tipo de
planetas no presentan mas allad de su érbita una mezcla entre planetas secos y ricos en agua.
Lo que ocurre en estos casos es que muchos de los embriones internos secos son directamente
eyectados del sistema y no son dispersados hacia las zonas més externas, debido justamente
a que las interacciones gravitatorias que tienen lugar son muy fuertes.

La eficiencia en la formacién de PPHs contintia siendo nula en escenarios con planetesimales
de 100 km. Ninguna de las simulaciones con planetesimales de 100 km, sin migracién tipo
I y con un gigante que abrié brecha, formaron PPHs. Para escenarios con planetesimales
de 10 km, la produccién de PPHs fue menor para el escenario con un gigante que abrio
brecha respecto del escenario con gigantes que no lo hicieron. Este escenario formé 2 PPHs
secos en vez de 4, como lo hizo el escenario descripto en la seccién 7.5.2. Continuando con
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escenarios de 1 km, en este caso la producciéon de PPHs fue similar entre ambos escenarios,
el que presenta planetas gigantes con y sin apertura de brecha. Ambos formaron 5 PPHs.

Finalmente, escenarios formados a partir de planetesimales de 100 m y con gigantes que
abrieron brecha formaron 9 PPHs, 3 mas que en el caso de referencia, que no presenta
migracién tipo I ni tipo II. Por lo tanto, un analisis global y cualitativo del conjunto de las
simulaciones desarrolladas, nos muestra que la migracién tipo II junto con el incremento en
la masa del gigante debido a la acrecién de otros planetas en su camino, parece actuar de
una manera similar a como lo hace la migracién tipo I.

A pesar de que este es el resultado de nuestras simulaciones, mas simulaciones deberian
llevarse a cabo para confirmar esta tendencia. Estos efectos entonces, la migracién tipo I y tipo
II, parecen favorecer la formacién de PPHs en escenarios formados a partir de planetesimales
pequetios pero parece ser desfavorable para la formacién de PPHs en escenarios formados
a partir de planetesimales més grandes, de 10 km y 100 km. Entonces surge la siguiente
pregunta: ;existird, ademas de una ubicacién mas favorable, una masa mas favorable del

planeta gigante mas interno del sistema en términos de la eficiencia en la formacién de
PPHs?.

7.5.7| (Masa y ubicacion favorable del gigante interno?

Para ver si existe una relaciéon entre la masa del planeta gigante gaseoso mas interno de
cada sistema, su ubicacion, y la eficiencia en la formacién de PPHs, desarrollamos histogramas
teniendo en cuenta todos los PPHs formados en todas nuestras simulaciones™ sin hacer
distinciones entre los tamanos de los planetesimales ni las tasas de migracién.

Como mostramos en el panel superior izquierdo de la figura 7.12, més del 35 % de los
PPHs fueron formados en sistemas planetarios que presentan al planeta gigante més interno
localizado alrededor de las ~ 6 ua. Luego, siguiendo el panel superior derecho, parece haber
una tendencia a que una masa favorable del gigante interno para la formacién de PPHs debe
estar en el rango de 1My a 2Mj. Estos dos paneles no distinguen entre sistemas planetarios
formados por uno, dos o mas planetas gigantes gaseosos. Los paneles medio e inferior si
hacen esta distincién y encontramos entre ellos algunas diferencias.

En el caso de sistemas planetarios formados por un tnico planeta gigante gaseoso, la
tendencia mostraria que la posicién y masa maéas favorables para el gigante, para formar
PPHs, serian alrededor de las 4 ua y entre 4Mj y 5Mj. Sin embargo, para aquellos sistemas
planetarios formados por 2 planetas gigantes, la ubicacién y masa preferenciales tenderian a
ser alrededor de 6 ua y entre 1My a 2Mj.

Ahora bien, es sumamente importante mencionar que estos resultados, estas tendencias,
fueron obtenidas exclusivamente con el set de simulaciones desarrollado para esta tesis, que
no presenta una muestra detallada de la distribucion de semiejes de los planetas gigantes
internos que estamos analizando entre 1.5 ua y 10 ua. Por lo tanto, la muestra utilizada para

*Esto es incluyendo aquellas simulaciones descriptas con las condiciones iniciales de la figura 7.1 y con
aquellas extras desarrolladas para los casos en los que se di6 lugar a la migracién tipo I1
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Figura 7.12. Histogramas que muestran la fraccion de PPHs formados por todas las simulaciones
desarrolladas, como funcién del semieje del planeta gigante gaseoso mas interno del sistema
(arriba izquierda) y en funcién de la masa del mismo (arriba derecha). Los paneles del medio y
de abajo muestran la misma fraccién pero distinguiendo entre sistemas planetarios formados por
un sélo gigante gaseoso o por dos.

hacer este estudio es pobre y debiera ser extendida, teniendo en cuenta también una mayor
y mejor seleccién de las condiciones iniciales, si se quiere precisar con confianza si realmente
existe o no una tendencia a encontrar una masa y una ubicacién 6ptima para el gigante méas
interno en términos de la formacién de PPHs. Muchas méas simulaciones deberian realizarse
si ademas se quiere hacer una distincién seria entre sistemas formados por uno, dos o mas
gigantes gaseosos. Sin embargo, este andlisis que es a priori muy simple, nos da al menos

una idea de cudles podrian ser estas cantidades, al menos con respecto al set de simulaciones
realizadas.

Dado que, a partir del trabajo de sintesis poblacional del capitulo previo contamos con
un alto niimero de condiciones iniciales, este tipo de analisis serd abordado en un futuro
cercano.
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Figura 7.13. Condiciones iniciales (panel izquierdo) y resultados finales de las simulaciones de
N-cuerpos (panel derecho) para escenarios formados por planetesimales de 100 m, sin planetas
gigantes que abrieron brecha (abajo) y con planetas gigantes que abrieron brecha (arriba) y que
no presentan una poblaciéon de planetesimales dentro de las 30 ua.

7.5.8 | Escenarios sin planetesimales

Un tipo particular de sistemas planetarios obtenidos como resultado de la etapa gaseosa
durante el trabajo realizado en el capitulo 7, es el de SASS formados a partir de planetesimales
de 100 m que no presentan densidad superficial de planetesimales dentro de las 30 ua al final
de esta primera etapa de formacién.

Teniendo en cuenta el total de los escenarios andlogos al Sistema Solar, sélo encontramos
esta situacién en escenarios formados a partir de planetesimales de 100 m. En particular,
encontramos dos casos diferentes para este escenario: un sistema planetario con 3 planetas
gigantes gaseosos tipo Jupiter, ninguno de los cuales logré abrir una brecha en el disco de gas
durante la etapa gaseosa, y un sistema planetario también con 3 planetas gigantes gaseosos
tipo Jupiter, de los cuales el més interno y el del medio lograron abrir una brecha durante la
etapa gaseosa de formacién.

