Formacidn y evolucién de exoplanetas:
Interacciones planeta-disco y fuerzas de marea

Estudiante: Pablo Benitez Llambay
Director: Dr. Cristidn Beaugé

Marzo de 2011






FORMACION Y EVOLUCION DE EXOPLANETAS

Interacciones planeta-disco

Yy
Fuerzas de marea

Estudiante: Pablo Benitez Llambay

Director: Dr. Cristian Beaugé

- Trabajo Especial de la Licenciatura en Astronomia -
- Facultad de Matematica, Astronomia y Fisica -

- Universidad Nacional de Cérdoba -

Coérdoba, Marzo de 2011






Resumen

En este trabajo se estudian principalmente los procesos de formacién y evolucién pla-
netaria en diferentes etapas. En la etapa temprana, se estudia el proceso desde la forma-
cion del disco protoplanetario hasta la formacién del embrién planetario. Se estudia la
interaccion planeta-disco y las consecuencias de ésta. Se estudia el concepto de trampas
planetarias y su aplicacién a problemas concretos. En la etapa tardia se estudian las fuer-
zas de marea generadas por la interaccion gravitatoria planeta-estrella, y en particular
se aplican estos resultados a planetas de corto periodo. Como aplicaciéon se realiza un
estudio de la distribucién masa-periodo de los exoplanetas de corto periodo conocidos y
se propone una explicacion para la forma de tal distribucién. Por ultimo, se aplican los
estudios realizados a un caso exoplanetario particular: CoRoT-7.

Palabras Clave: Formacion planetaria, discos protoplanetarios, migracion planetaria,
interaccion planeta-disco, interaccién planeta-estrella, fuerzas tidales, fuerzas de marea,
distribucién masa-periodo, exoplanetas, dindmica resonante, simulaciones hidrodindmi-
cas, CoRoT-7.
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1. Introduccién

1.1. Motivacion

Un tema de especial relevancia en la astronomia contemporanea es el estudio de cuerpos
planetarios alrededor de otras estrellas. En la literatura suele denominérselos “exoplane-
tas”.

Desde el descubrimiento del primer exoplaneta alrededor de una estrella, en el afio
1995, quedé demostrado que las ideas actuales sobre formacién y evolucién necesitaban
ser revisadas.

Contrariamente a lo observado en el Sistema Solar, en donde los planetas gigantes (ej:
Jupiter, Saturno) se hallan en regiones externas, la mayoria de los exoplanetas descu-
biertos en primera instancia, se hallan en regiones demasiado internas, a tan sélo unos
pocos radios estelares de distancia. Segun las teorias actuales de formacién, es improba-
ble que un cuerpo de tal masa pueda ser formado tan cerca de la estrella, por lo que seria
necesario algiin mecanismo capaz de generar una migracién.

La migracion planetaria se convirtié asi en un mecanismo esencial en el proceso de
formacion, por lo que es imposible ignorarlo. La explicaciéon mas satisfactoria hasta la
fecha es aquella que propone que los planetas son formados rapidamente en las primeras
etapas de la vida de la estrella, mientras ésta ain posea un disco gaseoso alrededor.
Un cuerpo planetario sumergido en tal disco experimenta un torque gravitacional neto
y como consecuencia un intercambio de momento angular. Se sabe que el torque neto
experimentado es negativo, por lo que el cuerpo pierde momento angular y migra hacia
la estrella.

Sin embargo, si bien la migracién planetaria resuelve un conflicto existente explicando
la posicién actual de ciertos cuerpos, agrega un problema, que a la fecha no tiene una
solucién completamente satisfactoria. El tiempo caracteristico de migracion por inter-
cambio de momento angular es al menos diez veces mas corto que el tiempo de vida
medio de los discos circumestelares, también llamados discos protoplanetarios. Segin es-
to, deberia existir algiin mecanismo capaz de frenar a tales cuerpos y asi evitar que sean
acretados hacia la estrella central.

Por otro lado, debido a la gran proximidad de estos cuerpos a la estrella central, la
influencia gravitatoria no se corresponde con el problema kepleriano. Esto es, la interac-
cién gravitatoria no corresponde a la interacciéon de dos fuentes puntuales. Por lo tanto,
las fuerzas de marea son de gran importancia. Se sabe que estas fuerzas causan una
migracién orbital de los cuerpos involucrados y una circularizacién de sus oOrbitas. El
conocimiento de la marea sufrida por los cuerpos necesita informacién de la estructura
interna de ambos cuerpos, por lo que su estudio se ve fuertemente limitado.



1. Introduccion

Es asi que para comprender cémo es posible la formacién de muchos de los exoplanetas
observados, es necesario considerar, entre muchas otras cosas, al menos los escenarios de
interaccion protoplaneta-disco y planeta-estrella, que es el tema al que esta dirigido este
trabajo.

El objetivo de este trabajo es tratar de presentar de forma sintética pero clara ambos
procesos migratorios, y luego aplicarlos a un problema actual de la astronomia, el cual
se trata en los capitulos 4 y 5.

1.2. Diagramacion

Este trabajo esta dividido en dos partes principales, por un lado una parte tedrica, y
por otro una parte de aplicaciones.

1.2.1. Parte tedrica

La parte tedrica se divide en dos capitulos, cada uno de los cuales no presenta una
conexién logica.

En el primer capitulo (capitulo 2) se discuten temas referidos a la etapa temprana, es
decir, a la formacién del disco protoplanetario, a la formacién planetaria, a la interaccion
planetaria con el disco y a la interaccion del disco protoplanetario con la magnetdsfera
estelar. Este ltimo concepto serd de importancia en el capitulo 3, cuando se estudien
las denominadas “trampas planetarias”.

En el segundo capitulo (capitulo 3) se estudia la interaccién planetaria entre dos pla-
netas resonantes. Este capitulo cuenta con aportes originales en cuanto al desarrollo del
célculo del torque actuante sobre un protoplaneta poco masivo en un disco de gas iso-
termo bidimensional, en cuanto al calculo del torque actuante en lo que se define como
“trampa planetaria” y en la caracterizacion de la masa critica para el frenado de dos
cuerpos migrantes en una trampa planetaria. Este desarrollo se utilizara en los capitulos
de la segunda parte (capitulos 5 y 6).

En el tercer capitulo de la parte 1 (capitulo 4) se discute la evolucién orbital de los
planetas en las etapas tardias de formacién, es decir, las fuerzas de marea. Se presenta de
forma sintética la teoria estandar y se deducen las ecuaciones basicas involucradas. Este
capitulo cuenta con aportes originales en lo que a soluciones para las ecuaciones estandar
se refiere. Mediante aproximaciones, se construyen las ecuaciones de movimiento para el
semieje y la excentricidad de planetas (considerando excentricidad e inclinacién respecto
del ecuador estelar bajas) sometidos a fuerzas tidales intensas. También se estudian en
detalle los tiempos involucrados en el proceso tidal. Nuevamente, estos desarrollos seran
empleados en la segunda parte.

1.2.2. Parte de aplicaciones

Esta parte estd formada por dos capitulos (capitulos 5 y 6), los cuales presentan una
conexién ya que el capitulo 6 es una motivacién del capitulo 5.

10



1.2. Diagramacion

En el primer capitulo de esta parte se aplican los desarrollos de los capitulos 1,2 y 3 en
un problema particular de la astronomia: “la distribucién masa-periodo de los exoplanetas
cercanos a la estrella”. Debido a inconsistencias halladas entre el modelo propuesto para
explicar tal distribucién y dos observaciones exoplanetarias, se agrega un ultimo capitulo.

Asi, el capitulo 6 trata sobre el estudio de un sistema exoplanetario particular: CoRoT-
7, el cual, dentro del modelo propuesto, no es consistente con el resto de los exoplanetas
descubiertos hasta la fecha.

Por ltimo, el capitulo 7 estd dedicado a un resumen de todo el trabajo. En él se
especifican los logros y las perspectivas futuras.

11
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2. Interaccion Planeta-Disco

2.1. Introduccidén

El estudio de la formacién planetaria es una tarea de importancia relevante en as-
tronomia y ciertamente tiene un largo camino. El paradigma actual de la formacién de
sistemas planetarios, el cual estd basado en la idea de un disco rotante de gas y polvo
alrededor de una estrella, proviene principalmente de los trabajos de Kant y Laplace,
ademaés de otros en el siglo XIX, mientras que las primeras descripciones cuantitativas
de la formacién de planetas terrestres provienen de los trabajos de Safronov (1967).

El origen del Sistema Solar, y en general, la formacién de los sistemas planetarios
en el universo es un problema fundamental de la astronomia contemporanea. Cualquier
modelo sobre la formacién de los sistemas planetarios debe cumplir con ciertos requisitos
minimos, los cuales son fundados en las observaciones; por ejemplo, minimamente debe
ser capaz de reproducir los movimientos orbitales observados y las distancias entre los
miembros del sistema que se quiere explicar. Sin embargo, el estudio de la formaciéon
planetaria es mucho mas extenso, abarcando el estudio de las abundancias quimicas, las
teorias de formacién estelar, las interacciones gravitatorias mutuas, entre otras. Asi, la
tarea se vuelve muy compleja.

El primer laboratorio planetario, y de hecho, el mas completo al alcance es el Sistema
Solar, el cual puede arrojar pistas muy importantes en cuanto a como debe ser el proceso
de formacién. El estudio de la formacién del Sistema Solar no es una tarea reciente.
Desde la antigiiedad se viene estudiando este asunto, si bien no siempre con el rigor
cientifico necesario. El paradigma actual sobre la formacién de nuestro Sistema Solar
y en general sobre la formacién planetaria comenzé a plasmarse con las ideas de los
grandes pensadores Kant y Laplace en el siglo XVIII. Estos autores proponian la llamada
“Hipétesis Nebular” (ver por ejemplo Armitage 2010), la cual estd basada en la idea de
una nube de gas primordial, la cual se condensa y forma planetas. Mediante modelos
astrofisicos, por ejemplo los de Machida & Matsumoto (2010), hoy se sabe que tales
discos se forman naturalmente como un subproducto de la formacion estelar. Ademas,
existe abundante bibliografia que da cuenta de la existencia de tales discos alrededor de
estrellas de presecuencia principal en nuestra galaxia, por ejemplo Mamajek (2009).

Segin el paradigma actual sobre formacién planetaria (ver por ejemplo Lissauer 1993),
se piensa que los planetas son formados a partir de la acreciéon de planetesimales. Ade-
mds, se sabe que para formar planetas gigantes es necesario que esta acrecion sea su-
ficientemente veloz como para permitir acreciéon de gas una vez formados los nicleos
protoplanetarios. Esto significa que los nucleos de los planetas gigantes deben formarse
al menos cuando el disco de gas ain estd presente alrededor de la estrella.

15



2. Interaccion Planeta-Disco

La interaccién dindmica entre un embrion planetario y el disco en el cual se forma tiene
consecuencias importantes sobre la evolucién de los elementos orbitales del planeta (ver
por ejemplo Goldreich & Tremaine 1979). Esta interaccion se produce a través de la fuerza
gravitatoria ejercida entre ambos cuerpos si el cuerpo protoplanetario es suficientemente
masivo, mientras que en las etapas iniciales de formacién, cuando los planetesimales son
suficientemente pequenos, la interaccién se produce a través de fuerzas viscosas con el
gas. La dindmica del sistema puede ser modelada asumiendo un disco de materia y un
cuerpo puntual, sumergido dentro del disco. La interaccion principal entre ambos es un
intercambio de momento angular, el cual constantemente fluye de un cuerpo hacia otro.
En general el torque neto ejercido sobre el protoplaneta es no nulo, lo cual genera una
migracién orbital (Ward 1986).

Un hecho notable es que la interaccién planeta-disco ha sido estudiada ampliamente
utilizando la teoria lineal, y mas recientemente a través de teorias no lineales en simu-
laciones numéricas. En la teoria lineal de Goldreich & Tremaine (1979), el potencial
planetario es desarrollado en una serie de Fourier. Para cada armonico, la respuesta del
disco es determinada por una ecuacién de onda lineal e inhomogenea, la cual genera
resonancias a diferentes radios. El momento angular es intercambiado entre el disco y
el protoplaneta principalmente en la vecindad de lo que se conoce como resonancias de
Lindblad y la resonancia corrotacional. Estos autores dieron una expresién analitica para
el torque neto ejercido entre el disco y el cuerpo puntual. Una limitacién importante en
esta teoria es que el disco es tratado como bidimensional.

Una mejor aproximacion es desarrollada en el trabajo de Tanaka et al. (2002), quienes
utilizan también el modelo lineal, pero tienen en cuenta los efectos de la tercer dimension.
Estos autores obtienen la mejor cuantificacién conocida hasta ahora del torque sufrido
por un planeta sumergido en un disco tridimensional localmente isotermo.

2.2. Colapso de la nube primordial y formacién del disco

Es sabido que la formacién estelar ocurre como consecuencia del colapso de una nube de
gas y que este colapso se inicia como consecuencia de una sobredensidad local. Cuando la
nube no presenta rotacién, el colapso ocurre con simetria esférica y no contiene aspectos
de gran interés. En este caso, toda la nube se encuentra en caida libre sobre si misma,
y formarfa un objeto compacto esférico si existiesen colisiones o disipacién entre las
particulas de la nube. Sin embargo, en general, una nube de gas presenta una pequena
rotacion, la cual produce efectos muy interesantes en su evolucién posterior.

Segiin Hartmann (2009) el colapso de la nube primordial puede ser detenido principal-
mente por dos razones:

1. Aumento de la temperatura del gas a un punto en el que la energia térmica del
mismo sea comparable con la velocidad de escape del sistema. En otras palabras,
que la presion de la nube sea comparable a la gravedad. Simulaciones numéricas
sugieren que esto ocurre en regiones mucho mas pequenas que la nube inicial, donde
la profundidad éptica de la nube es suficientemente grande como para atrapar la
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2.2. Colapso de la nube primordial y formacién del disco

energia radiante liberada del material que contintia cayendo.

2. Flujo de momento angular. El momento angular del material en caida hace que la
materia tienda a agruparse en regiones exteriores.

Cuando la rotacién inicial es no nula, y existe algtin mecanismo disipativo, el resultado
luego del colapso es la formacién de un disco rotante de gas. En los comienzos del colapso,
la fuerza de presién puede ser despreciada (en primera aproximacién) frente a la fuerza
gravitatoria, por lo que el material se encuentra practicamente en caida libre bajo la
accién de la gravedad (ver Hartmann 2009 p. 65).

Por lo tanto puede suponerse, a fin de realizar una simple estimacién, que el tiempo de
formacion del disco puede ser aproximado por el tiempo de colapso de la nube esférica
sobre si misma.

2.2.1. Tiempo de caida

Segin Nelson (2010), el tiempo de caida de la nube sobre si misma puede ser apro-
ximado por el tiempo de caida libre de la siguiente forma. Una particula depositada a
un radio R, con excentricidad e = 1 (érbita radial) que cae libremente puede ser inter-
pretada como una particula que estd en érbita circular a un radio R, /2. En efecto, un
particula con e = 1 a un radio R, presenta una distancia apocéntrica (considerada como
la condicién inicial) R, = a(1+e), lo que da un valor para el semieje a = R, /2.

Aplicando la tercer ley de Kepler:

27t(R,/2)%/2  mR3/?

P = —
vVGM 2GM

(2.1)

donde G, M son la constante de gravitacion universal y la masa central respectivamente.
El tiempo de caida de la particula (hacia el centro) serd t. = %P, por lo tanto:

3/2
t = (Rn)”” (2.2)
8GM

Asi, para estimar el tiempo de formacion es necesario conocer las dimensiones iniciales
de la nube, es decir, R,;. Para una estrella de masa solar, la nube primordial tiene un
tamaifio del orden de 0.1 pc, por lo que el tiempo de colapso para el disco es ~ 10° afios.
Es asi que el colapso resulta muy veloz.