Para cada uno de esos casos realizamos 10 simulaciones con el objetivo de analizar la evo-
lucién temporal de estos sistemas particulares que lograron remover todos los planetesimales
de nuestra region de estudio, entre 0.5 ua y hasta las 30 ua. Ademads, se quieren estudiar
las posibles diferencias entre estos escenarios, teniendo en cuenta que en un caso se dié la
apertura de brecha durante la fase gaseosa y en el otro no.

La figura 7.13 muestra las configuraciones iniciales y finales de sistemas planetarios
formados a partir de planetesimales de 100 m sin planetesimales en la regién de estudio y sin
planetas gigantes que abrieran brechas (abajo), y de sistemas planetarios también formados
por planetesimales de 100 m pero con planetas gigantes que si abrieron brechas (arriba). El
panel de la izquierda muestra las condiciones iniciales obtenidas por medio de PLANETALP,
que son las condiciones iniciales para las simulaciones de N-cuerpos, mientras que el panel
de la derecha muestra las configuraciones finales luego del desarrollo de las simulaciones de
N-cuerpos, 200 Ma después. Por un lado, comparando ambos escenarios, podemos apreciar
que la migracién tipo II durante la etapa gaseosa, que afecta al planeta gigante méas interno y
al del medio, logra ubicar al planeta gigante mas interno del sistema mucho més cerca de la
estrella central que el planeta gigante mas interno del sistema que no abrié brecha. Lo mismo
sucede con el gigante del medio. Esta migracién tipo II también incrementa sustancialmente,
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durante la etapa gaseosa, las masas de los planetas gigantes debido a que estos planetas
logran acretar embriones planetarios que se encuentran en su camino de migracion.

Particularmente, el planeta méas interno que abrié una brecha, acreta todos los embriones
que se encuentran inicialmente méas alla de la linea de hielo, dejando la zona interna del disco
completamente desprovista de embriones ricos en agua. Esta es la diferencia mas importante
entre ambos escenarios, y afecta a los resultados finales dando lugar a la formacién de sélo
planetas rocosos y secos en las zonas internas del disco de escenarios con gigantes que abrieron
brecha, y de planetas con altos contenidos de agua por unidad de masa en aquellos sistemas
en los que los gigantes no abrieron brecha.

Las 10 simulaciones desarrolladas en escenarios sin planetas gigantes que abrieran brechas
formaron 11 PPHs ricos en agua, con masas en el rango de 2.76 Mg, a 8.54Mg y porcentajes
de agua entre 26.47 % y 45.67 %. En este caso, el planeta gigante méas interno, con una
masa de 1.47Mj, estd ubicado en 6.14 ua. En cambio, las 10 simulaciones desarrolladas en
sistemas planetarios con gigantes que abrieron brechas formaron 6 PPHs secos con masas
entre 1.01Mg y 5Mg. En este caso el planeta gigante méas interno presenta una masa de

16 My y se encuentra ubicado en 4.6 ua.

Discusion

En este capitulo llevamos a cabo simulaciones de N-cuerpos con el objetivo de estudiar el
proceso de formacioén tardia en SASS y la formacién de planetas potencialmente habitables
junto con la acrecién de agua. Para poder interpretar los resultados de nuestras simulaciones
es importante mencionar algunos puntos concernientes a la evolucién de nuestros sistemas
durante la etapa gaseosa de formacién como también una vez que el gas se ha disipado.

Como mencionamos en la seccién 7.2, seleccionamos 10 escenarios de trabajo para desarro-
llar nuestro andlisis. La evolucion de esos sistemas durante la etapa gaseosa fue obtenida como
resultado de las simulaciones del capitulo 6. Es importante recordar, que como expusimos
en la seccion 6.5, PLANETALP no incluye el efecto de las interacciones gravitatorias entre
los cuerpos del sistema, por lo que los procesos de capturas en resonancia no son tenidos en
cuenta.

También es importante remarcar que estos 10 escenarios elegidos muestran diferencias
respecto al nimero y las propiedades fisicas y orbitales de los gigantes que alojan. Por un
lado, 5 de los 10 escenarios comienzan la etapa post-gas con un tnico planeta gigante, cuyas
masas varian de 0.45Mg a 4Mj. Por otro lado, los otros 5 escenarios presentan 2 planetas
gigantes al comienzo de la etapa post-gas, la mayoria de los cuales presentan masas similares
a la de Jupiter. En los 5 escenarios que albergan 2 gigantes, las separaciones orbitales iniciales
entre ellos varfan entre 4.1 y 11.7 radios de Hill mutuos. Es importante notar que ninguna de
las simulaciones de N-cuerpos desarrolladas producen encuentros cercanos entre los planetas
gigantes del sistema, lo que es consistente con los trabajos de Gladman (1993),Chambers et al.
(1996) y Marzari (2014). Obviamente, un andalisis concerniente a la estabilidad de sistemas
con 2 gigantes es mucho mas complejo dado que estos gigantes se encuentran inmersos en
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una poblacién de embriones y planetesimales en estos estudios. Sin embargo, esta simple
consideracién de las separaciones orbitales nos permite entender el motivo de la ausencia de
encuentros cercanos entre los gigantes.

A partir de esto, es importante remarcar que los SASS formados en nuestras simulaciones
no experimentaron procesos de capturas en resonancia durante la fase gaseosa de formacién
por lo que no experimentaron tampoco eventos de inestabilidades gravitatorias fuertes que
involucren a los gigantes. Por lo tanto, la analogia propuesta entre los SASS simulados y el
Sistema Solar debe ser interpretada de manera cuidadosa si escenarios de formacién como el
modelo de Grand Tack (Walsh et al., 2011) y el modelo de Niza (Tsiganis et al., 2005) son
aceptados.

Por otro lado también es interesante notar que nuestros planetas rocosos crecen funda-
mentalmente gracias a los impactos gigantes que sufren una vez que se disipd el gas un
proceso que dura aproximadamente unos ~ 100 Ma. Etapas de formacién tardias, como el
late veneer o el late heavy bombardment™ en la Tierra son procesos que no forman parte de
nuestras simulaciones. Si el Sistema Solar experiment6 3 etapas de formaciéon dadas por:
1) la etapa de los impactos gigantes, 2) la etapa del late-veneer y 3) el bombardeo intenso
tardio (ver Raymond et al., 2004, y otras referencias), los planetas de nuestras simulaciones
sufren sélo la primera etapa de formacién, no siendo afectados por etapas més tardias en las
que remanentes de planetesimales los remodelan.

Con respecto a las caracteristicas de los planetas de la zona habitable, las simulaciones
desarrolladas fueron capaces de formar diferentes tipos de PPHs: secos y ricos en agua
(esto es, planetas que provienen originalmente de regiones externas a la linea de hielo o que
han acretado al menos un embrién de esta regién). Teniendo en cuenta los 4 escenarios de
referencia descriptos en las secciones 7.5.1, 7.5.2, 7.5.3 y 7.5.4, el tipo mas comin de PPHs
parece ser el de los secos, dado que nuestras simulaciones son capaces de formarlos en 3
de 4 escenarios. Sin embargo, considerando el ntimero final de PPHs formados en todas las
simulaciones, y considerando que del capitulo anterior el resultado mas comtun fue el de
formar SASS en escenarios con planetesimales de 100 m, parece que los PPHs més comunes
son en realidad los ricos en agua en vez de los secos, dado que un 65 % del total de los PPHs
estd formada por planetas ricos en agua.

Por dltimo, y con respecto a los contenidos de agua, una limitacién importante de nuestro
modelo, es que deben ser considerados como limites superiores debido al hecho de que
no consideramos pérdida de masa durante los impactos. Sin embargo también hay que
destacar que la gran mayoria de los planetas ricos en agua formados no sufren un niimero
significativo de impactos gigantes. Por lo que sus contenidos primordiales de agua pudieron
haber sobrevivido durante toda la evolucién. Més atn, Dvorak et al. (2015) mostré que
el agua retenida en fragmentos luego de una colisién permanece en el objeto blanco para
velocidades de impacto menores a 1.3ves, mientras que méas del 80 % del agua permanece
también en escenarios de impactos fuertes, del tipo hit-and-run.

*Recordemos que la acrecién tardia (late veneer) y el bombardeo intenso tardio son conceptos introducidos
por diferentes comunidades cientificas para abordar la dltima etapa de la formacién de la Tierra cuando el
planeta adquirié la parte final de su masa, después del final del proceso de diferenciacién entre el nicleo y
el manto, y/o el impacto gigante que dio origen a la Luna. Sin embargo, son procesos diferentes.
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Conclusiones generales del capitulo

Durante este capitulo se han desarrollado més de 200 simulaciones de N-cuerpos de alta
resolucién con el objetivo de estudiar la formacién post-gas de sistemas planetarios analogos
al Sistema Solar, enfocAndonos particularmente en la formacién de planetas rocosos y sus
contenidos finales de agua en la zona interna del disco, entre 0.5 ua y la posiciéon del primer
planeta gigante gaseoso, principalmente en la zona de habitabilidad. Las condiciones iniciales
fueron obtenidas en el capitulo anterior gracias al uso del c6digo PLANETALP que analiza la
evolucién de un sistema planetario durante la etapa gaseosa.

Los resultados méas importantes de las simulaciones desarrolladas, principalmente analiza-
dos para las simulaciones de referencia que son las que modelan escenarios formados a partir
de planetesimales de 100 m, 1 km, 10 km y 100 km sin migracién tipo I muestran que:

= La eficiencia en la formacién de PPHs depende fuertemente del tamafio del planetesimal
con que se forma el sistema.

= Sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar formados a partir de planetesimales
pequenos son los mas eficientes en la formacién de PPHs.

= Sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar formados a partir de planetesimales
grandes son completamente ineficientes en la formacién de PPHs.

= La poblaciéon de PPHs esta formada por planetas de clase A, B y C, siendo las clases
A y B las mayoritarias, como podemos apreciar en la figura 7.14, en la que se tuvieron
en cuenta los PPHs formados en todas las simulaciones, sin hacer distinciones respecto
a las tasas de migracién.

Por otro lado también analizamos la sensibilidad de los resultados a escenarios con tasas de
migracion tipo I reducida al 1% y al 10 %, y también estudiamos la sensibilidad a escenarios
sin migracién tipo I pero con migracién tipo II. De los anélisis realizados cabe destacar
que:

= Sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar que experimentaron durante su fase
gaseosa tasas de migracién tipo I reducida al 1% no presentan diferencias significativas
comparadas con aquellos escenarios que no presentaron dicho fenémeno.

= Sistemas planetarios analogos al Sistema Solar que experimentaron tasas de migracién
tipo I reducida al 10 % favorecen la formacién de PPHs en sistemas formados a partir
de planetesimales de pequeno tamano, mientras que sugieren ir en detrimento de la
formacién de estos objetos en sistemas formados a partir de planetesimales grandes.

= Sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar con planetas gigantes gaseosos que
experimentaron la apertura de una brecha en el disco de gas durante la etapa gaseosa
de formacién (y en sistemas sin migracion tipo I), suelen comportarse de manera similar
a aquellos sistemas que presentan migracion tipo I pero que no tienen gigantes que
abrieron brechas. Es decir, el efecto producido por la migracion tipo II juega el mismo
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Figura 7.14. Histogramas que muestran, para cada tamafio de planetesimales, la eficiencia de
cada escenario en la formacion de PPHs. Los escenarios formados por planetesimales de 100 m
son los més eficientes, logrando una eficiencia del 78.5 % en la formacién de PPHs. Los escenarios
formados por planetesimales de 1 km tienen una eficiencia del 66.5 %, los de 10 km una eficiencia
del 21.62 % y los de 100 km una eficiencia nula ya que no forman ningin PPH.

rol que el efecto que produce la migracion tipo I aplicada a todos los planetas, en la
formacién de PPHs.

= Sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar con planetas gigantes que abrieron
brecha parecen ser favorables para la formacién de PPHs en escenarios de planetesimales
pequenos pero desfavorables en escenarios de planetesimales grandes.

= Un andlisis global de las simulaciones sugiere la existencia de una posicién y una masa
para el planeta gigante mas interno que podria favorecer la formacién de PPHs, sin
embargo concluir valores en esta etapa no seria correcto dada la falta de simulaciones
que permitan hacer un estudio mas serio de dicha prediccién.

= Los escenarios formados por planetesimales de 100 m son los més eficientes, logrando
una eficiencia del 78.5% en la formacién de PPHs. Los escenarios formados por
planetesimales de 1 km tienen una eficiencia del 66.5 %, los de 10 km una eficiencia del
21.62 % y los de 100 km una eficiencia nula ya que no forman ningtin PPH.

Finalmente, la formacién de planetas potencialmente habitables, tanto secos como ricos
en agua, es un proceso eficiente en la formacién de sistemas planetarios analogos al Sistema
Solar, independientemente del tamano de planetesimales considerados para su desarrollo.
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En este capitulo intentaremos contrastar los resultados encontrados en el capitulo 7,
concernientes a la formacién de sistemas planetarios analogos al Sistema Solar y a
la poblacién particular de exoplanetas potencialmente habitables, con la poblacién
observada de exoplanetas hasta la actualidad. Discutiremos también las implicancias
de las caracteristicas finales de nuestros planetas en la potencial habitabilidad.
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Motivaciéon

En general, los trabajos tedricos y numéricos sobre formacién planetaria tienen como
objetivo final el poder comparar y contrastar sus resultados con las observaciones. De esta
manera, el poder reproducir las observaciones nos sugiere que los modelos y las leyes fisicas que
se estan utilizando para describir dicha situacién o fenémeno van por buen camino, aunque
no sean necesariamente validos siempre. Dada la complejidad que tiene la representacién
de la realidad mediante modelos fisicos, es que siempre es necesario hacer simplificaciones,
elecciones de pardmetros arbitrariamente, modelados muy simples de fenémenos atin no muy
conocidos, etc. Estas simplificaciones potencialmente incorrectas en nuestros modelos pueden
dar lugar a resultados que pueden ser mal interpretados. Por este motivo, las comparaciones
con la realidad tienen que hacerse con mucha cautela.