En el caso de no poder ser despreciada la presion, el efecto de ésta sobre el tiempo de
colapso es incrementarlo. Sin embargo, en la gran escala, cuando la nube es suficiente-
mente fria y poco densa, la aproximacion es buena.

Es interesante notar que ya que el tiempo de caida libre escala como f. o p‘l/ 2,
una esfera de densidad uniforme colapsara toda junta hacia el centro al mismo tiempo
(siempre que la presién sea despreciada). Por lo tanto, se concluye que las capas exteriores
llegan con mayor velocidad al centro que las més interiores.
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2. Interaccion Planeta-Disco

2.2.2. Dimensiones del disco

También es posible estimar las dimensiones del disco a partir de algunas hipdtesis
adicionales, las cuales son movimiento kepleriano y conservacién del momento angular.

Un elemento de masa dm a un radio r del centro de rotacién de la nube posee cierta
cantidad de momento angular |, dada por la expresion:

J =dm r*Q (2.3)

donde r y () son respectivamente la distancia respecto del eje de rotacién y la velocidad
angular de la nube.

Cuando el disco es formado, se espera que posea un perfil de velocidad kepleriano en
torno a la estrella central, (es decir, que la trayectoria provenga del problema de dos
cuerpos para cada particula) por lo que si el disco tiene un radio Ry, se satisface que:

GM.,
O(Ry) 5 (2.4)
Con lo cual se tiene:
] = RZQ(R,y) = /GM,Ry (2.5)

Si la nube primordial tiene un radio R;, y el momento angular se conserva, se satisface
que:

R20)y = /GM.Ry (2.6)

con )y la velocidad angular de la nube en r = R,,. Por lo tanto, el radio del disco es:

_ RiO§
GM*

R4 (2.7)

Con esta ultima expresién pueden estudiarse érdenes de magnitud para las dimensiones
del disco. Si se considera una estrella de masa solar, y una nube primordial de 0.1 pc,
con una velocidad angular Q) ~ 107 rad s~ (Bate 1998), el tamaiio tipico del disco
resulta R; ~ 400 UA.

2.2.3. Formacion del disco

El gran tamafio de la nube inicial implica que aunque posea una pequena rotacién, por
conservacion de momento angular, la materia en caida libre hacia el centro terminara en
un disco, el cual serd soportado por la misma rotacion.

18



2.2. Colapso de la nube primordial y formacién del disco

Figura 2.1.: Geometria de la érbita de un elemento de masa de la nube.

El modelo mas sencillo que puede ser propuesto es aquel en el que las fuerzas de presion
son despreciadas y las particulas se encuentran en caida libre sin interactuar entre ellas,
tal cual es planteado por Ulrich (1976).

Por simplicidad, puede suponerse que la mayor parte de la masa se encuentra localizada
en el centro de la nube, y que el gas se encuentra en caida libre hacia el centro. La solucion
del problema de dos cuerpos, referida al plano de movimiento formado por la trayectoria
de la particula es:

_ h*/GM

_ 2.8
r 1—cosu (2.8)

donde « es el d4ngulo de direccién de la particula, medida desde el apoastro' y & es el
momento angular especifico (por unidad de masa). Si la particula proviene del infinito,
es decir, con energia inicial nula, esta solucién es una trayectoria parabdlica.

Si se llama 6y al dngulo entre el plano orbital y el eje de rotacién del sistema (ver figura
2.1), la transformacién del plano orbital (r,«) al sistema (7,0, ¢) definido a partir de la
rotacién del sistema viene dada por:

cosf = cosbpcosu (2.9)
fang — on« (2.10)
¢ = sin @ '

Es sencillo demostrar que el momento angular & puede ser escrito como:

1y se relaciona con la anomalia verdadera f como a = f £
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2. Interaccion Planeta-Disco

h =1t (2.11)
Derivando (2.8) y utilizando (2.11) se tiene que:

7= GTMSian (2.12)

Elevando al cuadrado (2.12) y utilizando (2.8) y (2.11), se tiene que la velocidad radial
de la particula es:

GM GM cosf
2_ 2 __sM 2.1
;=7 . (14 cosu) . (1 + cos(?o) (2.13)

La velocidad meridional puede ser calculada como:

. de . hde
vg =10 =r—i = ——

de  rda (2.14)

donde se ha utilizado que & = h/#%. Por lo tanto:

1/2 1/2
0 0
vg = <GM> (cos By — cos6) <W) (2.15)
r cos 0 sin” 6

Por ltimo, la velocidad azimutal es:

o de ko dg
vy = rsinf¢p = rsm(J%rx = smeda (2.16)
Por lo tanto:
1/2 1/2 .
0p = % 1 cosf s1.n€0 (2.17)
r cos by sin 6

Es conveniente ademas calcular el momento angular respecto del eje de rotacién de la
nube:

H = hsin 6y (2.18)

Por lo que la trayectoria de la particula puede ser escrita como:

r_( H? > 1/GM

sin®6y ) 1 —cosf/ cosby

(2.19)
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2.2. Colapso de la nube primordial y formacién del disco

Si se supone que la nube tiene un radio inicial ry y rota con una velocidad angular
uniforme )y, se tiene que:

H = r3Qsin’ 6y (2.20)
definiendo la cantidad r, = réQ% /GM, finalmente la trayectoria de la particula puede
ser escrita como:

r sin? 6y (2.21)

e - 1 — cos8/ cos by

Figura 2.2.: Lineas de flujo del material que se encuentra en caida libre. Las lineas de flujo muestran
intervalos iguales en cos 6, desde 6y = 0,1 hasta 6y = 0,9. Estos intervalos se corresponden
con igual cantidad de masa inicial. Se observa como el material tiende a apilarse hacia el
borde r¢. Figura de Hartmann (2009).

Las lineas de flujo de materia de la nube en un plano meridional pueden verse en
la figura (2.2). Las particulas provenientes de latitudes altas poseen pequenio momento
angular, por lo que su trayectoria es muy similar a una trayectoria radial. Las particulas
provenientes de bajas latitudes tienden a apilarse cerca del borde r.. Un hecho interesante
es que todas las lineas de flujo atraviesan el plano ecuatorial dentro de R = r,.

La densidad de la nube puede ser calculada asumiendo que la materia cae hacia el
centro en estado estacionario. Una figura de la densidad puede verse en la figura (2.3).
En ella pueden verse curvas de nivel de la densidad en un plano meridional. Se observa
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2. Interaccion Planeta-Disco

ZIr,

Figura 2.3.: Lineas de isodensidad para la solucién de colapso rotatorio. Cada curva representa un
incremento de densidad en un factor 21/2 y crece hacia el centro. Se observa el aplanamiento
de la densidad cerca del plano ecuatorial. Figura de Hartmann (2009).

que la densidad es practicamente esférica a grandes distancias mientras que en R < 7, se
aplana.

Dentro de . la densidad se incrementa rapidamente mientras el radio decrece, y su
forma funcional es p r~3/2 (Hartmann 2009).

La solucién es completamente simétrica respecto del plano ecuatorial. Por este motivo,
el material que proviene de ambos polos presenta igual velocidad en magnitud pero sus
velocidades polares tienen direcciones opuestas. Esto significa que el material proveniente
del hemisferio norte se encuentra con el material proveniente del hemisferio sur en el
ecuador, donde se forma una regién discontinua en la velocidad del gas. Esta region es
una onda de choque (shock), la cual es un mecanismo de eficiente disipacion. Si el gas se
enfria rapidamente luego del shock, como se espera para la mayoria de las condiciones,
el resultado final es la formacién de un disco gaseoso alrededor del ecuador estelar.

2.3. Formacion planetaria

Dos mecanismos generales han sido propuestos para explicar la formacién de planetas:
acrecién de ntcleos e inestabilidad gravitacional del gas. En el modelo de acrecién de
nucleos, un cuerpo sélido generado a partir de colisiones acumulativas crece hasta que
adquiere un tamafio suficiente como para acretar el gas que hay alrededor de él (ver
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2.3. Formacion planetaria

por ejemplo Lissauer & Stevenson 2007) mientras que la inestabilidad gravitacional es
un caso de fragmentacion del disco. Un modelo hibrido postula que la fragmentacion
gravitatoria ocurre en capas densas de polvo, formando nicleos rdpidamente.

Msés alld de la evidencia de un niticleo en Saturno y la posibilidad de un nicleo en
Jupiter, el modelo de acrecién de nucleos es quizas el que mas se adapte para explicar la
formacion planetaria. Sin embargo, presenta dos problemas importantes. Por un lado, la
formacion de planetesimales de tamanos del orden del km a partir de particulas del orden
del cm es un proceso dificil de explicar, principalmente debido a que la gravedad entre
particulas en esta etapa no es importante. Por este motivo es necesario recurrir a otro tipo
de fuerzas de interaccion, por ejemplo eléctricas. Por otro lado, los cuerpos con diferentes
tamafios, en general presentan diferentes velocidades debido a la viscosidad del gas, por
lo que colisiones entre ellos son méas bien destructivas que acretoras o constructivas.
Sin embargo, varios modelos de concentracién de polvo podrian ayudar a reducir la
velocidad relativa entre particulas y a incrementar la densidad, quizés a través de vértices
o remolinos en el disco o en otras estructuras turbulentas (Klahr & Bodenheimer 2006).
Asi, una vez formados los planetesimales del orden del km, las colisiones entre ellos son
capaces de generar planetas terrestres y nicleos de planetas gigantes en escalas de tiempo
relativamente cortas. Cuando estos cuerpos son suficientemente masivos es posible que
capturen una atmosfera la cual puede tener una masa del orden de varias veces la masa
del nicleo (ver por ejemplo Pollack et al. 1996).

Cuando el proceso es suficientemente rapido como para acretar algunas masas terrestres
mientras el disco de gas ain estd presente, entonces la acrecién de gas sobre el ntcleo
puede ser muy eficiente y se forma asi un planeta gigante gaseoso. Por otro lado, si la
acrecién es mas lenta, o se produce en la regién interior a lo que se denomina linea del
hielo, entonces el resultado es un planeta pequeno rocoso (Beaugé et al. 2010).

Otra alternativa fue sugerida por Goldreich & Ward (1973). Estos autores sugirie-
ron que los planetesimales podrian formarse por inestabilidad gravitacional. El modelo
consiste en la condensacién de particulas de polvo desde la nebulosa primordial. Estas
particulas se depositan dentro de un disco delgado, el cual es gravitacionalmente ines-
table. Asf, una primer generacién de planetesimales, con un radio del orden de 10~ lcm
pueden formarse a partir del disco de polvo por colapso gravitatorio en un lapso de tiempo
~ 1 ano. Estas particulas aiin son gravitacionalmente inestables, por lo que se agrupan
en nucleos. La posterior contraccién de estos ntcleos se debera al amortiguamiento del
gas circundante. Luego de unos cientos de anos, estos ntcleos forman planetesimales del
orden de los 5 Km. A partir de este punto, la acrecién de nicleos se vuelve efectiva.

Sin embargo, la efectividad de este modelo estd puesta en duda. Por ejemplo, Yamoto
& Sekiya (2004), investigando la inestabilidad gravitacional de una capa de polvo de un
disco protoplanetario no uniforme en densidad hallaron restricciones para la formacién
de planetesimales por este efecto. Otro problema es la turbulencia en el plano del disco, la
cual puede inhibir la aglomeracién de material. Esta turbulencia puede mezclar el polvo
con el gas, evitando asi la formacién de una capa densa como para que la inestabilidad
gravitacional ocurra (Michikoshi et al. 2010; Weidenschilling 1980).

Otro mecanismo propone la formacién de planetas gigantes por inestabilidad gravita-
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2. Interaccion Planeta-Disco

cional del disco de gas (Boss 1997). Segun este modelo, el disco se fragmentaria direc-
tamente en un planeta gigante. La principal ventaja de este modelo es la velocidad con
la que puede producirse, por lo que permite la formacién de los planetas en escalas de
tiempo muy cortas (~ 10° afios). Los problemas presentes en este modelo son que la frag-
mentacion del disco depende de forma muy sensible de las propiedades de enfriamiento
del disco. Por otro lado, los fragmentos obtenidos en simulaciones numéricas son mas
masivos que los planetas gigantes conocidos.

2.4. Migracion planetaria

El periodo orbital extremadamente corto de 51 Pegasi (Mayor & Queloz 1995) y de
otros planetas masivos cercanos a la estrella central (Jupiters calientes) plantean un
problema para las teorias de formacién planetaria, no sélo porque tales sistemas son
poco parecidos al Sistema Solar, sino mas bien porque las altas temperaturas en los
discos protoplanetarios en radios cercanos a la estrella impiden la formacion in situ de
estos cuerpos.

Modelos de discos de Bell et al. (1997) muestran que para una estrella T tauri tipica
con una tasa de acrecién de M ~ 1078 M, /afio, la temperatura interior a 0.1 UA excede
los 1000 K, lo cual destruye hielos e incluso el polvo. Por lo tanto, al menos los nicleos
de estos planetas calientes deben haber sido formados en otros lugares, y luego haber
migrado hacia adentro.

Una posible respuesta puede provenir de la interaccién entre embriones planetarios
y el disco de gas. Torques gravitacionales entre un planeta y el disco protoplanetario
dan como resultado una migracién orbital del planeta y modifican la estructura de la
densidad del disco. Es muy probable que este tipo de migracién orbital juegue un rol
muy importante en la formacién y evolucion posterior de sistemas planetarios. De hecho,
quizés la mejor prueba de que la migracién orbital existe en las etapas tempranas sea el
descubrimiento de cuerpos planetarios tan cercanos a su estrella.

En la actualidad son conocidos tres mecanismos principales para producir una migra-
cion planetaria en las etapas primordiales, que comunmente son llamados migracion de
tipo I, II, y IIT y todas deben su origen a interacciones gravitacionales mutuas entre el
embrién planetario y el disco de gas.

La migracién orbital implica una pérdida de momento angular del protoplaneta, el
cual por las leyes de conservacién debe ser depositado sobre el gas. El planeta perturba
al gas y el momento angular se intercambia en regiones donde existen resonancias entre
el movimiento orbital del disco y el movimiento orbital planetario. Para una cantidad
pequenia de perturbadores poco masivos, las interacciones generan una onda de densidad,
la cual forma una espiral en el gas y no es lo suficientemente intensa como para perturbar
significativamente la densidad superficial promediada azimutalmente. Asi, la tasa de mi-
gracién es controlada por la suma de los torques ejercidos desde las resonancias internas
y externas, conocidas como resonancias de Lindblad y las resonancias corrotacionales,
que en general son no nulos. La onda exterior que se forma se lleva momento angular del
cuerpo, mientras que la onda interior afiade momento angular sobre éste. Como resultado
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2.5. Migracion de tipo I

de este intercambio de momento angular, el planeta migra hacia la estrella (Ward 1997)
v la escala de tiempo migratoria es extremadamente corta para masas del orden de 10
masas terrestres. Esto es un problema importante para el modelo de acrecién de nticleos
para formar planetas gigantes como Jupiter. Una posible solucién a este problema es la
presencia de ntcleos significativamente menores que 10M7jpq, los cuales tendrian una
rapida acrecién de gas y formarian planetas gigantes antes de caer a la estrella. Otra for-
ma de esquivar el problema seria la reduccién de la migracién de tipo I por interacciones
con un disco turbulento, lo que daria como resultado una migracién de camino aleatorio
(random-walk) (Nelson & Papaloizou 2004). Sin embargo, la migracién en un disco lami-
nar es sélo dirigida por la asimetria existente entre el torque interior y el torque exterior.
Este tipo de migracién se conoce como Migracién de tipo I y es muy bien entendida. Los
céalculos numéricos y analiticos en este caso concuerdan, lo cual es un hecho notable dada
la complejidad del problema.