Como hemos comentado en capitulos anteriores, uno de los objetivos principales de
los trabajos de sintesis poblacionales es el de tratar de reproducir las observaciones de
exoplanetas, en particular, tratar de reproducir el diagrama masa vs semieje mayor de la
poblacién observada hasta la fecha. A diferencia de dichos trabajos, el objetivo de nuestra
sintesis poblacional no fue el de reproducir las observaciones sino el de generar un gran
numero de sistemas planetarios, al final de la etapa gaseosa, para poder ver cudles y qué tipo
de sistemas predominaba, cémo y porqué. Ademas, es importante aclarar que no hubiera
sido formalmente correcto comparar los resultados de nuestra sintesis poblacional, atin si
hubiésemos querido hacerlo, con la poblacién actual de exoplanetas (a pesar de que es lo que
hacen todos los trabajos de sintesis poblacional), dado que hubiésemos comparado sistemas
planetarios en etapas completamente diferentes. Los sistemas planetarios que observamos
hoy son sistemas ya formados, con millones de afnos de evolucién y son sistemas que dejaron
la etapa gaseosa hace 200 Ma.

En tal sentido, y dado que nuestro trabajo consistié en modelar, no sélo la formacién
durante la etapa gaseosa sino también durante la etapa post-gas, es que recién finalizada
dicha etapa podemos decir que estamos en condiciones de hacer contrastes o comparaciones
con lo que vemos en la actualidad, y no con el objetivo de reproducir lo que vemos sino
por el contrario, con el objetivo de ver si, con los modelos utilizados durante ambas etapas,
encontramos similitudes o diferencias entre nuestras simulaciones y las observaciones.

En consecuencia, luego de haber realizado un gran nimero de simulaciones numéricas, lo
ideal seria poder comparar sistemas planetarios simulados con sistemas planetarios observados,
sin embargo, no hemos sido capaces atin de detectar sistemas planetarios como el nuestro.
Esto es, no hemos sido capaces de detectar hasta el momento sistemas planetarios orbitando
estrellas similares a nuestro Sol, que presenten planetas rocosos en la zona interna del disco
y al menos un planeta gigante gaseoso més alld de 1.5 ua o 2 ua.

La figura 8.1 muestra, a modo de referencia, algunos de los sistemas planetarios, simples
o multiples hasta ahora detectados alrededor de estrellas de tipo solar', que presentan al

"Para poder hacer estas comparaciones hemos considerado estrellas con masas similares a la masa del Sol,
entre 0.8 Mg y 1.2M
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menos un planeta gigante tipo Jipiter o Saturno” mas alla de 1.5 ua.
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Figura 8.1. Sistemas planetarios observados y confirmados alrededor de estrellas de tipo solar,
con masas entre 0.8Mg vy 1.2Mq, vy con al menos un planeta gigante tipo Jupiter o Saturno
por detras de 1.5 ua, representados por circulos completos. Los circulos no rellenos representan
planetas que no alcanzan la masa de Saturno o que se encuentran dentro de 1.5 ua. Algunos de
ellos son sistemas multiples como 55 Cnc, Mu Ara, o el propio Sistema Solar (representado en
negro). La franja celeste representa la zona cldsica de habitabilidad. La escala de colores (en
escala logaritmica) representa la masa de los planetas en masas de Jupiter. Los tamaiios de los
planetas también estan representados en escala logaritmica segin la masa de cada uno.

A pesar de ello, si se han detectado hasta la fecha sistemas planetarios formados por

planetas rocosos, y sistemas planetarios formados por planetas gigantes gaseosos. Es posible,

que muchos de los sistemas planetarios formados por planetas rocosos en la zona interna del

disco, alberguen algin planeta gigante en las zonas externas, atin no detectado, y también es

posible que existan planetas rocosos no detectados en las zonas internas de aquellos sistemas

en los que hemos podido observar planetas gigantes gaseosos. En este sentido es que, por

el momento no podemos contrastar nuestros SASS directamente con observaciones, pero si

podemos contrastar, por separado, la poblacién de PPHs con la actual poblacién de planetas

"Para confeccionar la figura 8.1 consideramos aquellos sistemas planetarios con planetas gigantes con masas
superiores a la masa de Saturno, es decir, mayor a las ~ 95Mg. La fuente para realizar éste y los préximos
graficos es http://exoplanets.eu/.
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potencialmente habitables detectada, y podemos también comparar la poblacién de planetas
gigantes de nuestras simulaciones con la observada hasta la actualidad. En este sentido,
tendremos en cuenta aquellos planetas observados orbitando estrellas de tipo solar, es decir
con masas en un rango de 0.8My a 1.2Mq, que se encuentren en la zona de habitabilidad
siendo rocosos, o que se encuentren mas alld de 1.5 ua siendo gigantes gaseosos.

Poblacién de Planetas Potencialmente Habitables

Desde que las misiones COROT (Barge et al., 2008) y Kepler (Borucki et al., 2010)
comenzaron a trabajar, nuestra concepcion sobre la existencia de otros mundos cambid
radicalmente. Durante sus afios de trabajo, estas misiones fueron capaces de encontrar
mediante el método de transitos un muy alto nimero de exoplanetas rocosos con tamanos
del orden del de la Tierra como nunca antes, dando real importancia por primera vez a la
exploracion de este tipo particular de exomundos.

Durante los tltimos afios, ambas misiones han dejado de funcionar. Sin embargo hay
otras nuevas en camino que nos ayudaran a continuar el estudio, deteccién y sobre todo
caracterizacién de planetas rocosos, como ser TESS (Ricker et al., 2010) y CHEOPS (Broeg
et al., 2013), ya mencionadas en el capitulo 2.

Hasta la fecha el total de exoplanetas descubiertos y confirmados asciende a 3728. Sélo
la misiéon Kepler ha descubierto 2341 planetas confirmados del total de confirmados, y 30
de estos confirmados son planetas pequenos orbitando en la zona de habitabilidad de sus
estrellas anfitrionas, mientras que la misiéon K2, que atin continiia vigente, ha descubierto
622 nuevos candidatos, de los cuales 197 ya han sido confirmados (https://www.nasa.gov/
mission_pages/kepler/).

Para poder contrastar nuestra poblacion de planetas simulados potencialmente habitables
con la poblacion observada de planetas potencialmente habitables, s6lo consideramos aquellos
PPHs provistos por http://phl.upr.edu que orbitan estrellas de tipo solar con masas en el
rango de 0.8Mg a 1.2M, (ver tabla 8.1). Como se puede apreciar en la tabla 8.1, son sélo
unos pocos los planetas confirmados (los que no tienen asterisco) con estas caracteristicas, la
gran mayoria son aun planetas a la espera de confirmacién y por lo tanto también hay que
ser prudentes en este sentido con la comparaciéon que hagamos.

La figura 8.2 muestra, en el panel de la izquierda, un diagrama masa vs. semieje mayor,
y en el de la derecha un diagrama radio vs. semieje mayor de las poblaciones simulada y
observada de planetas potencialmente habitables orbitando tinicamente estrellas de tipo
solar. La mayoria de las masas de los exoplanetas candidatos observados no conocidas fueron
estimadas considerando una composicién rocosa para dichos planetas. En el caso de los
planetas simulados, para poder graficarlos en ambos diagramas consideramos densidades
fisicas de 5 g cm™2. Las regiones coloreadas con azul y celeste en las figuras representan las
zonas de habitabilidad clases A y B, y C, respectivamente, segin la definicién de ZH utilizada
en el capitulo anterior. Como podemos apreciar en ambos diagramas, hay solapamientos de
ambas poblaciones. Los rectangulos negros delimitan estas regiones de solapamiento entre
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Cuadro 8.1. Lista de los planetas potencialmente habitables alrededor de estrellas de tipo solar
provistas por http://phl.upr.edu. Los planetas marcados con asterisco son candidatos atn
no confirmados. Los datos de masa y/o radio con* son datos estimados a partir de considerar
una composicion rocosa. La determinacién de que estos planetas se encuentran en la ZH de sus
estrellas anfitrionas es un hecho que consideramos verdadero a partir de extraer la informacién
de la pagina antes mencionada.

Nombre Masa [Mg] | Radio [Rg] | Tipo Espectral
Kepler-452 b 4.7* 1.6 G
Kepler-22 b 20.4* 24 G
Kepler-69 c 6.0* 1.7 G
Kepler-439 b 19.5* 2.3 G
tauCet-e* > 4.3 1.6* G
HD-40307 g* > 7.1 1.8* K
KOI 7235.01%* 1.4* 1.1 G
KOI 6425.01* 3.5* 1.5 G
KOI 7223.01* 3.7* 1.5 G
KOI 7179.01* 1.5* 1.2 G
KOT 4450.01* 9.9* 2.0 G
KOI 4054.01%* 10.1* 2.0 G
KOI 7587.01* 14.9* 2.2 G
KOI 6734.01%* 13.1* 2.1 G
KOI 7136.01* 17.4* 2.3 G
KOI 6676.01* 7.0* 1.8 F
KOI 5475.01* 5.0* 1.7 F
KOI 7554.01* 9.9* 2.0 F
KOI 5236.01* 9.9 2.0 F
KOI 4103.01* 14.4* 2.2 K
KOI 5202.01* 7.3* 1.8 F
KOI 6343.01* 8.4* 1.9 F
KOI 7470.01* 8.4* 1.9 K
KOI 5276.01* 15.2* 2.2 K
KOI 7345.01%* 21.1* 2.4 F
KOI 4458.01* 25.9* 2.5 F
KOI 3946.01* 20.7* 2.4 F
KOI 7040.01* 14.7* 2.2 F
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Figura 8.2. Diagramas masa vs. semieje mayor (izquierda) y radio vs. semieje mayor (derecha)
de la poblacién de planetas potencialmente habitables simulada (en puntos coloreados) y de
la poblacién de planetas potencialmente habitables observada (los puntos negros son planetas
a confirmar y los puntos vacios representan planetas confirmados. Las zonas celestes y azules
representan las ZHO y ZHC respectivamente (Kopparapu et al., 2013a,b). Los recuadros en negro
delimitan las zonas de solapamiento, en las que podemos encontrar tanto planetas observados
como planetas simulados. Los tamafios de los puntos estan en escala logaritmica y representan el
tamano de los planetas.

0.849 uva y 1.356 ua, y entre 1.32Mg y 20.4Myg en el panel izquierdo, y entre 0.84 ua y
1.356 ua, y entre 1.2Rg yv 2.5Rg en el panel derecho, donde podemos encontrar planetas
tanto observados como simulados. Particularmente, los tinicos exoplanetas confirmados que
permanecen dentro de estas regiones de solapamiento son Kepler-452b y Kepler-22 b, los
demas son auin candidatos esperando por confirmacion. Kepler-452 b presenta un radio de
1.631’8:33]%@ y es, hasta ahora, el primer exoplaneta con el mayor periodo orbital detectado
para un planeta pequeno. Kepler-452 b orbita una estrella de 1.037f8:82§M@ en 1.046& 8'10519
ua (Jenkins et al., 2015). Kepler-22 b es el unico planeta que orbita a una estrella de tipo
solar de 0.9705 026 M, en el borde interno de su zona de habitabilidad a 0.8497 5% ua, con
un radio de 2.38&?313]%@, y una masa estimada menor a las 36 Mg (Borucki et al., 2010).

A pesar de que debemos ser muy cuidadosos al realizar una comparaciéon entre estas
observaciones y nuestros planetas simulados dado que ninguno de los observados forma parte
de un sistema planetario andlogo al Sistema Solar, es decir, ninguno de estos planetas tiene
un compafiero gigante gaseoso como Jupiter o Saturno por detras de 1.5 ua, podemos resaltar
que somos capaces de formar PPH en una regién del diagrama masa vs. semieje mayor, y del
diagrama radio vs. semieje mayor que ya ha sido explorada por las misiones de detecciéon. La
ausencia de PPH en o6rbitas més extendidas, es decir hasta 2 ua, es un efecto de seleccién
v se debe a que las zonas de habitabilidad asociadas a estrellas de secuencia principal de
tipo espectral G presentan periodos orbitales méas largos, lo que significa que se requieren
méas datos y observaciones, en comparacion con estrellas méas frias de tipos espectrales K
o M, para poder ser detectados con exactitud (Batalha, 2014). Es entonces esperable que
los avances en futuras misiones de deteccién nos ayuden a encontrar un mayor niimero de
objetos en estas regiones.
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Poblacion de planetas gigantes gaseosos

La poblacion de planetas gigantes, en particular la de planetas tipo Jupiters calientes,
que fue la primera poblacién de exoplanetas més abundante y facil de detectar tanto por el
método de transitos como por el método de velocidades radiales, es hoy, frente a la enorme
cantidad de exoplanetas tipo terrestres descubiertos por la misién Kepler, una poblacién rara
(Batalha, 2014).