Cuando la masa del protoplaneta es suficientemente grande (~ Jupiter), la perturba-
cién es tan importante que es capaz de repeler el gas de una regién anular alrededor de la
6rbita planetaria. Asi, se forma un vaciamiento del disco (gap) en el cual la densidad se
ve reducida notablemente respecto de las regiones circundantes. Para planetas con una
masa igual o mayor a la masa de Jupiter, el gap llega incluso a evacuarse completamente.
La localizacién de los bordes (interior y exterior) del gap se determina a partir del balance
entre el momento angular intercambiado por el planeta (el cual tiende a abrir el gap) y la
viscosidad del disco protoplanetario (la cual tiende a cerrar el gap). En la mayoria de las
circunstancias este balance actiia bloqueando al planeta, el cual migra en una escala de
tiempo igual al tiempo viscoso del disco. Esto es conocido como migracion de tipo II, la
cual depende fundamentalmente de la eficiencia del transporte del momento angular en
el disco. La existencia de numerosos planetas masivos cercanos a su estrella demuestra
que la migracién de tipo II juega un rol importante en las etapas primordiales.

La migracién de tipo III involucra torques producidos por el material que fluye a través
del radio coorbital. Ya que la estructura del disco y el flujo de material es complicado en
esta regién, existe incertidumbre sobre el comportamiento. La migracién puede ser hacia
adentro o hacia afuera y muy réapida. Es sabido que no es importante en discos poco
masivos, por lo que sera descartada del resto del trabajo.

2.5. Migracion de tipo |

En la migracién de tipo I, la perturbacién inducida por el planeta sobre el disco de gas
es pequenia, y el torque neto sufrido por el planeta tiene una pequena dependencia con la
microescala del disco. En particular, la viscosidad (el pardmetro menos conocido en los
modelos de discos protoplanetarios) actia sélo indirectamente a través de su influencia en
la magnitud del gradiente radial de densidad y de la velocidad del sonido. Generalmente,
el torque neto es proporcional a la masa planetaria al cuadrado, por lo que la escala de
tiempo de la migracién es inversamente proporcional a la masa, T « M; 1 Por lo tanto,
la migracién de tipo I crece y se torna mas importante mientras mas masivo es el cuerpo,
alcanzando el valor méximo justo en un valor anterior a la apertura del gap descripto en
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2. Interaccion Planeta-Disco

la seccién anterior.

Lo interesante de este tipo de migracion es que si se acepta el modelo de acrecion de
nucleos, siempre esta presente en los protoplanetas o embriones planetarios, por lo que el
estudio de las escalas de tiempo de este proceso es crucial para comprender la formacién
de sistemas planetarios.

Afortunadamente, como las perturbaciones son pequenas (por definicién de migracién
de tipo I), la linealizacién de las ecuaciones provee resultados analiticos que concuerdan
muy bien con las simulaciones numéricas no lineales.

2.5.1. Calculos analiticos

El calculo mas simple del torque ejercido en la migracién de tipo I es debido a Goldreich
& Tremaine (1979), quienes desprecian los efectos de la presién del disco cercano al
planeta, y por lo tanto, dicho cédlculo es valido para érdenes de resonancias bajos.

El intercambio neto de momento angular ocurre en lugares muy particulares del disco,
los cuales se localizan en las llamadas resonancias de Lindblad.

En esta aproximacién, las resonancias de Lindblad ocurren en un radio en el cual la
frecuencia de epiciclo k¥ es un multiplo entero de la velocidad angular en un marco de
referencia en el cual el planeta tiene una velocidad angular ():

D(r) = x> —m* (Q — Qp)z =0 (2.22)

donde m es la masa planetaria y Q3 = Q)(r) es la velocidad angular del disco.
Para un disco kepleriano se satisface k = (), por lo que las resonancias se encuentran
a un radio:

1 2/3
ry = (1 + m> p (2.23)

donde 1, es el radio orbital planetario. El menor orden resonante ocurre en v = 1,587r,
y en r = 0,630r).

Las resonancias con r < r, anaden momento angular al planeta, mientras que las de
r > rp le quitan momento angular. El torque ejercido Ty, en cada resonancia puede ser
computado en términos de una funcién de fuerza p,, (Masset 2007):

Ty = —nszlpim (2.24)

donde X es la densidad superficial del disco y la forma explicita de 1, puede ser hallada
en Goldreich & Tremaine (1979). Luego, el torque neto se obtiene sumando el torque
ejercido en cada resonancia. En este régimen, el comportamiento del gas cercano al
planeta, donde ¥, es importante, es critico.

Para las resonancias de Lindblad, el resultado es que el torque dominante es ejercido
por nimeros de onda m ~ r,/h, donde h es la escala vertical del disco, la cual viene dada
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2.5. Migracion de tipo 1

Figura 2.4.: Onda de densidad generada por un cuerpo teliirico sumergido en un disco gaseoso. La
evolucién es de izquierda a derecha y de arriba hacia abajo. La simulacién fue realizada
con el c6digo FARGO. La relacién de aspecto h del disco es 0.03. Cuando la masa del
planeta es incrementada, la perturbacién aumenta. Un ejemplo de una gran perturbacién
puede verse en la figura 2.5.

como una relacion entre la velocidad del sonido c¢g y la frecuencia planetaria, dada por
h = cs/Qp. Ward (1997) demostré que una rapida migracién ocurre en este régimen para
cualquier modelo de disco protoplanetario en el cual la velocidad del sonido decrece con
el radio. Es interesante notar que el trabajo de Ward (1997) considera los efectos de la
presién. El torque corrotacional (en general una cantidad positiva), el cual es nulo para
discos con densidad superficial ¥ & r—3/2, puede alterar la magnitud del torque, pero en
general no es lo suficientemente potente como para cambiar el sentido de la migracién.

La observacién de que la contribucién al torque total que sufre el planeta por parte del
gas proviene de regiones cercanas al planeta, implica que simulaciones bidimensionales
del disco son en general inadecuadas, incluso para discos delgados. Es asi que efectos
fisicos nuevos pueden entrar en juego al considerar la tercer dimensién.
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2. Interaccion Planeta-Disco

Tanaka et al. (2002) calcularon la interaccién entre un planeta y un disco tridimensional
isotermo verticalmente. Estos autores tuvieron en cuenta el torque corrotacional y el
torque diferencial de Lindblad. Encontraron que el torque total se ve reducido en un
factor 2-3 respecto del modelo bidimensional, sin embargo, la migraciéon contintia siendo
demasiado rapida como para explicar la formacién planetaria segtin el modelo de acrecién
de nucleos. Definiendo el tiempo migratorio como:

r
=1 (2.25)

Tanaka et al. (2002) obtuvieron que, para un disco con perfil de densidad X r—B:

M, M s \?
= (27 +118) 1= s ;! 2.2
A (2.26)

lo cual escala inversamente proporcional a la masa planetaria y a la densidad local.
Como el término entre paréntesis es la escala de altura, el tiempo decrece rapidamente
para discos delgados. Aunque en estos calculos la hipdtesis isoterma es muy fuerte, la
expresién anterior es conocida como la estimacién estandar para el ritmo de decaimiento
para migracion de tipo 1.

Un hecho interesante de remarcar es que la ecuacion (2.24) es independiente del proceso
fisico que transporte el momento angular desde las resonancias. Por hipdtesis, debe haber
materia en aquella regién. En el caso particular donde el momento angular es transpor-
tado a través de ondas de presion, la relacién de dispersién para las perturbaciones sobre
el disco es (ver por ejemplo Masset 2007):

@* = k% + 2k? (2.27)

con k el vector de onda de la perturbacién. De esta relacién se deduce que no pueden
existir tales ondas en una banda centrada en el radio corrotacional, por lo que ondas de
presion no son capaces de remover momento angular de las regiones corrotacionales.

El momento angular intercambiado en la resonancia corrotacional es un proceso muy
diferente a lo que ocurre con las resonancias de Lindblad, ya que las ondas de presion
que podria evacuar el momento angular de la regién corrotacional son evanescentes.

El proceso fisico por el cual se intercambia momento angular en esta region es el
movimiento del fluido a lo largo de islas de libracién. Tantas islas como nimero de onda
de la perturbacién.

La escala de tiempo de la libracién es mucho mayor que el tiempo orbital. Como
consecuencia, el elemento de fluido librante puede ser pensado en movimiento circular (en
un sistema no rotante) en escalas de tiempo orbital. Por lo tanto, estos elementos librantes
transportan cierta cantidad de momento angular ya que poseen un desplazamiento radial
en escalas grandes de tiempo. Ya que estos elementos de fluido van y vienen de un radio
a otro (islas de libracién), el transporte neto de momento angular tiene media cero en
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escalas de tiempo grandes frente al tiempo de libracién. Ya que el periodo de libracién
depende de la isla en cuestién, es esperable una diferencia de fase entre muchos elementos
del fluido, por lo que el torque corrotacional deberia tender a cero no solo en valor
medio sino también instantaneamente. Esto es conocido como la saturacién del torque
corrotacional. La viscosidad puede extraer momento angular de las islas de libracién y
prevenir de ese modo la saturacion. Esto es posible si la escala de tiempo viscosa de una
isla es menor que la escala de tiempo de la libracién (Ogilvie & Lubow 2003). Mucha
més informacién puede ser hallada en Masset (2007).

2.6. Migracion de tipo |l

Para masas planetarias lo suficientemente grandes, el flujo de momento angular desde el
planeta domina el flujo viscoso. Como consecuencia, el gas es expulsado de las resonancias
de mads alto orden, por lo que la densidad sufre un vaciamiento en las regiones préximas
a 1, formandose asi un gap.

Dos condiciones son necesarias para la formacién del gap (ver por ejemplo Armitage
2010). Por un lado es necesario que el radio de Hill ry del planeta sea comparable al
espesor del disco:

rH = (g>r>h—>q>3(il>3 (2.28)

con g = M,/ M.

Esta condicién es satisfecha para masas del orden Saturno o Jupiter en discos proto-
planetarios usuales. Es decir, g ~ 4 X 1074,

Una segunda condicién para la formacién del gap es que el torque ejercido por el
planeta para remover el gas sea mayor que el torque ejercido por la viscosidad, el cual
tiende a cerrar el gap.

Por un lado, el tiempo caracteristico de cerrado del gap es:

b = (Avr)z (2.29)

mientras que el tiempo de apertura es:

e L (Y (2.30)
T om2q2Q, \ re '

Utilizando que v = acsh (Shakura & Sunyaev 1973) y m = r.Q)./cs e igualando ambas
expresiones, se tiene:

2
Cs 1/2 2.31
0> (i) o 231)
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2. Interaccion Planeta-Disco

Figura 2.5.: Formacién de un gap en un disco de gas. La evolucién es de izquierda a derecha y de arriba
hacia abajo. Simulacién realizada con el cédigo FARGO. La relacién de aspecto h del disco
es 0.05. La masa planetaria es 3 veces la masa de Jupiter.

Para parametros de disco h/r ~ 0,05, & ~ 1072, la condicién para la apertura del gap
es g~ 1074

Combinando ambos requisitos, concluimos que un planeta con la masa de Jupiter abre
un gap, mientras que un planeta como Saturno se halla en el limite.

Una vez abierto el gap, las resonancias de Lindblad se hallan en regiones donde no
existe materia y lo mismo ocurre con la resonancia coorbital, por lo que no puede haber
un intercambio de momento angular a través de ellas. Por lo tanto se espera que el planeta
migre junto con el disco, a una velocidad dada por la solucién de acrecién radial, la cual
es mas lenta que la velocidad dada por la migracién de tipo 1.

La tasa de migracién viscosa es:

dr v
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por lo que el tiempo migratorio sera:

r2

Tmig ~ ; (233)

Si se considera My, ~ Mj, h = 0,04, « = 6 X 1073, y una condicién inicial a 5 UA, la
migracién ocurre en un tiempo T ~ 1,6 x 10° afios, lo cual es mas lento que la migracién
de tipo 1.

2.7. Cavidad interna en un disco de gas

En esta seccién se considerara la formacién de una cavidad en un disco de gas debido
a interacciones con la estrella central. Es importante entender qué parametros entran en
juego para poder estimar de alguna forma el tamano de la cavidad en estrellas diferentes.
Esta seccion se coloca como una justificaciéon de las condiciones de contorno empleadas
en los problemas que seran resueltos en los préximos capitulos.

Se seguira el desarrollo realizado por Nelson (2010) en el cual se plantea la formacién
de una cavidad sélo por interaccién del disco con la magnetésfera estelar.

2.7.1. Interaccién del disco con la Magnetosfera estelar

Supongamos que la estrella central tiene un campo magnético. Ademads supongamos
que la estrella central gira con una frecuencia angular w y que las lineas de campo estan
forzadas a girar con la misma velocidad (congelamiento). El campo interactia con el
disco, y el resultado de esta interaccién es un torque neto sobre las particulas del disco,
el cual las aleja de la region central. Por esta razén las zonas cercanas a la estrella
deben ser mucho menos densas. Supongamos que la estrella inicialmente es un dipolo
axisimétrico. Si w > Q(r), con Q la velocidad angular del disco, entonces el campo
magnético poloidal es convertido en toroidal, por lo tanto una componente azimutal de
campo es generada (By). Veamos como estimar el torque:

La fuerza magnética por unidad de volumen que actiia sobre el disco es:

F=]xB (2.34)

Donde F es la fuerza, J es la corriente y XB es el campo magnético.
Para calcular el torque, es necesario conocer Fy. En coordenadas cilindricas, la com-
ponente de (] x B)y es:

Fy = J.Br — JrBz (2.35)
Por la ley de Ampere:
10B, 9By
Holr = R 9 T2 (2.36)
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2. Interaccion Planeta-Disco

10(RBy) 109Bg

Holz = R OR R 9 (2.37)

Asumiendo que el campo es axisimétrico:

Br 9(RBy) B, 9By
Fy= =

= 2.
‘uoR dR * Ho 0z ( 38)

por lo tanto el torque por unidad de volumen es:

Bz d(RBs) RB, 0B
T:R(]xB)g,,:y—]; aR¢ o az‘” (2.39)

Para un disco delgado se tiene que Bg << By, B, por lo que en primera aproximacion
se puede despreciar el primer término de la ecuacién anterior. Para obtener el torque
total, es necesario integrar sobre todo el volumen del disco.

Si L es el momento angular total del disco, entonces L vendra dado por la integral del
torque:

. H 0o H IS oB
i= / / T 27R dRdz = / / RB:9% 1R dRdz (2.40)
-H Rmin —-H Rmin ]/[O aZ

Ademas, puede suponerse que el campo en z es constante sobre el disco, ya que éste
es muy delgado. Por integracion directa se tiene:

. <~ B.B
L= 4n/ 2220 R2 4R (2.41)
Rmin ]/lo

Para realizar una simple estimacién (érdenes de magnitud), puede suponerse que By ~
R,

3
B. y que el campo es dipolar, es decir: B;(R) = B;(Rx) R) , donde R es el radio de

la estrella central. La tasa de cambio del momento angular es entonces:
j _ 4mBI(R.) RY
3 Ho R3

(2.42)

La acrecién de la masa contenida en lo que serd la cavidad interna se producira cuando
exista un desbalance entre el torque viscoso y el torque magnético (el torque viscoso es una
cantidad negativa mientras que el magnético es una cantidad positiva). En particular, el
borde de la cavidad vendra dado por el equilibrio entre ambos torques. El torque viscoso
puede escribirse como:
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dm/dt-1e-8
dm/dicte-7 ——
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Figura 2.6.: Curvas dadas por (2.46), las cuales localizan el radio de la cavidad R,,;, en un disco gaseoso
para diferentes valores de acrecién. La masa y el radio estelares son iguales a los solares.

. Q0
I = —2nR%vE=—2 2.4
TRWVE— (2.43)

donde v es el coeficiente de viscosidad, £ es la densidad superficial del disco y () es la
velocidad angular del disco. Para el borde de la cavidad entonces debe satisfacerse la
relacién:

0 47 B2(R,) RS
- (27‘[R3VZdR> = ?ﬂ 2(R) o (2.44)
Rmin Ho min

donde R,,;;, es el lugar de equilibrio del torque. Este sitio serd el lugar en donde termine
el vacié central.