Se cree entonces que la tasa de ocurrencia de planetas gigantes es mayor mas alld de 2 ua
y particularmente cerca de la ubicacién de la linea de hielo (ver Fischer et al., 2014, y méas
referencias en el mismo). Sin embargo, atin no es tan ficil de detectar planetas gigantes
gaseosos en orbitas circulares y extendidas dado que Barnes (2007) mostré que planetas con
orbitas excéntricas son mas propicios a transitar que si tuvieran el mismo semieje pero con
6rbitas circulares, por un factor de (1 —e2)~!, donde e es la excentricidad del planeta

Hasta la fecha, existen aproximadamente 500 planetas gigantes gaseosos confirmados mas
masivos que Saturno, orbitando a estrellas de tipo solar con masas en el rango de~ 0.8M,
a 1.2Mg. De esta cantidad, s6lo ~ 142 orbitan a la estrella central en regiones del disco
externas a 1.5 ua. Sin embargo, ninguno de estos planetas gigantes ha sido detectado en
el mismo sistema planetario que albergue a alguno de los PPH analizados en la seccién
anterior. Esto no significa estrictamente que estos planetas gigantes no tengan planetas
rocosos pequenos en las zonas mas internas del disco. Es posible que estos planetas gigantes
estén disimulando las senales de los planetas rocosos internos y que por tal motivo se dificulte
mucho mas detectarlos. Por lo tanto, nuevamente debemos ser cuidadosos a la hora de
contrastar nuestros sistemas planetarios simulados con la poblacién de planetas gigantes
confirmados debido al hecho de que podriamos estar contrastando sistemas planetarios de
distinta clase.

Avn asi y teniendo lo antes mencionado bien presente, para contrastar nuestra poblacion
de planetas gigantes gaseosos con la poblacién de planetas gigantes gaseosos observada, sélo
tendremos en cuenta a aquellos sistemas planetarios simples o miltiples con gigantes gaseosos
(uno o mas) con masas superiores a 0.3Mj (lo que equivale aproximadamente a la masa de
Saturno) més alld de 1.5 ua. Dado que existen algunos sistemas planetarios observados con
mas de un planeta gigante, donde el mas interno estd dentro de 1.5 ua, pero por detras de
1 ua, a estos casos también vamos a considerarlos para hacer nuestra comparaciéon. Uno de
ellos es el sistema HD 108874 que presenta 2 exoplanetas, HD 108874 b con una masa de ~
1.25M75 y ubicado a ~ 1.05 ua, y HD 108874 c con ~ 1.09M; y localizado en ~ 1.05 ua.

La figura 8.3 muestra diagramas de excentricidad vs semieje mayor vs masa para sistemas
planetarios con un sélo gigante gaseoso (paneles superiores) y con dos gigantes gaseosos
(paneles inferiores). Los datos utilizados para realizar esta figura fueron extraidos del catalogo
Exoplanet.eu (http://exoplanet.eu/, Schneider et al. (2011)). Cada diagrama muestra la
poblacién confirmada de exoplanetas gigantes gaseosos con masas mayores a las de Saturno en
cuadrados coloreados (para sistemas planetarios con un tunico gigante) o en puntos coloreados
(para sistemas planetarios con 2 planetas gigantes) junto con la poblacién de planetas gigantes
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Figura 8.3. Contraste entre la poblaciéon de planetas gigantes simulados y observados. Esta
figura muestra diagramas excentricidad vs. semieje mayor, masa vs excentricidad y masa vs.
semieje mayor para sistemas planetarios con un sélo planeta gigante gaseoso (paneles superiores)
y para sistemas planetarios con dos planetas gigantes (paneles inferiores). Los rectangulos y
circulos coloreados representan a los planetas gigantes gaseosos confirmados con masas iguales
o superiores a la de Saturno en sistemas con uno o dos gigantes, respectivamente, que se
encuentran més alld de 1 ua o 1.5 ua. Los rectangulos y circulos negros representan a los planetas
gigantes gaseosos simulados en sistemas con uno o dos gigantes que lograron formar PPHs,
respectivamente, que se encuentran mas alla de 1 ua o 1.5 ua. Las areas coloreadas en violeta

representan la zona en la cual encontramos planetas gigantes que fueron capaces de formar
PPHs.

gaseosos que formamos en nuestras simulaciones. Aquellos gigantes gaseosos en sistemas
planetarios que lograron formar PPHs estdn representados por cuadrados negros (para
sistemas planetarios con un tnico gigante) y por puntos negros (para sistemas planetarios
con 2 planetas gigantes), mientras que los planetas gigantes formados en sistemas planetarios
que no lograron formar PPHs estan representados en color gris.

En sistemas planetarios con un sélo gigante (paneles superiores) se puede ver que, en
general, el rango de semiejes y masas de la poblacién simulada de gigantes estd bastante
bien representado por la poblacién de exoplanetas confirmados. Sin embargo, esto no ocurre
para el caso de la excentricidad. El planeta gigante confirmado menos excéntrico, presenta
un valor de excentricidad de 0.02 mientras que en nuestras simulaciones formamos planetas
gigantes con excentricidades de hasta un orden de magnitud menor. Esta poblacion de
sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar con gigantes muy poco excéntricos sugiere ser
una poblacién ain no detectada, y en particular es la que es capaz de formar PPHs.

Es interesante remarcar también, que en nuestras simulaciones formamos una poblacién de
sistemas planetarios con un sélo planeta gigante gaseoso con excentricidades superiores a 0.2,
semiejes superiores a ~ 1.5 ua y masas superiores a las 0.2Mj que se solapa con la poblacién
de exoplanetas gigantes confirmada, y que es justamente, la poblacién que encontramos no
eficiente en la formacién de PPHs (cuadrados grises). Algo similar parece ocurrir en sistemas
planetarios con 2 planetas gigantes (paneles inferiores). Sin embargo, en este tipo de sistemas
planetarios, a pesar de que el rango de masas de los gigantes esta bien representado por
la poblacién confirmada de planetas gigantes, el rango de semiejes y excentricidades no lo
esta. Durante nuestras simulaciones fuimos capaces de formar una poblacién de sistemas
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planetarios con gigantes gaseosos de muy bajas excentricidades y en érbitas muy extendidas,
hasta las ~ 30 ua que parece no ser aun detectada. Y nuevamente, esta poblacién es la que
fue capaz de formar PPHs.

Nos preguntamos entonces si de hecho, esta poblacién de sistemas planetarios con gigantes
gaseosos de bajas excentricidades y érbitas extendidas es un resultado natural del proceso
evolutivo de nuestras simulaciones y por lo tanto es una poblacién aiin no detectada, o si, por
el contrario, es una consecuencia directa de las condiciones iniciales impuestas por nuestro
modelo de formaciéon y modelo de N-cuerpos, en los cuales al comienzo de la etapa post-gas
los gigantes se encuentran en Orbitas casi circulares y coplanares.

Haciendo un estudio detallado de la evolucién de los semiejes y excentricidades de nuestros
gigantes simulados, podemos ver que las interacciones gravitatorias entre estos cuerpos y el
resto de los planetas del sistema, da lugar a cambios significativos en sus excentricidades a
pesar de que estos cambios no alcanzan a generar eventos de scattering entre los gigantes. Para
sistemas planetarios con un solo gigante, los cambios registrados en las excentricidades de los
gigantes alcanzan valores mayores a un orden de magnitud de las excentricidades iniciales
que, recordemos, se elegian al azar entre 0 y 0.02. Sin embargo, los cambios registrados
en sistemas planetarios con 2 planetas gigantes es atin mayor y las excentricidades crecen
mucho mas, alcanzando diferencias de varios 6rdenes de magnitud con las originales. Por este
motivo consideramos que las poblaciones de gigantes simulados no son méas que el resultado
de la evolucién orbital del sistema planetario en el cual se encuentran inmersos y que es
una poblacién atin no detectada. Mejoras en las técnicas de deteccién de exoplanetas en un
futuro no muy lejano nos permitirdn encontrar este tipo de poblaciones y con ellas, podremos
profundizar en la btisqueda de PPHs.