Utilizando que el disco tiene movimiento circular (ie: Q(R) = v/GM./R ) y que la
tasa de acrecién de materia estd relacionada con la viscosidad a través de la relacién
n >~ 37TV, se tiene que:

2/7
Ko _ (420" 215

que puede reescribirse en término de constantes fisicas como:
Ruin _ g (BRI (R i\ M (2.46)
R, 1 Tesla Rs 10 8Mpoyr—1 Mg '

33
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Esta expresién permite estimar el semieje en el cual debe encontrarse la cavidad interna
en un disco protoplanetario, y por lo tanto, como se vera en el siguiente capitulo, el lugar
en donde puede encontrarse la trampa planetaria.

La utilizacién de esta expresiéon para obtener resultados no es sencilla. La mayor difi-
cultad radica en la incertidumbre en cuanto al valor de los campos magnéticos estelares
en estrellas de presecuencia principal. Campos magnéticos que difieren solo en un érden
de magnitud escalan de forma considerable el problema. Esto puede verse en la figura
2.6).

En el capitulo 5 se vera que las cavidades alrededor de otras estrellas de tipo solar
tienen un valor minimo compatible con ~ 0,03 UA, por lo que esto arroja un valor
posible para los pardametros estelares involucrados. Asumiendo una tasa de acrecién de
10*8M@ /ano, los campos magnéticos en estrellas de presecuencia principal deberfan ser
del orden ~ 1072,10~! T, lo cual est4 en buen acuerdo con las observaciones (Machida
et al. 2007). No debe olvidarse que este valor proviene de una sencilla estimacién indirecta
utilizando un modelo muy simplificado de interaccién con la magnetdsfera estelar y de
observaciones exoplanetarias.

2.7.2. Resumen

En este capitulo se presenté de forma muy breve el paradigma actual sobre formacion
planetaria, explicando cuales son las principales ideas referidas a la formacién de pla-
netas a partir de una nebulosa primordial. Por otro lado, se presentaron los problemas
fundamentales en cada modelo. Se dieron las ideas elementales que permiten comprender
la formacién de un disco gaseoso a partir de la nube de gas inicial y se estudié el tiempo
caracteristico en el cual ocurre este proceso. También se estim6 el tamano inicial de esta
estructura. Se dieron a conocer los principales problemas referidos a las ideas actuales
sobre formacién planetaria y se estudié una posible solucién al problema referido a la mi-
gracion planetaria. Se presentaron de forma sintética los tipos de migracién en las etapas
primitivas de formacién. También se explicé brevemente un mecanismo que genera un
vaciamiento en la regién central del disco, aspecto que serd de importancia en el siguiente
capitulo cuando se estudien las trampas planetarias. Por otro lado, es interesante notar
que el conocimiento de la estructura de estas cavidades puede resultar de importancia
para la determinacién de los parametros estelares en estrellas de presecuencia principal.
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planetarias

En el capitulo 6 se estudiara el caso de dos cuerpos migratorios, por lo que sera necesario
estudiar la dindmica de dos cuerpos migrantes los cuales interactian entre si.

3.1. Evolucién de dos planetas resonantes

En particular, se estudiard la evolucion de dos cuerpos planetarios resonantes, ya que
serd el caso de interés en las secciones siguientes. Se seguird el desarrollo de Gomes (1998).

3.1.1. Ecuaciones de movimiento

Si se considera el problema de tres cuerpos plano, en el cual hay una masa primaria m
y dos masas secundarias my y mp, las cuales se perturban mutuamente y orbitan de forma
coplanar, el conjunto de variables candnicas adecuadas para su estudio es (L, G — L, A, @),
donde L = (ua)'/? y G = L(1 —€*)'/2, con a el semieje, e la excentricidad, A la longitud
media, @ la longitud del periastro y u ~ 7ym, con 7 la constante de gravitacién universal.
Se supondra que mj es el cuerpo interior.

Las ecuaciones que deben satisfacer las masas m; son:

LR
e
. . OR;
7. =
Gj —L; 20, (3.1)

con j = 1,2. R; es la funcién perturbadora correspondiente al cuerpo i-ésimo, la cual

viene dada por la expresion:
1 I1.I2
Ri = ij 3 (3'2)

|ty — 11| - s

con j # i. Puede verse que hay dos términos, el primero comunmente llamado término
directo R, y el segundo, llamado término indirecto RD.
La expansién en serie de Fourier de la perturbacion es:

35



3. Interaccién de dos planetas y trampas planetarias
Rj =) Ci (ar,e1, a2 e2) cos by (3.3)
1
con ¢ dado por:

¢i = pir1 — qida — k1,i@01 — ko, i@ (3.4)

Por la propiedad de D‘Alembert (ej. Murray & Dermott (1999)), pi, qi, k1,i, k2 son
enteros y satisfacen que:

pi—qi—kii—kyi =0 (3.5)

Las derivadas de R respecto de las variables angulares son:

R 0K

NS 0

321 _ —Zkl,i%f;l (3.7)
1 i )

Ry ook

Y Zi;ql&l’i (3.8)

0R, R

87(1)2 - _;k2,1T¢ (39)

Puede verse que hay una relacién entre las partes directas de ambas funciones pertur-
badoras:

mled) = mzRgd) (3.10)

Mientras que para la parte indirecta los coeficientes Cf se escriben como:

cl = m2Pic, 3.11
i mZa% qi 1 ( )
2 a2 qi ~

C: = m1—a% T;ici (3.12)

donde los coeficientes C; son comunes a ambas perturbaciones.
En una resonancia de movimientos medios existen enteros p;, q; tal que:
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3.1. Evolucién de dos planetas resonantes

" _Pi

pir+qim =0 =5 1=

(3.13)

lo que da una relaciéon para los semiejes resonantes:

@ N <Tl1>2/3 _ <qi>2/3 (314)
a n3 pi

donde se supuso que m; << M,. Reemplazando en (3.12), en una condicién resonante
se satisface la relacién:

mC} = myC? (3.15)
Por lo tanto, en esta condicién se satisface que:

miRy = myRy (3.16)
con R; la funcién perturbadora completa.

3.1.2. Evolucidon dentro de la Resonancia

Suponiendo que ambos cuerpos se encuentran en una resonancia permanente definida
por un angulo resonante, dado por:

¢ = p)\l — 6])\2 — k1@ — kowy ~ cte (3.17)

las ecuaciones de Hamilton para el momento de Delaunay asociado al semieje pueden ser
escritas como:

jo— R dRy
L P
. R, Ry
L, = 7y = qaq) (3.18)

Segun se vio anteriormente, en el caso resonante se satisface mqR; = myR,. Utilizando
este hecho y las ecuaciones (3.18), se tiene que:

qmlll + pmsz =0 (319)

Ya que interesa el caso en el que existe una migraciéon orbital, es decir, algin torque
que genere un decaimiento orbital, es necesario incluir términos que den cuenta de la
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

variaciéon temporal de L;, los cuales corresponden a términos no conservativos para el
problema de tres cuerpos.

Esta disipacién es anadida directamente a las ecuaciones de Hamilton en forma de
funciones disipativas Sy;:

L= ?91;1 = paalz; + 51,

L, = gfi = —q%lj; + 51, (3.20)
con lo que (3.19) toma la forma:

gmiLy + pmalo = qSp, + pSi, (3.21)

Como se busca una resonancia permanente entre ambos cuerpos, debe satisfacerse la
no existencia de variaciones de semieje relativo entre ellos, esto es:

d (L, 1 /. L. L, L,
(=2 (i,—22i,) =0 e 3.22
dt <L1> Ly ( 2T L 1) — L, L (3:22)

A partir de las ultimas dos expresiones, se obtiene que:

Ly _ Ly _ gmSy, +pmSy, (3.23)
Ly L gmiLy + pmaLy '

Con esto, es posible analizar el caso en el cual la perturbacién S es lo suficientemente
poderosa como para soportar la variacion acoplada de los semiejes de ambos planetas.
Este analisis se puede realizar pidiendo que la variacién del semieje de la masa m sea
nula, es decir:

dLq

T =0 —> qmiSy, +pmySr, =0 (3.24)

por lo tanto:

St my
o () (™M (3.25)
S1, p) \m
Si esta ultima condicién es satisfecha, las variaciones en los elementos orbitales debido
a Sy, seran nulas. Como L; se relaciona de forma directa con el semieje, la condicién
anterior coincide con la condicién necesaria para detener una migracién orbital. Vemos,

que para anular una variacion en el semieje, ambas perturbaciones deben ser de signo
opuesto, o bien deben ser nulas.
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3.2. 'Trampas planetarias

3.1.3. Perturbacién en forma de un torque

En esta seccién se estudia la evoluciéon de dos planetas resonantes sujetos a una mi-
gracién orbital, la cual es generada por un torque neto aplicado sobre ellos.

Interesa hallar el valor del torque que debe ser ejercido sobre el planeta interior de
modo tal que sea posible frenar la migraciéon de ambos cuerpos. Por hipétesis, el planeta
interior es la masa mq, por lo tanto, la perturbacién ejercida sobre my es:

Sp, = ———5i, (3.26)

Existe una relacién Sy, con el torque ejercido sobre los cuerpos. Para hallar esta relacién
se supondra que ambas masas se hallan en movimiento circular, por lo que se prueba, a
partir de las leyes de Kepler y de la definicién de momento angular que:

,Cl' = miLi (3‘27)

Ademas, el torque neto aplicado sobre un cuerpo es igual a la variacién de su momento
angular. Ya que por hipétesis el problema ocurre en el plano, se verifica la relacion escalar:
ac; m'dLi

dt ' dt

=T, (3.28)

con I'; el torque neto ejercido sobre la masa m;. Por lo tanto:

dL Lr_s,

= ,. (3.29)

Introduciendo en (3.25), la relacién que deben satisfacer los torques para la existencia
de equilibrio es:

T =— (Z) Ty (3.30)

Ahora es necesario estimar el torque al que estan sometidos los cuerpos, por lo que se
utilizaran resultados tedricos referidos a las fuerzas sufridas por un protoplaneta sumer-
gido en un disco gaseoso.

3.2. Trampas planetarias

En las secciones anteriores se estudié brevemente la migracién planetaria y se vio que
el tiempo caracteristico de migracién es incompatible con la teoria de formacién maés
aceptada actualmente, el modelo de acrecién de nicleos. Esta rapida migracién es un
problema para explicar la formacién planetaria segin el paradigma actual. En efecto, la
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

formacién de un nicleo planetario es del orden 10°~7 afios (Pollack et al. 1996) mientras
que los tiempos de migracién son del orden de 10>~ afios (Tanaka et al. 2002). Hoy se
conocen mas de 500 exoplanetas y muchos estan méas alejados que a = 0,1, por lo tanto,
la existencia de planetas a estas distancias constituye un problema que necesariamente
debe ser resuelto.

Masset et al. (2006) propusieron la idea de la utilizacién del torque corrotacional a
fin de contrarrestar el torque de Lindblad y de esa forma frenar la migracién de un
nucleo planetario. La idea principal es la fuerte dependencia del torque corrotacional con
las variaciones locales en la densidad del disco. En las regiones donde gradiente es muy
pronunciado, es esperable un torque corrotacional grande. Ya que el torque diferencial de
Lindblad no depende fuertemente de las variaciones locales de densidad, y es opuesto al
torque corrotacional, es esperable que en las regiones donde la densidad presenta grandes
variaciones, exista un punto de equilibrio en el torque, y por lo tanto un frenado de la
migracién.

En el capitulo anterior se vio que en los discos de gas puede generarse un vaciamiento
en la regién central, lo que generaria un salto en la densidad, por lo que esta regién
actuaria como una trampa, evitando la migracién.

En la siguiente seccién se estimara el torque ejercido sobre un cuerpo en regiones del
disco donde la densidad presenta un salto importante.

3.3. Estimando el torque

Es sabido (Tanaka et al. 2002; Masset et al. 2006) que el valor del torque corrotacional
que se ejerce sobre un protoplaneta dentro de un disco de gas es:

d[log (X/B)]

Teock dlogr

(3.31)

donde X es el perfil de densidad del gas y B es el pardmetro de Oort, dado por la expresion:

rdQ)

B(r) =Q(r) + 3 dr (3.32)

con Q)(r) la velocidad angular del gas.
La velocidad de un elemento de fluido del disco vendra dada por:

v=Q(r) xr— v =rQ(r) (3.33)

donde se supuso movimiento circular.
Otra forma de escribir (3.31) es desarrollando la derivada logaritmica:

dx. XdB
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3.3. Estimando el torque

Por lo tanto, para calcular el torque corrotacional es necesario conocer la variaciéon de B
con la distancia:

dB  3dQ  rd0

ar " 2dr Toan (3:35)
- o A dlog B
Una forma 1itil de escribir el segundo término de (3.34) es: & dlogr’ por lo que (3.34) se
escribe como:
ax dlog B
I —_— =2 .
Cocr(dr dlogr> (3.36)

Ahora se calculard el valor de los términos que aparecen en (3.35) para obtener una
expresién de (3.36) en funcién sélo de la densidad.

3.3.1. Sobre Q(r)

De la componente radial de la ecuaciéon de Navier-Stokes se tiene que:

v;  GM, 1dP

— - 3.37
T (337)
donde vy es la velocidad tangencial del gas, p es su densidad volumétrica, M, es la
masa estelar y P es la presién del gas. Utilizando (3.33), la definicion GM, /r3 = Q%
(movimiento kepleriano) y que P = c2p con c¢s la velocidad del sonido, la cual se asume
contante, se tiene que:

c3 dp

O (r) = Q2(r) + o dr (3.38)

Definiendo h(r) = cs/Q, puede probarse a partir de la hipdtesis de disco delgado y
de la condicién de equilibrio hidroestédtico en la direccién vertical, que H/r = h << 1.
Se define la densidad superficial £ del disco como:

(r)(r)

£(r) = Vamh(rip(r) — p(r) = = 2

(3.39)

A partir de (3.39), se tiene una expresion en funcién de X para calcular la variacién
de la densidad volumétrica p en funcién de la posicion:

dp _ Qk dx. z ko

= =y
dr  \2mc, dr  \/2mc, Ar

(3.40)
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

De la definicién de (), es inmediato que dQ)/dr = —(3QY)/(2r), por lo que utilizando
(3.39) y (3.40) se tiene:

ldp 1 [dX 3%
——— == |-z, 41
pdr X {dr 2 r] (341)
por lo que (3.38) se escribe como:
2
20y = 2(r) 1+ & |92 3%
) = F) + 5 |G~ 55 (3.49)
que escrito en términos del pardmetro adimensional h = H/r, tiene la forma:
2 _ 2 2 (rdx 3
0" =0 [1 +h (Z " 2>] (3.43)

Ya que el disco de gas en general es muy delgado (h << 1), es posible despreciar el
término (3/2)h? frente a los otros dos, por lo que una expresién vélida en la mayorfa de
los casos es:

(3.44)

O~ 2 [1+h2rd2}

T dr

Pueden realizarse algunas consideraciones respecto de la expresién (3.44). En regiones
del disco en donde las variaciones de la densidad no son importantes, el segundo término
de (3.44) puede ser despreciado. En efecto, ya que las variaciones de la densidad son
pequeiias, d¥/dr ~ 0, por lo que a efectos practicos h?dX/dr se anula més répido incluso
que dX./dr. Por lo tanto, en regiones suaves se tiene que Q% — Qi

Por otro lado, en las regiones donde el gradiente de la densidad es grande, se pensaria
que el segundo término domina sobre el primero, pero esto no es asi salvo en un caso
especial.

La condicion que tiene que satisfacer la escala de variacién de la densidad para que el
segundo término sea importante es:

rds A% 1 K2

2 ~Y
h S I > (/7] ’x()\/r) >>1 (3.45)

donde A es la longitud tipica de variacién de la densidad. Entonces el segundo término
serd importante si:

% << al? (3.46)

En general, para las variaciones de densidad de interés se tiene que & ~ 1; por lo
tanto, para que el segundo término de (3.44) sea importante, la densidad debe tener
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3.3. Estimando el torque

una variacién apreciable en una escala A << h?, lo cual es una variacién sumamente
rapida. De ahora en adelante, se supondra que A es del orden de algunos H, es decir,
A ~ nhr con n un nimero no muy grande (por ejemplo entre 1 y 10) por lo que una
buena aproximacién para Q2 en todo el espacio es:

0~ OF (3.47)

También es necesario calcular las variaciones de () a lo largo del disco. Derivando
(3.44) se tiene que:

40P _ dO} | A0} r dE

as 22
dr dr dr Zdr+h0k

(3.48)

1dT 1 (dZ\* rd’T
>dr X2 \ dr Y dr?

Se supondra ademads que las variaciones en la densidad son tales que verifican las
siguientes relaciones:

1 << ldg << << ld”Z
> dr > drt

(3.49)

Por lo tanto, de forma aproximada, pueden despreciarse las derivadas de menor orden
frente a la de mayor orden:

4?0} | PO ds

dr — dr Y dr? (3.50)
Utilizando que dQ%/dr = —30%/1’, se tiene que:
0?2 302 h2O?%rd?x%
a0 ey (3.51)

dr r > dr?

Con (3.51) se tiene una expresién para calcular la variacién de () con la posicién:

dQ 1 d0? 1 dO?

dr 20 dr © 20y dr’ (3.52)

por lo que:

dQ 30y | PO dP%
a2 T o ar (3.53)

Derivando (3.53) se tienen todas las expresiones necesarias para calcular (3.34) o (3.36):

£O 150, O r 3
dr? — 4 2 2 X drd

(3.54)
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

donde se utiliz6 (3.49) para despreciar los términos con derivadas de orden menor que
3. Si bien en (3.53) no es posible realizar una separacién de términos validos cada uno
por separado segun se esté en la regién suave del disco o en el escalén, en (3.54) es
posible despreciar el primer término en las regiones donde la densidad presente variaciones
importantes. Por lo tanto, en regiones de alta variacién de la densidad se tiene como buena
aproximacion que:

PO O r PR

a2 — 2 T drd (3.55)
y en general:
d20 ee) o) 150 Q4% r d°%
(55 Ay DO Ok (3.56)
dr? dr? ) dr? f 4 r2 2 X dr

donde el subindice s,f hace referencia a regiones de variaciones suaves o fuertes en el
perfil de densidad del disco.

3.3.2. Sobre B(r)

Por definicién, B(r) es:

rdQ)
Multiplicando por Q):
P rdQ o, Idﬂz
OB =0 —I—Qz—dr =0 +4Tlr (3.58)

Utilizando (3.44) y (3.51) y despreciando las derivadas de orden menor que 2 se tiene:

QIE n Q%hzr r d?%.

QOB ~ 1 ST (3.59)
Utilizando que Q) — Q)
B ~ 1 <1 +h riﬁ (3.60)

Por lo cual, en la regién suave del disco, B — Q) /4.
Es interesante estudiar el parametro de Oort en las regiones donde la densidad presenta
gradientes importantes. Si A = nhr, el orden del segundo término de (3.59) es:
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3.3. Estimando el torque

r d°% rAY R (17
L BT, r A e (1 (3.61)
> drd Y A3 A2 n
Por lo tanto, en las regiones donde la densidad presenta un gran salto, si n es adecuado,
B — /4. Asi, una buena aproximacién para todo el espacio, cuando la escala de
variacién es la adecuada, es decir n ~ 1 — 10, es:

B(r) ~ Q’f) (3.62)

En la préctica, una escala de variacién adecuada es A ~ 5hr. Si se incrementa mucho
el valor de n, las derivadas de orden superior pueden perder importancia, lo que resulta
en una disminucién o incluso una desaparicién del torque corrotacional.

La derivada logaritmica de B se escribe como:

3
dlogB _rdB = 3 2 ot d°%

dlogr ~ Bdr 2 "y (363)

Con un andlisis andlogo al realizado para obtener (3.55), se ve que en las regiones donde
la densidad varia rdpidamente, la derivada logaritmica de B es:

dlogB 22l 3%

= — .64
dlogr X drd (3:64)
Utilizando (3.55), es posible escribir (3.63) en términos de d?Q/dr?:
dlogB  2r?d*Q)
o8> _ I (3.65)

dlogr — Q dr?

Las expresiones (3.55) y (3.65) son las que propone Masset et al. (2006) como una
estimacién cerca del borde de un escalén en la densidad del disco de gas.

3.3.3. Torque total

Reemplazando (3.63) en (3.36) se tiene para el torque corrotacional:

Fo,iE o 3, WrPrdy
< dr 2 2 X dr

% d*x
T Sx i et

2 dr dr3 (3.66)
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

De forma aproximada, en regiones suaves del disco es posible despreciar los términos
con derivadas, mientras que en regiones donde la densidad presenta variaciones impor-
tantes, los términos con derivadas son comparables entre ellos pero mucho mayores que
el término sin derivadas. Por lo tanto, el torque corrotacional puede ser escrito como la
suma de dos términos, uno vélido en la regién suave y el otro en el salto de densidad:

Te o Ies + Ty (3.67)

Para calcular el torque total, es necesario sumar el término del torque diferencial de
Lindblad, por lo que:

Liotal % Tes + Tep + TLing (3.68)

Segun Tanaka et al. (2002), en las regiones suaves del disco, el torque corrotacional es la
mitad del torque diferencial de Lindblad con signo opuesto, entonces:

1—‘toml & rcf - ch (3.69)
Por lo tanto:
A~ ,.PT 3
rtotal X TE — h r ? — EZ (370)

La proporcionalidad viene dada por los factores a4n%q2h*2, con q=my/myyh=H/r
(ver por ejemplo Masset 2007), por lo que:

dax aBr 3
Tiotal = a4nf,q2h_2 r— — W=z —

dr s 2 (3.71)

Puede verse que en esta expresion es posible hallar un cero en el torque neto, por lo
que en principio si la densidad presenta gradientes importantes, es posible detener la
migracién planetaria.

3.4. Condicion limite de frenado

En esta seccién se hallard la condicion limite para las masas de modo tal que, dado un
disco con una cavidad central y dos masas interactuantes con este y entre si, el borde de
la cavidad sea capaz de detener la migracion de ambos cuerpos.

Para esta tarea es necesario adoptar cierta funcién para el perfil de densidad super-
ficial, la cual debe cumplir las hipétesis anteriormente utilizadas. El perfil adoptado es
proporcional a la tangente hiperbélica:
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3.4. Condicién Iimite de frenado

]
|/

Ro

>

Figura 3.1.: Perfil de densidad adoptado.

X(r) = (Z";Zl) tanh (r —Aro) + Zogzi (3.72)

con X, la densidad en el borde de la cavidad, ¥; la densidad dentro de la cavidad, rg el
centro de la cavidad y A la escala de variacion espacial, la cual se relaciona con A mediante
la expresion A ~ 6A. Esto es as{ ya que practicamente en el intervalo [rg — A /2,79 + A /2]
la densidad pasa de £, a X;, en otras palabras, la transicién ocurre en un intervalo de
longitud A. Una representacién de la densidad puede verse en la figura (3.1).

Para calcular el torque total es necesario calcular las derivadas de la densidad:

¥, 1%, —-Z%; o (T —T10
= 5 A cosh A (3.73)

(RO VD W) WA , (T —T0 a4 (110
prl A3 [2cosh <A)tanh <A)—cosh <A)]

Recordando que la condicién de frenado es:

T =— <p> Ty (3.74)

y reemplazando la expresién del torque:

OO -
q ap i) 92 h(ry) ) T*(r2) ’
donde T'*(r) es torque total en cada caso sin considerar los factores de proporcionalidad,
es decir, la expresién (3.70).
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

Utilizando la condicién de resonancia y que h(r1) ~ h(rz), se tiene que:
1/3 2
<p> P <ml> () (3.76)
q ma ) T*(r2)

donde rq y rp estan relacionados a través de la condicién resonante.

Ya que se busca una condicién limite, es necesario considerar el semieje a; = r. para
el cual el torque es maximo. Por lo tanto, (my/m1)max vendra dado por:

@0 ) e

Notar que (3.77) es una expresiéon general, valida para cualquier perfil de densidad.
Como estimacién, se puede suponer que

I (p/q) ~ T(co) = _gzo — cte (3.78)

por lo que el problema se reduce a hallar r.. Ya que la forma funcional del torque es muy
complicada, resulta dificil hallar una expresion analitica para r.. Una forma de realizar
una estimacién es asumir que el maximo se halla muy proximo a rg y calcular el valor del
torque en ry (puede verse numéricamente que esta aproximacién es buena). Ademads, ya
que la regién de interés es préxima al salto en densidad, puede ser despreciado el torque
diferencial de Lindblad.

Por lo tanto:

. . ax e
[*(re) =~ T*(rg) ~ T’Oa(fo) - h(ro)zrgﬁ(rg) (3.79)

reemplazando el perfil de densidad, y recordando que A = nhry/6, se tiene que:
. 2o — 2 1 36
T ~6 -4+ — 3.80
(r0) < nh ) (2 + n2> (3.80)

Por lo tanto, reemplazando (3.78) y (3.80) en (3.77) la condicién limite de frenado es:

1/6 1/2 o 1/2
m\ o _ 5(d R-1 72+n
)26 ) (G o

con R =3%,/%;.
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3.5. Experimentos numéricos

3.5. Experimentos numéricos

Si se supone un perfil de densidad con n = 5, h = 0,05 y R = 10, puede calcularse
la condicién limite de frenado mediante (3.81). Esta funcién estd representada en la
figura (3.2). En ella puede observarse ademds la funcién exacta que describe el frenado.
Esta funcién fue calculada de forma numérica, hallando el torque méaximo y evaluando
el torque en cada punto. Existe un apartamiento importante para resonancias de alto
orden (p/q ~ 1). Esto se debe a la aproximacién realizada en (3.78).

0.006 |- g

0.004 | s 4

Torque

0.002 -

-0.002 |- 4

(Ma/My)may

Numerico
Aproxw‘macion fffffff

2 I I I I I
1 12 14 1.6 18 2 2.2 24 2.6

alp

Figura 3.2.: Arriba: Torque calculado de forma numérica para tres valores diferentes de A. En todos
los casos X, /%; = 10 y h = 0,05. Abajo: Limite superior de relacién de masas que pueden
ser frenadas en el borde de una cavidad, en funcién de la conmensurabilidad entre ellas.
En este caso se consideré un disco con una cavidad en la cual A = 5hrg con rg = 1. La
curva continua representa el valor exacto de la masa limite (calculado de forma numérica),
mientras que la curva punteada es una sencilla aproximacién analitica, dada por (3.81).

El comportamiento observado en la funcién de frenado exacta es muy interesante ya
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

que hace evidente el aumento del torque ejercido sobre un cuerpo en las cercanias de
ro. Por lo tanto, 6rdenes resonantes altos impiden el frenado de cuerpos en el borde de
la cavidad del disco. Como se verd en el capitulo 5, figuras (6.10) y (6.11), un orden
resonante alto puede generar una dispersion planetaria o una resonancia final estable
1:1, es decir, una configuracion coorbital.

A fin de corroborar el limite hallado de forma tedrica, es posible realizar unas integra-
ciones numéricas utilizando un integrador de ncuerpos, en el cual se considera ademaés
de la interaccién gravitatoria entre los cuerpos, una fuerza disipativa debida al torque
ejercido por el disco sobre cada componente del sistema. En los trabajos de Ogihara
et al. (2006) y Ogihara & Ida (2009) pueden encontrarse resumidas las expresiones ana-
liticas para la fuerza que causa la migracién orbital de tipo I, las cuales provienen de los
desarrollos de Tanaka et al. (2002) y Tanaka & Ward (2004):

M o \* /22
Fiompy = <M> <Cf<> (M*>Q(2A§[vg—r0]+A§vr)
M o \* /22
Fimpo = <M> <Cf<> (M*)Q(ZAg [00 — rQ) + Ajoy)
Fmig,r =0

M o \? [ Zr?
Frign = —2,17(M*> (j) ( M*)QUK

donde Fypp es la fuerza que amortigua la excentricidad., y Fyq es la fuerza que amorti-
gua el semieje. vk es la velocidad kepleriana (velocidad tangencial) y Q) es la velocidad
angular. El valor numérico de los coeficientes es:

AS= 0057 As= 0,176
A5 = —0868 A= 0325

Ya que en las secciones anteriores se calculo el torque, se decidié no utilizar la expresién
propuesta para sz‘g,g y en su cuenta utilizar:

T
Fmig,() = % (3.82)

Como no se considero el factor 2,17 que aparece en las ecuaciones, entonces debe ser
quitado de las fuerzas de amortiguamiento, dividiéndolas por este factor. Es decir, las
expresiones a utilizar son 0,46F;4,p.

Para las pruebas se utilizé un perfil de densidad con h = 0,05, n =5, R =10y rg = 0,1
y para las integraciones de las ecuaciones se utilizé un método de Runge-Kutta 7/8, con
una precisién de 10711,
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3.5. Experimentos numéricos

3.5.1. Figuras

En esta seccion se analizaran los resultados de las pruebas numéricas realizadas con
el modelo de Tanaka et al. (2002) para el torque neto ejercido junto a las trampas
planetarias. Ademads, se compararan los resultados obtenidos con el limite de frenado
dado por la figura (3.2).

Figura 3.3

El cuerpo externo es posicionado en ¥ = 0,15, mientras que el interno se ubica en
r = 0,12. La masa estelar es de una masa solar y las masas planetarias estdn en una
relacién 1:1, siendo la masa menor igual a la masa terrestre. Ambos cuerpos migran
de acuerdo a lo esperado, siendo més veloz la migracién del cuerpo exterior. La rapida
migracién del cuerpo exterior acelera la migracién del cuerpo interior. Mientras esto
ocurre, ambos cuerpos se hallan en una resonancia de movimientos medios. En un tiempo
t ~ 0,8 Ka (10° afios), el cuerpo interior ingresa en la regién en donde el torque presenta
un minimo local (ver figura (3.2)) y su migracién se acelera. Ya que la tasa de migracién
en esta regién supera a la migracion del cuerpo exterior, la resonancia de movimientos
medios se pierde. En ese momento las excentricidades comienzan a excitarse.

En un tiempo t ~ 2,3 Ka ambos cuerpos nuevamente entran en una resonancia de
movimientos medios, la cual actia de forma intermitente, por lapsos de tiempo de 0,3 Ka
aproximadamente. Mientras la resonancia esta presente, la excentricidad de los cuerpos
se incrementa. Se observa que debido al aumento de excentricidad, el cuerpo interior
pasa efectivamente sobre el borde de la cavidad del disco. En esos momentos el torque se
vuelve maximo y ambos cuerpos experimentan una especie de rebote. Luego del rebote,
la resonancia se pierde. Mientras la excentricidad se amortigua, la migraciéon vuelve a
comenzar, la resonancia es alcanzada nuevamente y se produce un rebote.

En este caso hay un acuerdo con la condicién de frenado hallada anteriormente, ya que
ambos cuerpos se mantienen en el exterior de la cavidad.

El mismo comportamiento es observado para razones de masas 2:1, 3:1.