. Habitabilidad en Mundos de Agua?

En las secciones previas pudimos comparar la poblacién de PPHs simulados con los
observados hasta la fecha, y vimos que comparten las mismas regiones del diagrama radio
y masa vs. semieje mayor. Pero muchos de los PPHs simulados, como mencionamos en el
capitulo anterior, son mundos de agua. Si, estos planetas fueran capaces de retener estas
cantidades de agua durante su evolucién, nos preguntamos: ;qué efectos tendrian tales
cantidades de agua en la habitabilidad?

Algunos autores argumentan que grandes cantidades de agua podrian en realidad ir en
detrimento de la potencial habitabilidad (Alibert, 2014; Kitzmann et al., 2015). Estos autores
proclaman que una capa de agua muy grande o extensa puede dar lugar a la existencia de
una capa de hielo a muy alta presion en el fondo del océano, lo que impediria que el ciclo
del carbono-silicio se desarrolle con normalidad. Esto podria ser una complicacién para el
desarrollo de la vida, dado que el ciclo del carbono-silicio es un mecanismo fundamental
para mantener la temperatura en la superficie del planeta por largos periodos de tiempo
(Alibert, 2014). Ademas, podria ser particularmente problemético para estrellas como la
nuestra, que sufre variaciones en su flujo en escalas de tiempo relativamente cortas. Mas atn,
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Kitzmann et al. (2015) mostraron que un ciclo de CO3 inestable podria limitar la extensién
de la ZH para planetas ocednicos debido fundamentalmente al fuerte efecto invernadero que
sufrirfan. Otros estudios, como el desarrollado por Abbot et al. (2012), determinaron que el
desarrollo del ciclo del carbono no seria sensible a la fraccién de tierra en aquellos planetas
cubiertos por océanos, siempre y cuando la fraccién de tierra (superficie sin agua) sea mayor
a 0.01. Este resultado sugiere que los planetas que se encuentran parcialmente cubiertos de
agua podrian tener una ZH similar a la de un planeta que no. Por otra parte, aunque estos
autores indican que a pesar de que los mundos de agua podrian tener ZH ma&s estrechas,
podrian también ser capaces de contrarrestar el efecto invernadero, y volverse planetas con
una superficie parcialmente cubierta por océanos.

Mas recientemente, Noack et al. (2016) concluyeron que los planetas ricos en agua pueden
ser habitables y podrian permitir el desarrollo de la vida tal cual la conocemos, si estos
planetas presentan océanos poco profundos, masas planetarias bajas o una alta temperatura
en sus superficies™. Estos autores encuentran que los planetas poco masivos, con menos
de 1Mg pueden ser habitables incluso para cantidades sustanciales de agua. Sin embargo,
planetas tipo Super-Tierras cubiertas por océanos s6lo pueden considerarse habitables si
contienen porcentajes bajos de agua por unidad de masa.

El tema de la potencial habitabilidad es un tema atn en debate, y aunque es claro y sabido,
que asi como el planeta no es necesariamente habitable por encontrarse dentro de la ZH ni
tampoco lo es por contener agua, parecen ser muy comunes en el Universo (Raymond et al.,
2004; Simpson, 2017). Particularmente durante esta Tesis los hemos encontrado tanto en
sistemas planetarios sin gigantes gaseosos (capitulo 5) como en sistemas planetarios analogos
al Solar (capitulo 7).

8.5 JSuper-Tierras potencialmente habitables?

Finalmente, otro tépico importante que puede afectar la potencial habitabilidad de un
planeta, es, como hemos mencionado en el capitulo 3, la masa final. La masa final puede
ser la responsable de que el planeta sea o no capaz de desarrollar tecténica de placas. La
mayoria de los PPHs que encontramos en nuestras simulaciones son Stper-Tierras (59 %), y
en menor medida Mega-Tierras (31 %). Valencia et al. (2007) mostraron que la tecténica de
placas, cuya existencia es una condicidon necesaria para el desarrollo de vida, puede también
encontrarse en Super-Tierras. Estos autores determinaron que, a medida que la masa del
planeta se incrementa, el proceso de subduccién, y por ende el de placas tecténicas, se
desarrolla mas facilmente. Por lo tanto, las Stuper-Tierras masivas son propensas a exhibir
placas tecténicas y por lo tanto, a promover la vida. Por otro lado, Morard et al. (2011)
mostraron que, para masas mayores a las 2Mg, los nicleos de las Stiper-Tierras podrian
ser completamente sélidos. Esto trae consecuencias directas en la existencia de un campo
magnético, dado que para poder encontrarlos es necesario que los niicleos sean metalicos y

"La ciencia ficcién nos ha mostrado que esto no serfa posible, recordando al planeta de Miller en la pelicula
Interestelar. Aunque hay que tener en cuenta que existe una particularidad, y es que dicho planeta orbitaba
a Gargantia, un agujero negro. En ese caso las cosas pueden ser muy diferentes.
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liquidos. La falta de campos magnéticos va en detrimento de la potencial habitabilidad dado
que son ellos son los que protegen la atmédsfera para que ésta perdure por largos periodos de
tiempo.

Para concluir, queremos destacar que durante nuestras simulaciones hemos sido capaces
de formar planetas potencialmente habitables, siempre desde una perspectiva dindmica,
y de determinar en qué escenarios y bajo qué circunstancias se forman. La posibilidad
de incorporar en un futuro modelos que describan la fisica de estos planetas nos dard un
entendimiento més completo sobre los mismos. Aun asi somos capaces de encontrar planetas
en regiones del espacio masa vs. semieje mayor que ya han sido exploradas y en las que ya se
han encontrado analogos observados.
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En este ultimo capitulo describiremos las conclusiones generales de todo el trabajo
desarrollado junto con las perspectivas de trabajos futuros.
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Conclusiones generales

El objetivo principal de esta Tesis Doctoral es el estudio de la formacion post-gas de
sistemas planetarios mediante el desarrollo de simulaciones de N-cuerpos. Para ello hicimos
uso de un codigo libre de N-cuerpos ampliamente utilizado por la comunidad cientifica en
trabajos similares. Si bien el estudio de la formacién de sistemas planetarios mediante esta
metodologia no es novedoso, la particularidad de nuestros andlisis, y lo que los diferencia de
la gran mayoria, es el hecho de utilizar condiciones iniciales mas realistas para poder obtener
resultados més confiables una vez finalizado el proceso de formacién. La gran mayoria de
los trabajos que se dedican a investigar la evolucién a largo plazo de sistemas planetarios
comienzan sus estudios a partir de condiciones iniciales arbitrarias, no provenientes de
resultados de etapas previas a la disipacién del gas en el disco protoplanetario.