Figura 3.4

El cuerpo externo es posicionado en ¥ = 0,15, mientras que el interno se ubica en
r = 0,12. La masa estelar es de una masa solar y las masas planetarias estdn en una
relacién 5:1, siendo la masa menor igual a la masa terrestre. Ambos cuerpos migran
de acuerdo a lo esperado, siendo més veloz la migracién del cuerpo exterior. La rapida
migracion del cuerpo exterior acelera la migracién del cuerpo interior. A diferencia del
caso de la figura 3.3, la resonancia de movimientos medios se alcanza rapidamente durante
la migracion, y ésta se mantiene. En un tiempo t ~ 0,3 Ka, el cuerpo interior ingresa en
la regién en donde el torque presenta un minimo local (ver figura (3.2)) y su migracién se
acelera, sin embargo, ya que la migracién del cuerpo exterior es tan veloz, la resonancia
de movimientos medios se pierde por muy corto tiempo. Durante la migracion inicial las
excentricidades sufren una excitacién importante.
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3. Interaccién de dos planetas y trampas planetarias
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Figura 3.3.: Elementos orbitales de dos cuerpos sumergidos en un disco de gas. La relacién
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3.5. Experimentos numéricos
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Figura 3.4.: Elementos orbitales de dos cuerpos sumergidos en un disco de gas. La relacién
de masas es 5:1. El planeta interior tiene la masa de la Tierra. Mas detalles
en el texto.
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3. Interaccion de dos planetas y trampas planetarias

Una vez que los cuerpos son frenados en el borde de la cavidad, las excentricidades
se excitan nuevamente, esta vez una cantidad mucho mayor. Ya que la excentricidad del
cuerpo interior es tan grande en este caso, este pasa parte del tiempo dentro de la cavidad
y parte fuera, por lo que aparentemente el torque neto que puede ejercer sobre el cuerpo
exterior es menor que el que se ejercia en el caso (3.3). Por esta razén la configuracién
es mas estable.

Nuevamente hay un acuerdo con la condicién de frenado hallada anteriormente, ya que
los semiejes de ambos cuerpos se mantienen en el exterior de la cavidad.

El mismo comportamiento se observa con una relaciéon de masas 4:1.

Figura 3.5

El cuerpo externo es posicionado en ¥ = 0,15, mientras que el interno se ubica en
r = 0,12. La masa estelar es de una masa solar y las masas planetarias estdn en una
relacién 6:1, siendo la masa menor igual a la masa terrestre. Ambos cuerpos migran
de acuerdo a lo esperado, siendo méas veloz la migracion del cuerpo exterior. La rapida
migracién del cuerpo exterior acelera la migracién del cuerpo interior. La resonancia de
movimientos medios es alcanzada rapidamente. En un tiempo f ~ 0,07 Ka, el cuerpo
interior ingresa en la regién en donde el torque presenta un minimo local (ver figura
(3.2)) y su migracién se acelera. Ya que la tasa de migracién del cuerpo exterior es
mucho mayor, esta aceleracién no es suficiente como para perder la resonancia. Una vez
que el cuerpo interior es atrapado en el borde de la cavidad, la migracion del planeta
interior se hace més lenta y la excentricidad comienza a excitarse.

Cuando el cuerpo exterior entra en la regién donde el torque presenta un minimo local,
su migracién se acelera. Esta rdapida caida provoca el ingreso del cuerpo interior dentro
de la cavidad del disco mientras que el cuerpo exterior es retenido por el borde.

El cuerpo interior continia migrando debido a que el disco no estd completamente
vacio en el interior. Por esta razén la resonancia de movimientos medios se pierde. En
ese momento las excentricidades se amortiguan debido a la fuerza disipativa del gas.

En este caso hay un acuerdo con la condicién de frenado hallada anteriormente, ya que
una relacién de masas de 6:1 es superior a la condicién limite hallada en (3.2)

El mismo comportamiento es observado para relaciones de masas mayores (ver por
ejemplo la figura (3.6)).

3.6. Resumen

Se estudio la evolucién orbital de dos cuerpos resonantes sujetos a fuerzas no conser-
vativas. Se describié el torque efectuado por el disco sobre los planetas como una fuerza
no conservativa y se hallé6 una condicién para que una trampa planetaria sea capaz de
soportar la migracién de ambos cuerpos. Ademads, fue posible caracterizar la condicién
limite que pueden satisfacer las masas de ambos cuerpos en funcion de los parametros
del disco para que puedan ser frenados por una trampa planetaria.
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Figura 3.5.: Elementos orbitales de dos cuerpos sumergidos en un disco de gas. La relacién

de masas es 6:1. El planeta interior tiene la masa de la Tierra. Mas detalles
en el texto.
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Figura 3.6.: Elementos orbitales de dos cuerpos sumergidos en un disco de gas. La relacién
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3.6. Resumen

En cuanto a las trampas planetarias, se hallé una expresién analitica aproximada para
el torque y se verific que en las vecindades de una cavidad en un disco protoplanetario
es posible hallar las condiciones necesarias para el frenado de dos cuerpos resonantes
y migratorios. Con la expresion hallada para el torque, se pudo calcular la fuerza a la
que estd sometido cada cuerpo. Junto con las expresiones para las fuerzas de amortigua-
miento dadas por Tanaka et al. (2002), estas fuerzas fueron incorporadas en un cédigo de
ncuerpos. De esta forma fue posible reproducir bastante bien el resultado de simulaciones
hidrodindmicas con un costo computacional mucho menor, las cuales pueden verse en el
capitulo 6.
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4. Fuerzas tidales

4.1. Preliminares histdricos

La idea de fuerzas tidales se remonta a Immanuel Kant (1754), quien dijo que la Luna
no sélo atrae a la Tierra, sino que también ejerce un un torque retardador sobre su
superficie (ver por ejemplo Efroimsky & Williams 2009). Hoy sabemos que existe un
Torque actuante sobre la Tierra que constantemente estd frenando su rotacién, mientras
que por el contrario, la reaccién de este torque aleja a nuestro satélite hacia una 6rbita
de mayor altura. Kant tenia en mente sdlo la accién de las mareas en los océanos, pero
hoy sabemos que en realidad todos los cuerpos se deforman, ya sea como consecuencia
de una rotacion intrinseca de los mismos, o bien por la accién de una fuerza a distancia,
por ejemplo, una fuerza gravitatoria. Kant ademas dijo que este torque deberia anularse
en el caso de una resonancia 1:1 entre la rotacion terrestre y la 6rbita Lunar. La primera
vez que se planted que un sistema podria sufrir efectos tidales por deformacién no sélo
de su componente fluida sino también de su componente sélida, fue en el afio 1863, de la
mano de John Herschel, hijo del astrénomo William Herschel. La descripcion matematica
del problema vino unos afios mas tarde a través de George Darwin, hijo del naturista
Charles Darwin. Este autor, siguiendo a sus predecesores, Roche (1849) y Thompson
(1863), los cuales calcularon figuras de equilibrio estatico bajo un potencial, asumié que
la Tierra era un fluido homogéneo, viscoso e incompresible y atribuyd las fuerzas de marea
a esta viscosidad. Darwin (1880,1908) derivé las ecuaciones que describen el potencial
perturbador generado por la deformacién y lo expandié en una serie de Fourier. Luego lo
escribié en elementos orbitales y utilizando las ecuaciones planetarias de Lagrange logré
obtener una expresién para la variacién temporal de los elementos orbitales de un cuerpo
sometido a fuerzas tidales. Este trabajo fue retomado por numerosos autores, los cuales
generalizaron las ideas de Darwin. Por ejemplo, se pueden citar los trabajos de de Kaula
(1964), MacDonald (1964), Goldreich & Peale (1966), Mignard (1979),Mignard (1980),
Hut (1981),Touma & Wisdom (1994), Neron de Surgy & Laskar (1997), Ferraz-Mello
et al. (2008) y Efroimsky & Williams (2008).

El modo de proceder de Darwin para obtener las ecuaciones que rigen la evolucién
temporal de los elementos orbitales no es el tinico posible. Si bien se puede utilizar
un tratamiento perturbativo para hallar las ecuaciones de evolucién tidal, también es
posible deducirlas de primeros principios fisicos, utilizando solo las leyes de conservacion
del momento angular y de la energia. En las proximas secciones se adoptara esta forma
de trabajo y se evitard el paso a través de las ecuaciones de Lagrange. De esta forma, la
presentacién del tema se realiza de forma mas clara e intuitiva. En las secciones siguientes
se seguird la presentacion realizada por Ferraz-Mello et al. (2008).
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4. Fuerzas tidales

4.2. Preliminares tedricos

En esta seccion se verd como es posible deducir las ecuaciones que rigen la evolucion
temporal de los elementos orbitales de un cuerpo que es perturbado por fuerzas de marea.
Antes de esto, se introducirdn algunos conceptos que seran de utilidad para comprender
a que hace referencia la frase “fuerza de marea” o “fuerza tidal”.

4.2.1. Fuerza gravitatoria

El problema de dos cuerpos esta resuelto bajo la hipétesis fundamental de que ambos
cuerpos son masas puntuales, es decir, dos masas para las cuales vale la igualdad:

Gm1m2
——F—1¢

F=-VU= (4.1)

73

con r el vector que une ambas masas m1 y m2. G es la constante de gravitacion universal.
Sin embargo, su solucién sigue siendo vélida incluso si los cuerpos tienen dimensiones,
siempre que estos tengan una distribucién esférica de masa'. Esto puede demostrarse por
cuenta directa, o mas facilmente a través de la ley de Gauss:
Supongamos que un cuerpo tiene una distribucién de masa esférica, es decir:

Por la simetria del problema, es posible utilizar la relacién de Gauss:
F(r)) 47tr? r
—~ |ds = —G/ r)dV — ——F(r) = —47TG/ ' dr’ 4.2
ne [ o(rav - T F () o) (42)

Por lo tanto, si la distribuciéon de masa es radial, se verifica que:

F(r) = —Gmr]\f(r)r (4.3)

Luego, para el problema exterior a la densidad p, la solucién del problema de dos
cuerpos se mantiene inalterada.

Sin embargo, los cuerpos presentes en el universo no son esferas perfectas, y en general
mas se alejaran de éstas cuanto mayores perturbaciones sufran. Estas deformaciones
produciran fuerzas tanto radiales como tangenciales, las cuales perturbaran la solucién
del problema de dos cuerpos conocida.

Supongamos una masa puntual localizada en una posicién que denotaremos por 7,
y supongamos que esta masa ejerce una fuerza gravitatoria sobre una distribucién de

LEn realidad, la caracteristica que debe preservarse para mantener vélida la solucién del problema de
dos cuerpos es la ausencia de fuerzas no radiales y la posibilidad de escribir a la fuerza radial neta
como una fuerza de rotacional nulo, proveniente de un potencial Kepleriano.
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Figura 4.1.: Esquema para el potencial de una masa puntual sobre una masa con dimensiones.

materia p(r) no necesariamente radial (un esquema representativo puede verse en la
figura (4.1)).

De acuerdo a la notacién de la figura (4.1), el potencial gravitatorio de m, sobre un
punto de masa dm correspondiente a m puede ser escrito de la forma:

-1/2

U = —Gmr’:dm [1 + (:)2 2 <:> cos(9)] (4.4)

donde se utilizé el teorema del coseno. Escribiendo (4.4) a segundo orden en r/r, (r <

Prax << Ts):
1+ <r> cos 0 + <r>2P2(cos 9)] (4.5)

_ Gm.dm
Ty

du ~

1’* 7’*

con P, el polinomio de Legendre de orden 2.
Ya que (4.4) es el potencial sobre un elemento de masa de m, para hallar el potencial
total al que estd sometida m, se debe calcular:

Usy = [au
2
- _/ G:ﬂ* 1+ (:) cos 0 + (:) Pz(cos())] dm (4.6)
- —/Gm* 14 (L) coso+ (L 2P( 0)| p(r)dv
= - " ;) Palcos®) | p(r
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4. Fuerzas tidales

Esta expresién sumada a la eleccion de un correcto sistema de coordenadas es de
utilidad para hallar la fuerza a la que estd sometida la masa m. Ademds, como se tiene
el potencial escrito de forma diferencial, esta expresion es 1til para resolver el problema,
del movimiento general de m (rotacién+traslacion).

4.3. Modelando las fuerzas tidales

Si bien (4.6) permite calcular las fuerzas de marea, en la practica es una expresién
poco manejable, por lo que en esta seccién se hard de forma diferente. Se relacionard el
potencial ejercido por el cuerpo extendido con sus propiedades inerciales, es decir, sus
momentos de inercia.

Para el desarrollo del potencial se seguira el desarrollo propuesto por Beutler (2005),
el cual estd inspirado en el desarrollo del potencial de Kaula. Luego, para el calculo de
las fuerzas se seguird el trabajo de Ferraz-Mello et al. (2008).

Supongamos que hay dos cuerpos en el universo, separados por una distancia r. De-
bido a la fuerza gravitatoria mutua, ya que estos cuerpos no son rigidos perfectos, se
deformaran. En primera aproximacion es posible asumir que estos cuerpos son fluidos
no viscosos. Por simplicidad, de ahora en adelante se supondra que sélo uno de los dos
cuerpos se deforma 2, al que se llamara m, mientras que el restante sera llamado M.

Si la rotacién del cuerpo extendido es despreciada®, la forma de equilibrio adoptada
por esta masa es lo que se conoce como esferoide de Jeans (ver Tisserand 1891), el cual
tiene dos ejes iguales (b=c) y cuyo eje mayor apunta hacia M. Ademds, este elipsoide es
prolado (a > b), y su valor de prolacidad viene dado por la expresién:

a—b 15MR3
T T amd (47)

donde R es el radio medio de m y r es la distancia que separa a las masas.

Ya que en general € es una cantidad pequenia, el problema consiste en hallar la forma
del potencial de un esferoide “casi esférico”. Para ello se desarrollarda el potencial del
cuerpo deformado en funcién de los armédnicos esféricos.

El potencial gravitatorio debido a una distribucién p es:

— _Gm / AV) (4.8)

|r_1'p‘

con pp, = p/m la densidad relativa al cuerpo.
Ya que interesa hallar el potencial en el espacio no ocupado por p, el potencial en esta
region satisface la ecuacion de Laplace:

2Sin esta suposicién, no es posible aplicar el resultado de Jeans para la forma de un fluido no viscoso
en un potencial puntual.

3Esta aproximacién es suficientemente buena, para més detalles ver apéndice A de Ferraz-Mello et al.
(2008).
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4.3. Modelando las fuerzas tidales

V2V =

3 82
) aﬂ] V(r)=0 (4.9)

i=1
con condiciones de contorno impuestas por p. r; son las coordenadas cartesianas x,y,z.

4.3.1. Desarrollo del potencial: Armoénicos esféricos

Dada la gemoetria del problema, es més adecuado un sistema de coordenadas esférico,
que esta relacionado con las componentes cartesianas de la siguiente manera:

ri = rcospcosh; r=/r3+r23+13

. . r3
rp = rcos¢sinA; ¢ = arcsin ————— (4.10)
2.2 .2
rtrtrs
. ]
r3 = rsin ¢; A = arctan =
"

donde ¢ es la latitud y A la longitud. Las coordenadas r; con i = 1,2,3 denotan las
coordenadas cartesianas x, ¥, z respectivamente.

El laplaciano debe ser transformado de forma adecuada para trabajar con estas varia-
bles. La forma que adopta en coordenadas esféricas es:

10 0 1 0 0 1 02

2 2

== — — - — - 4.11
v 12 or (r 81’) t Zcos ¢ ¢ (COS ‘Paq;) T cos? ¢ IA? (4-11)
Planteando separacién de variables para el potencial V de la forma:

V(r) = R(r)®(¢)A(A) (4.12)

y utilizando esta expresién en la ecuacién de Laplace, es posible obtener la forma general
de V para que sea solucién de (4.9):

Grm

V(r,A¢) = — .

R\ ¢
<r> P¥(sin ¢){Cix coskA 4 S sinkA} (4.13)
i=0 k=0

donde R es el radio medio del esferoide y Pz-k son los polinomios asociados de Legendre.
Los coeficientes de Cjr v S;x se determinan a partir de relaciones de ortogonalidad. La
expresion resultante para calcularlos es:
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1 i .

R /‘/pp,(rp)eri(s1n¢p) av ., i>0

2 (i —k)! D . . .
R Ei T k;! /Vpp,(rp)rppik(smcpp) sin(kAp) AV ; k>0, k<i
0 ; i>0

2 (i—k)! Pk - -
R(+0)! /VPPr(rp)eri (sing,)cos (kAp) AV ; i,k>0, k <i

Ya que el cuerpo es practicamente esférico, sélo bastard calcular los coeficientes hasta
el subindice i =2, k = 2.

= 0gv =1
/VPpr”p

1 . 1 r3cM
= E./Vpp,rpsm(pp av = E/Vppyrgp av = R =0

1 1 "cm
= E./Vpp,rpcoscppcosAp dV:E/Vpp,rlp av = R =0

1 : 1 racm
= E/Vpp,rpcoscppsm)\p av = E/Vpprrzp av = R =0

donde 7;.,, es la coordenada i-ésima del centro de masa. Notar que estos coeficientes son
cero s6lo en un sistema que tiene por origen el centro de masa de la distribucion p.
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4.3. Modelando las fuerzas tidales

1 2|2 1L 2

Cyo = ﬁ/vpp,rp {sm o — 5 cos %} av
1 1

- ﬁ/vpp' |:}’3g* E(V1%+r2§)} dv
1 1 1 [1

MRZ {5(111 +In) — 133} = {E(A'*‘B) - C]
1 ) .

Cy = ﬁ/vpp,rp cos Ap cos ¢p singp dV

1 1
= ﬁ/vpp'rlpmp dV:_WIB:O

1
Sy = 72 / pprrpz sin A, cos ¢p sin g, dV (4.14)
Jv

1 7 1
= o Jyprrar 4V = s =0

1
Cp = @/ pp,rpzcosz(pp(cosz/\pfsin2 Ap) dV
v
1
= @/V‘Dpr(rlpz—rgpz) av
1 1

= m(lzz_lll):m(B_A)

1 .
Sy = R2 /Vpp,rp2 cos? $pcosApsin Ay dV

1
= W/Vpprrlprzp av
1

= e =0

donde se impuso la condicion Cy; = Sy; = Sy = 0, esto es, los ejes del sistema de
coordenadas estan orientados segun los ejes principales de inercia del esferoide; 11 es el
momento de inercia respecto del eje mayor. En las expresiones anteriores tambi]&@n se
realizo el reemplazo de notacion ;1 = A, I = B, Iz33 = C.

El potencial desarrollado es entonces:

V(r,A¢) = _GTm — % <;sin24> - ;) [; (A+B)— C]
—3% cos? [i (B—A) cosZ)\} (4.15)

Retomando la hipétesis de esferoide de Jeans (b=c), (4.15) se escribe como:

V(r,)\,(p):—G—m [ B4

1+ 3 (3C052¢7—1)] (4.16)
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4. Fuerzas tidales
donde cos i = cos A cos ¢.

4.3.2. Expansion en elementos orbitales

Con (4.16) se tiene el punto de partida para comenzar a calcular las fuerzas tidales.
Una aproximaciéon més suele hacerse. Dado que el esferoide es casi esférico a ~ b y debido
a la forma de los momentos principales de inercia, puede asumirse que B — A ~ €A. De
todas formas, la propagaciéon de esta suposicién puede seguirse facilmente, por lo que
los resultados que obtendremos pueden ser adaptados sin dificultad. La expresion (4.16)
queda asi:

Gm

V(r,A¢) = — 1+ (3 cos® P — 1) (4.17)

2mr?

A fin de evitar la mezcla de variables, se llamard de ahora en adelante al punto de
observacion ¥ — 7, y se dejard la letra r para representar la distancia entre las masas m
y M.

Una observacion es que la forma tan sencilla de (4.17) es debida a la adecuada eleccién
del sistema de referencia utilizado. En principio, esta ecuacién es valida para la calcular la
fuerza tidal experimentada por el cuerpo puntual, sin embargo no es el camino adecuado
si lo que se busca es una descripcion més interesante del problema.

El problema consiste en hallar como varian con el tiempo las variables fundamentales
del sistema. Ya que interesa hallar sélo las variaciones seculares del sistema, es necesario
escribir (4.17) de un modo adecuado que permita eliminar las frecuencias rapidas del
sistema. Lo més natural es escribir (4.17) de forma que el pardmetro de menor frecuencia
(sobre el que se hard un promedio) quede escrito de forma explicita. Este pardmetro es la
anomalia media del cuerpo puntual, medida desde un sistema planetocéntrico, con origen
en el centro de masa del planeta deformado.

Consideremos un punto r, en el espacio y el radio vector r hacia M. Consideremos
como plano fundamental el plano del ecuador planetario y consideremos ademaés que el
eje x de nuestro sistema apunta hacia el nodo ascendente. Interesa describir el dngulo
Y de (4.17) en funcién de los elementos orbitales de M y de ry, es decir, en funcién del
argumento del pericentro w, la anomalia verdadera v, la inclinacién I (la cual puede ser
pensada también como la oblicuidad), la excentricidad e y el semieje a. Esto es véalido en
el caso que M realmente tenga una érbita eliptica. Esto serd siempre asi ya que, como
veremos mas adelante, la fuerza tidal es s6lo una pequena perturbacion, la cual genera
variaciones seculares.

Utilizando los tridngulos de la Fig. (4.2) y a partir del teorema del coseno para tridn-
gulos esféricos se tiene que:

cos P = cosf cos* + sinfsinb* cos (¢ — ¢*) (4.18)

Ahora es necesario escribir a 8 y ¢ en término de los elementos orbitales de M. A
partir del teorema del seno y del coseno para tridangulos esféricos, se tienen las relaciones:

66



4.3. Modelando las fuerzas tidales

Figura 4.2.: Tridngulos esféricos que deben ser resueltos para hallar una relacién entre el dngulo ¥ y
los elementos orbitales de m. El centro de la esfera corresponde con el centro de masa de
m. El esferoide m tiene su eje de simetria apuntando constantemente hacia M. Figura de
Ferraz-Mello et al. (2008)

sin® = cos(w + v) cos ¢ + sin(w + v) sin ¢ cos I (4.19)
cos 0 = sin(w + v) sin [ (4.20)

1. . 2
p~v+w— ism(Zv—i—Zw)sm I (4.21)

donde ¢ fue desarrollado a orden 2 en la inclinacién.
La anomalia verdadera puede ser expandida en serie de potencias de la excentricidad
y coeficientes dependientes de la anomalia media £:

5
v =+ 2esinl + ZLe2 sin 2/ (4.22)

y lo mismo puede hacerse con el radio vector:

r=a [1 —ecosl + %ez(l — cos%)} (4.23)

Con estas expresiones se tiene todo lo necesario para escribir el potencial U en término
de los elementos orbitales. De ahora en adelante se hara una separacion del potencial en
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4. Fuerzas tidales

dos partes:
Uu==uy+Uu (4.24)
donde Uy es el potencial del problema de dos cuerpos puntual y U; corresponde a un

potencial perturbativo, al cual se le llamara potencial tidal. No es dificil ver que el
potencial tidal es una cantidad mucho menor que el potencial Kepleriano:

U _ r G(B=A)@Bcos’p—1)
Uy  Gm 2r*3
LR?(Bcos?p — 1)
x 7 23 (4.25)

R 2
< (ﬁ) L1l RKLr

donde se asumié que el momento de inercia es proporcional a mR? con R el radio medio
del esferoide. Siempre que la distancia sea grande comparada con el radio medio del
cuerpo deformado, la érbita de M sera Kepleriana y el potencial podra expandirse en
términos dependientes de dichos elementos. Ademés, U; puede denominarse potencial
perturbador.

Si se reemplaza en (4.17) las expresiones hasta aqui encontradas y se expande a orden
2 en la inclinacién y excentricidad, se tiene que:

3kaMR5 2 32 lao\pm
=~ |3 (18 —58)P
52 Tao\n x 7 o2 x
+<1—fe - =S )P cos(2¢* — 20 —2w) + ~eP” cos(2¢* — 3¢ — 2w)
2 2 2
—%ePz cos(2¢* — £ — 2w) + gfﬂp2 cos(2¢* — 4l — 2w)
9
_(~r_nap2 _(a_ 72
(2 3P )ecosﬁ (3 2P )e cos 2/ (4.26)
. o *x _ 1 2 c2 *
+QS( sin ¢* — sin(¢* — 20 — 2w) —|—2PS c0os2¢™ + cos(20 4 2w)
con

S sin [
P = sinf*
Q = sin26*
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4.3. Modelando las fuerzas tidales

donde se escribié de forma explicita una forma para € dada por (ver Tisserand 1891):
15 (M (R
=—|— — 4.2
=5 () () @z

154
f ™ amR2

y donde se definié k¢ como:
(4.28)

este pardmetro pertenece a los llamados nimeros de Love (ver teoria de la elasticidad,
por ejemplo: “Tratado de la teoria Matemadtica de la Elasticidad”, por A. E. H. Love,
1926).

4.3.3. Ondas tidales

La ecuacién (4.26) permite realizar un analisis detallado de las frecuencias fundamenta-
les involucradas en el problema. Para esto se puede imaginar que 6* y ¢* son la colatitud
y longitud de un punto sobre el esferoide, el cual rota con una frecuencia angular () en la
direccién z. Se tiene entonces que ¢* = ()t + ¢;;. Todos los términos son funciones armoé-
nicas que dependen de ¢* de la forma ¢@* — &, con a una funcién de la anomalia media,
la cual tiene una frecuencia n asociada. Por lo tanto, cada término de (4.26) presenta
frecuencias bien definidas.

N Frecuencia
0 20 —2n

1 20) — 3n

2 20 —n

3 20) — 4n

4 20)

) n

6,7 2n

8 O—2n

9 (@)

Tabla 4.1.: Frecuencias caracteristicas del potencial tidal. N corresponde al nimero de onda, segin el
orden en que aparece en el desarrollo (4.26).

De acuerdo a la nomenclatura de Beutler (2005) y Ferraz-Mello et al. (2008) estas
ondas pueden dividirse en tres clases: sectoriales, zonales y tesserales. A grandes rasgos
puede decirse que:

» Las ondas sectoriales son aquellas de la forma P? cos (2¢* — a), es decir, dependen
de la latitud y de la longitud. Estos términos son maximos en el ecuador y en
longitudes ¢* = a/2.
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4. Fuerzas tidales

Figura 4.3.: Funcién arménica sectorial. Los colores representan cambio de signo. en este caso es un
armonico esférico con i=6, k=0.
= Las ondas zonales son aquellas que son independientes de la longitud ¢*.

» Las ondas Tesserales son aquellas de la forma QSsin (¢* —a). Son mdximas a
latitudes de 45° y cuando la longitud ¢* es igual a «.

Figura 4.4.: Funcién arménica zonal. Los colores representan cambio de signo. en este caso es un ar-
monico esférico con i=6, k=0.

4.3.4. Potencial de retardo

Ya que los planetas estan muy lejos de ser fluidos perfectos no viscosos, es necesa-
rio incluir de alguna forma la viscosidad planetaria. Un buen modo de introducirla? es

4En realidad el méas utilizado en la literatura.
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Figura 4.5.: Funcién arménica Tesseral. Los colores representan cambio de signo. en este caso es un
arménico esférico con i=13, k=7.

considerar que la deformacion planetaria debida al campo gravitatorio puntual tiene un
cierto retardo, de modo tal que cuanto mayor sea el retardo, mayor viscosidad asociada
presentara el planeta.

Este retardo sera aniadido en forma de un angulo de fase €. El tratamiento es sencillo,

la idea consiste en afiadir a cada frecuencia fundamental de (4.26) un angulo de fase ¢; y
expandir cada término a primer orden en el retardo:

cos (fi(¢", 1)) = cos(fi(9", 1) —e&i) = cos(fi(¢", 1)) +esin (fi(¢", 1))
sin (fi(¢", 1)) = cos (fi(e", 1) —e&i) = sin(fi(¢", 1)) —ecos (fi(¢", 1))

de esta forma es posible escribir el potencial (4.26) de la forma:

u =u+uj (4.29)

donde UY es el potencial no retardado dado por (4.26) (primer término del desarrollo). U]
es el potencial de retardo, obtenido luego de agregar a cada frecuencia una fase arbitraria
de retardo y expandirla a primer orden en el retardo, y es dado por:
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4. Fuerzas tidales

3k (GMRS o
u = _W [p%o (2 —5¢% — 52) sin(2¢* — 20 — 2w)

+eP? (781 sin(2¢p* — 3¢ —2w) — e3sin(2¢™ — ¢ — Zw))

+17e*P?e35in(2¢* — 4¢ — 2w) + P?*S%ey sin 2¢*
—ees5(4 — 6P?) sinf — 3e%e4(2 — 3P?) sin 2/

+P?S%e7 sin (20 + 2w) + 2QS (eg cos(¢* — 20 —2w) — g9 oS (p*)]

De esta forma se tiene el potencial gravitatorio generado por el esferoide en todo el
espacio respecto de un sistema posicionado en el centro de masa del mismo, con el eje z
segun su direccién de rotacién.

A partir del potencial es posible obtener el campo gravitatorio en el espacio, y a partir
de éste se puede obtener la fuerza a la que estda sometida M*.

4.3.5. Fuerza de marea

A partir de (4.30) es posible calcular la fuerza de marea que sufrird M* a lo largo de su
6rbita. En realidad, a partir de (4.30) es posible calcular la fuerza a la que esta sometida
cualquier particula en el espacio. Ya que el sistema considerado es inercial, la fuerza total
sobre M* se calcula como:

F oy . 1 oU; & 1 oUq ~
= Vel = -1 L4 L4

T T 0" rrsing ogr

(4.30)

Es facil ver que el término U? sélo contribuye con una fuerza radial, mientras que el
término Ull contribuye con fuerzas en las tres direcciones r;, con r1 la direccion radial, 1,
la direccion polar y r3 la direccion azimutal:

3ksGM2R® ,
Fi(r) = -yl 3e(8ep — 7e1 — €3 + 2¢5) sin 4

—3¢?(21eg — 4e — 17e3 + 4es + 3eg) sin 2/

+35%(gg — €4 — 7 — 2¢g + 2€9) sin (24 + 2w) (4.31)
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3k GM2RS
8a’

—eS(8ep — 7e1 — €3 + 65 + 4eg — 12e9 — b6e14 + 14€17) cos(20 + w)

E(r) = eS(+8ey — 7e1 — €p + 65 — 12¢e5 + 4eg + 6€15 + 2€14) COS W

—4S(eg — €9) cos({ + w) (4.32)
3k GM?R®
F(r) = fgﬁ (4 — 14€* — 35%)eq + 56e%e1 + 25%(es + €9)
+e(16¢g + 14e; — 2¢3) cos £ + €*(4deg — 8ep + 34e3) cos 2/
+52%(e0 + 2e4 — 2e5 — 2e9) cos(2f 4 2w) | . (4.33)

A partir de estas expresiones es posible obtener la variacién de los elementos orbitales
de M*. Hay dos métodos posibles: (i) Las ecuaciones de Gauss; (ii) Principios de conser-
vacion. Una linea de trabajo mas clara e intuitiva es la segunda opcién, por lo tanto sera
la adoptada en las siguientes lineas. No se hard el desarrollo correspondiente, sin embar-
go se enunciaran las hipétesis fundamentales involucradas y se escribiran las ecuaciones
obtenidas. El desarrollo completo puede verse en Ferraz-Mello et al. (2008).

4.3.6. Variaciones temporales

Cuando se estudia la evolucién orbital por periodos de tiempo prolongados, una forma
efectiva de realizar esta tarea es promediando las cantidades involucradas respecto de los
términos de corto periodo. Este método es ttil para realizar un estudio de la dinamica
secular del problema. Sin embargo, realizando estos promedios se pierde la posibilidad de
realizar un estudio de la dinamica resonante, la cual puede dar lugar a comportamientos
novedosos y no esperados.

La frecuencia més rapida involucrada en la fuerza tidal es la asociada a la anomalia
media [, es decir, la frecuencia n. El promedio sobre la fuerza se realiza segtn la siguiente
expresion:

21

1
F>=_— Fdl 4.34
< >27T0 d (4.34)

donde el simbolo integral debe interpretarse como integracion componente a componente.
De esta forma, los términos de corto periodo son eliminados y las frecuencias correspon-
dientes son reemplazadas por sus contribuciones medias.