Para poder llevar a cabo nuestro objetivo hemos realizado estudios sobre la formacién de
sistemas planetarios considerando tanto condiciones iniciales arbitrarias como condiciones
iniciales mas realistas, obtenidas a partir de un modelo semianalitico que estudia la evolucién
de un sistema planetario durante la etapa gaseosa, de modo de poder comparar ambos casos.
Para estos primeros estudios hemos focalizado en la formaciéon de planetas de tipo terrestre
en sistemas planetarios sin gigantes gaseosos y en discos de baja masa.

Luego, hemos actualizado y mejorado dicho modelo semianalitico de formacién planetaria
con el objetivo de obtener resultados méas confiables sobre cualquier tipo de sistema planetario
al final de la etapa gaseosa. Nuestro modelo de formacion, al que denominamos PLANETALP,
ademas de incluir varios fenémenos importantes para la etapa gaseosa no tenidos en cuenta
previamente, como ser la fotoevaporacion del disco de gas, las tasas de migracion tipo Iy
tipo II, y la acrecién de agua tanto en embriones como en planetesimales, es el primero de
su clase en incorporar el tratamiento de las fusiones entre embriones y planetas incluyendo
las envolturas. Con este nuevo codigo hemos desarrollado un trabajo de sintesis poblacional
para la formacién de sistemas planetarios en 6rbitas extendidas hasta las 30 ua, e incluyendo,
ademads de una poblacién numerosa de embriones, una poblaciéon de planetesimales cuyos
perfiles de excentricidad e inclinacion se estudian de manera muy detallada. El principal
logro del andlisis de la sintesis poblacional es la determinacién de los escenarios y parametros
del disco capaces de formar sistemas planetarios andlogos al Sistema Solar una vez disipado
el gas. Estos resultados son luego utilizados como condiciones iniciales mas realistas para
estudiar la evolucién a largo plazo de dichos sistemas.

Finalmente, hemos desarrollado un significativo nimero de simulaciones de N-cuerpos
de alta resoluciéon que nos han permitido estudiar de manera pormenorizada la evolucién
post-gas de sistemas planetarios analogos al Sistema Solar por 200 millones de anos. Estas
simulaciones son de gran importancia porque sus resultados, que provienen de un mejor
modelado de las etapas de formacién, nos permiten analizar las posibles configuraciones
finales de sistemas planetarios similares al nuestro. Ademaés, nos permiten determinar cémo
son y qué caracteristicas podrian tener aquellos sistemas que presentan planetas de particular
interés, como ser los planetas de tipo terrestre que terminan alojandose en las zona de
habitabilidad. De esta manera, nuestros resultados pueden servir como aporte a la comunidad
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observacional a la hora de determinar cudles son los potenciales blancos de interés para ser
explorados.

En base a las simulaciones realizadas durante toda la Tesis Doctoral y en base a los anélisis
y estudios realizados a partir de ellas, podemos mencionar las conclusiones més importantes.
Por un lado, si bien los resultados de simulaciones de N-cuerpos utilizando condiciones
iniciales arbitrarias o mas realistas son cualitativamente similares, las diferencias particulares
en las historias de acrecién de los planetas resultantes hacen que, a la hora de hacer estudios
mas detallados sobre la formacién, no puedan ser descartadas. Es necesario mejorar ain mas
dichas condiciones pues son las que finalmente determinaran las caracteristicas de los sistemas
y/o planetas formados que son realmente de interés. Por otro lado es importante destacar lo
habitual que resulta encontrar planetas potencialmente habitables en diferentes escenarios
de formacién, atn siendo diametralmente opuestos, como lo son los sistemas planetarios sin
gigantes gaseosos respecto a los sistemas planetarios analogos al Sistema Solar. Sin embargo,
la eficiencia en la formacién de estos planetas estd directamente relacionada con el tamainio
de los planetesimales a partir de los cuales se forman. Cuanto menor es el tamafio de los
planetesimales, mayor es la eficiencia en la formacién de planetas potencialmente habitables.
También encontramos que la formacién de planetas potencialmente habitables no s6lo es un
proceso comun, sino que también es comun encontrar que estos planetas presenten masas del
orden o superior a la masa de la Tierra, y que presenten cantidades significativas de agua, lo
que, a pesar de ser un topico aun en discusion, es sumamente interesante desde un punto de
vista astrobioldgico.

Perspectivas a futuro

El objetivo méas ambicioso a futuro es el de poder incorporar el calculo de la interaccion
gravitatoria entre los planetas en formacién al cédigo de formacion planetaria, PLANETALP,
que hemos actualizado y mejorado durante el capitulo 6, para poder mejorar y continuar con
nuestros estudios de formacién y evolucién de sistemas planetarios. Es importante destacar
que la incorporacién de las interacciones gravitatorias entre los planetas, fendémeno relevante
v necesario en este tipo de estudios, representa el camino y la continuacién natural de este
trabajo de Tesis Doctoral. La importancia de las interacciones gravitatorias radica en que
juegan un papel central en la dindmica de los sistemas planetarios y que es un fenémeno
relevante cuando se estudia la formacién simultdnea de mas de un planeta.

Una vez lograda dicha incorporacién, nos proponemos estudiar la formacién de sistemas
planetarios con diferentes particularidades. Por un lado, nos proponemos estudiar la formacion
y estabilidad dindmica de sistemas planetarios compactos en donde la migraciéon planetaria y
la captura en resonancia de varios planetas se estima que juegan un rol de gran importancia.
Esto podra ser realizado mediante el desarrollo de un andlisis de sintesis poblacional, similar
al desarrollado en el capitulo 6, y su posterior comparacién con los datos observacionales. Por
otro lado, intentaremos estudiar cémo las interacciones gravitatorias afectan a la formacion
de sistemas planetarios con planetas gigantes en Orbitas extendidas, y analizaremos si aiin
con la incorporacién de este fenémeno es posible reproducir la formacién de estos objetos
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en Orbitas cuasi-circulares y coplanares, como predicen las observaciones de tales sistemas
(Marois et al., 2008). También nos proponemos aplicar nuestro modelo a la formacién del
Sistema Solar. Particularmente, estamos interesados en estudiar bajo qué condiciones se
podrian alcanzar las configuraciones iniciales propuestas por los “Modelos de Niza” y “Grand
Tack” (Tsiganis et al., 2005; Brasser et al., 2009; Walsh et al., 2011; Nesvorny & Morbidelli,
2012) para la formacion del Sistema Solar y su posterior evolucién dindmica una vez disipada
la nebulosa solar primitiva.

Por 1dltimo consideramos que es importante mencionar que los estudios desarrollados
durante esta Tesis de Doctorado, junto con los trabajos que se desarrollen a futuro en
la misma linea, fortalecen el entendimiento sobre la formacién de sistemas planetarios de
diversos tipos y en distintos escenarios.
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