Por las leyes de conservacion, el momento angular y la energia del sistema deben
conservarse a lo largo del tiempo. Estas leyes son las que permiten relacionar las fuerzas
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con los cambios temporales en los elementos orbitales.

A partir de la ley de conservaciéon del momento angular, es posible deducir cual es
la variacién de la velocidad de rotacién del esferoide () y del angulo de oblicuidad ].
Si suponemos que M* es puntual y que sélo posee momento angular orbital, y que el
esferoide es lo suficientemente masivo como para poseer solo momento angular rotacional,
se satisface que L,ot + L = 0. Ya que las variaciones de momento angular orbital son
producidas unicamente a partir del torque ejercido por el esferoide (M = r x F), debe
verificarse que Lyot = —M donde M es el vector momento de la fuerza F respecto del
origen ubicado en el centro de masa del esferoide. Ademas, ya que el cuerpo es un esferoide
de prolacidad muy pequenia (casi una esfera), se verifica que L,y ~ CQ), donde C es el
momento de inercia respecto del eje de rotacién.

Por lo tanto, la variaciéon del ) vendra dada por la ecuacion:

C<O>=—-<M, > (4.35)

y la variacién del angulo | es:

CO<J>=-<M,> (4.36)

Reemplazando el valor del torque en estas ecuaciones, se tiene:

. 3k GM2R® , ,
<Q>= ETor [480 +e7(—20eg 4+ 49¢1 + €7) +25°(—2¢p + €5 + 89)} (4.37)
. 3kaM2R5
< ] >= WS(EO + &g — 59) (438)

Estas ecuaciones son generales y no hay ninguna suposiciéon mas que las enunciadas
anteriormente.

A partir del célculo del trabajo realizado por las fuerzas tidales y la expresién de la
energia para el problema de Kepler junto con la tercera ley de Kepler, es posible obtener
la ecuacion que rige la variacion del semieje para M*:

chee 3n Caee 9n%k fMR®
o= 20 ST 8mad
147 1
X [480 — 62(2080 5 f T 58 +3¢e5) — 452(80 — 88)} (4.39)

Por otro lado, el momento angular orbital Kepleriano es:

| = Mm 2«1-@:%\/1—(;2. (4.40)

m+Mna
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donde a y e son el semieje (astrocéntrico) y la excentricidad respectivamente. A partir
de (4.40) es posible obtener una expresiéon para la variacién de la excentricidad y la
inclinacion.

Para obtener la variacion de la inclinacién se razona de forma andloga a la utilizada
en la obtencién de la expresién para la variacion de J. La variacién del mdédulo de L
vendra dada por los torques actuantes en la direccién de L, mientras que el cambio en la
inclinacion vendra dado por el torque ejercido de forma perpendicular a L.

Escrito en forma de ecuaciones:

L] = M, IL|T = M (4.41)
donde:
M, = M;cos I — Mysin I
M, = —M;sinl— M,cosl. (4.42)
Se tiene entonces:
3nekyMR> 49 1
S~ - - 4.4
<é> o (2¢9 5 €1 + 52 + 3¢5 ) (4.43)
. 3nkaMR5
<I>:W(—so+sg—eg) (4.44)

Una vez maés, este par de ecuaciones es general, en el sentido que no hay ninguna
suposicién intermedia que no haya sido enunciada de forma explicita anteriormente.

Atn falta una ecuacién méas para el sistema, la evolucién temporal de la longitud del
pericentro w, la cual necesita un pasaje a través de las ecuaciones de Gauss y ademas es
necesario expandir a mayor orden en excentricidad e inclinacién las ecuaciones para que
el tratamiento siga siendo a segundo orden (ver errata Ferraz-Mello et al. 2008). Para
nuestros fines, el desarrollo hasta aqui expuesto sera suficiente.

Resumiendo, las ecuaciones que rigen la evolucion temporal de los elementos orbitales

son:
. 3kaM2R5 ) )
<Q>= - [480 + e2(—20e0 + 49¢1 + £5) + 25%(—2eq + £5 + 89)] (4.45)
. 3k;GM2RS

< ] >= WS(&IO + £€g — 89) (446)

B kMRS

<n>= - ? <a>= —W

147 1

[480 — €*(20gg — €1~ 5€ + 3e5) — 45%(g9 — 88)} (4.47)
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3nekyMR> 49 1
e 2 4.4
<é> S (29 5 €1 + 5€2 + 3¢5 ) (4.48)
foe 3nkSMR® 149
< >—W(_80+88_89) ( )

4.3.7. Modelo lineal

En la teorfa lineal, también llamado modelo de Mignard (Mignard 1979), se supone que
el retardo es proporcional a la frecuencia asociada; ademas se supone que la constante de
proporcionalidad es la misma para cada retardo. Dicha constante es el tiempo de retardo:

g = TNn; (4.50)

donde n; viene dado por la tabla (4.1).

Sin embargo, serd ttil trabajar de otra forma. Se asumird el modelo lineal y se consi-
derard el caso de planetas cercanos a su estrella. Bajo esta suposicidn, se satisface que
(), << n con n el movimiento medio planetario.

De este modo la tabla (4.1) se transforma en:

N Frecuencia
0 ~ —2n
1 ~ —3n
2 ~ —n
3 ~ —4n
4 ~ 0
) n
6,7 2n
8 ~ —2n
9 ~ 0

Tabla 4.2.: Frecuencias caracteristicas del potencial tidal para planetas cercanos a su estrella (Q. <<

n).
Ademds, se empleard una nueva variable Q de forma que |eg| = 1/Q. Para escribir

los demés retardos, se utilizara el modelo lineal y la hipdtesis de planetas cercanos (ver
tabla (4.2)).

En la literatura es comun trabajar con las ecuaciones escritas en términos dependientes
del pardmetro Q' = 3Q/2ks.

Como ejemplo se presentard la forma clasica de la ecuaciéon que rige la evolucién
temporal del semieje planetario cuando la inclinacién y la excentricidad son nulas.
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ei  ¢€i(eo)
€0 —|£0|
&1 —3leo
&2 —3leol
€3 —2|8()|
€4 ~ 0
&5 3leol
€6,7 |€0|

&7 —leo
€g ~ 0

Tabla 4.3.: Retardos en funcién del retardo fundamental .

Si se supone como cuerpo extendido a la estrella central, ya que la inclinacién y la
excentricidad son nulas, la ecuacién se reduce a:

3n 91k M, RS

% <a>= 480 SM*[,ZS (451)

Utilizando la tercer ley de Kepler (n?a® ~ GM.,) y la definicién de Q' se tiene que:

1 9 | G MR
s <a>=—\ar #a—”/z (4.52)

Esta es la ecuacién utilizada en Jackson et al. (2009) para el célculo de la marea estelar.
A esta ecuacion se le debe agregar el término de marea planetaria ademas de incluir el
caso general en el cual la excentricidad y la inclinacién son no nulas.

Procediendo de este modo, y junto con la tabla (4.3), es posible deducir el conjunto de
ecuaciones clasicas que rigen los procesos tidales. En las paginas siguientes se estudiara
un caso particular de migracién tidal (planetas practicamente circulares cercanos a su
estrella). Este estudio empleara las ecuaciones tidales para el semieje y la excentricidad.
Por esta razén, aqui se escriben de forma explicita en la forma que suelen aparecer en la
literatura (ver Jackson et al. 2009). La deduccién de ellas, como se dijo con anterioridad,
es directa a partir de lo expuesto hasta aqui.

1d 63 R, 9 ( G\ RIM 57
v = 7o e () T (12| s
p p * *
1d ) 2 RIM
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4.4. Simplificando el modelo

En esta seccién se justificardn una serie de simplificaciones al modelo, las cuales con-
sistirdn en despreciar la excentricidad de los planetas cercanos a la estrella, pero sera
anadido el efecto producido por ella. Esto quedara justificado desde un punto de vista de
escalas de tiempo. En efecto, si podemos demostrar que el tiempo de circularizaciéon de
una 6rbita (por efecto de fuerzas tidales) es mucho menor que el tiempo caracteristico
de decaimiento orbital, entonces al despreciar la excentricidad en la integracion de las
ecuaciones de evolucién tidal no se estard cometiendo un error importante y la simplifi-
cacién serd valida. Para que las lineas anteriores estuviesen completas, deberia verificarse
ademads que los efectos migratorios en esa escala tan corta de tiempo sean despreciables.
Lamentablemente esto no sera asi.

El estudio que haremos en esta primera parte consiste principalmente en el analisis
de los tiempos caracteristicos de migracién. Por lo tanto, como introduccién se define el
tiempo caracteristico de un proceso fisico.

El tiempo caracteristico de un proceso fisico se define como el proceso multiplicado
por la inversa de de su variacién temporal:

-1

d
T = f ‘dft‘ (4.55)
4.4.1. Tiempo caracteristico de migracion orbital
El tiempo caracteristico de migracién orbital por fuerzas de marea es:
dal 1
T, = a d—i = (4.56)
-1
63 R} 9/ G\"?*RM 57
- |2cMm,B 1/2Pez+< ) #1Vip (1+62> 21372
2 ( ) Q;MP 2 \ M, Q. 4

Para realizar un estudio mas sencillo es conveniente separar el proceso en dos partes,
una correspondiente a la marea estelar, y otra correspondiente a la marea planetaria. Si
sélo se considera la marea planetaria, se necesita considerar solo el primer término del
corchete de (4.56). Formalmente se puede considerar que 1/Q’, — 0. Se tiene entonces
que:

R>
7 = ﬁ(cMﬁ)”Zi”ez a'3/? (4.57)
por lo tanto:
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x — (4.58)

T
a 62

Por lo que cuando la excentricidad tiende a cero, la marea planetaria se torna ineficien-
te y no es capaz de generar un decaimiento orbital. Al ser inversamente proporcional
con €2, incluso un decaimiento pequeno en la excentricidad afecta notablemente la tasa

migratoria.

Ya que interesa realizar una simplificacién del modelo, es interesante notar que si se
lograra demostrar que el tiempo de circularizaciéon es mucho maés corto que el tiempo
de decaimiento debido a la marea planetaria, o bien que la tasa de migracién por ma-
rea planetaria es pequena comparada con la migracién posterior a la circularizacion del
sistema, es decir, migracién sélo debida a marea estelar, entonces se podria suponer que
1/ Q;, = 0 para todo tiempo sin cometer un error significativo. Es bueno notar que cuando
la excentricidad es nula, la resolucién de las ecuaciones es muy simple.

Inspirados en el parrafo anterior, se puede estudiar la marea estelar, es decir, cuando
1/ Q;, = 0. La ecuacién que rige la variacién temporal del semieje adopta la forma:

lda 9/ G\"*RM, 57 5\ 1
e __Z * 14272 -13/2 n
adt 2(M*> Q. <+4e>“ (4.59)
y el tiempo caracteristico es:
~1
. |97 6 \'*RMm, 57 5 13/2
T =5 (M*> o (1 + 7 > a (4.60)

Por lo tanto, la migraciéon debida a marea estelar continia incluso si la orbita es
circular. Es interesante la comparaciéon entre los tiempos de migraciéon orbital para el
caso planetario y el caso estelar:

T 7<M*>2<RP>5<Q*) <€2>
Tup Mp R Qp 1—|—%€2
M* 2 Rp > Q*
o () () (2)

donde se realizé un desarrollo a orden 2 en la excentricidad.

12

La expresion (4.61) estd acotada inferiormente, ya que los pardmetros fisicos tanto
estelares como planetarios estan acotados. La cota de (4.61) vendrd dada por los valores
més pequenos del numerador y los mas grandes del denominador. El orden de los valores
numeéricos para estas cotas son, asumiendo una estrella de tipo solar:
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Rp> 105
¢ ~ (4.62)
<R* min 106

bajo estas suposiciones (4.61) es del orden:
*
NN (4.63)
Tﬂ

Asi, en este caso extremo, para despreciar la marea planetaria frente a la estelar es
necesario que la excentricidad satisfaga e << 0,38. Esta es una condicién favorable en
la mayoria de los casos. En casos més realistas, la condicién resultante se vuelve mas
restrictiva.

Veamos ahora la cota superior, es decir, cuando el numerador es maximo y el denomi-
nador es minimo. Si se considera una estrella de masa M, = M@, entonces:

(M*) 100

MP max 10-°

R 104
p

<R> T (4.64)
*/ max

(2) . w
QP max 10*

bajo estas suposiciones (4.61) es del orden:

*
??” ~ 7 x 10* x ¢? (4.65)
a

Por lo tanto, en este caso extremo, para despreciar la marea planetaria frente a la
estelar, es necesario que la excentricidad satisfaga e << 0,0038. Esta condiciéon es mucho
mas restrictiva que el caso estudiado en las lineas anteriores.

Asi, no es posible afirmar que el tiempo de migracién por marea planetaria sea mucho
menor que el tiempo de migracién por marea estelar. En vista de esta dificultad, se
estudiaran los tiempos caracteristicos de circularizacion.

80



4.4. Simplificando el modelo

4.4.2. Tiempo caracteristico de circularizacion

En la ecuacién (4.54) se observa claramente que e(t) es una funcién que decrece mo-
nétonamente con el tiempo. Ademds, si e(t') = 0 para algin ', se tiene que e(t) = 0
para todo t > t'. En esta seccién se estudiard el tiempo caracteristico de circularizacién.
El tiempo caracteristico de evolucion para la excentricidad es:

-1
a13/2 (4.66)

63 Ry 225 (G \'*RIM,
Tg: 7"‘ - =,

099 3\1/2 £
5 (OM) Q,M, 16 \ M. Q.

Utilizando los mismos argumentos de la seccién anterior, se puede separar el tiempo
de circularizacion en dos, uno para la marea planetaria y otro para la marea estelar. El
tiempo caracteristico de circularizacién para el término de marea planetaria es:

63 R
7= | (GM.3)V? ”] a'?/? (4.67)

4 Q,M,

mientras que el tiempo caracteristico de circularizaciéon para la marea estelar es:

2 gspp, 17
T = [225 < ¢ ) —=_r ”] a2 (4.68)

e 16 \ M, Q.

El cociente entre el tiempo de circularizacion por marea estelar y planetaria es:

w22 (MR
o 225\ M, R, Qp
M, 2 R 5 .
(s) () (&) (49
M, R, Qp
Utilizando los valores dados en (4.63) y (4.65) para la comparacién entre el tiempo de
circularizaciéon por marea planetaria y estelar, se tiene:

Tj)

_e = 1

(Tep min
T*

<T§,> = 10* (4.70)
e max

De esto se ve que el tiempo de circularizacién por marea planetaria es, en general,
mucho mas corto que el tiempo de circularizaciéon por marea estelar. Por lo tanto, en la
practica, es posible despreciar el efecto circularizador de la marea estelar.

12
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4.4.3. Migracién vs Circularizacién

Ya que en general la excentricidad inicial no serd muy pequena, no es posible asumir
que la migracién estard gobernada por la marea estelar. La comparacién entre el tiempo
de circularizaciéon y de migraciéon se hard suponiendo que ambos términos contribuyen
al decaimiento orbital. En cuanto a la circularizacién, en la seccién anterior se demostré
que a fines practicos es posible despreciar la circularizacién por marea estelar:

p w71 p w71
T, + 1T, ] [Ta T) ]
4 ==+ -2 4.71
& = T
1 M2 (R,\° /Q 1 B
= 2|5+47(+ L) (=) 4.72
G <MP) <R*> (QP> 1+57€2/4] (4.72)
(4.73)
r 2 5
~ 2 ez+1 MP & QP
7\M. ) \®,) \a.
Si se consideran nuevamente los valores extremos (4.63) y (4.65), se tiene que:
p 104
[T‘;] = 2 [e2+ ] <<1 (4.74)
Te L min 7
! 1
[Te] = 2 [8 + ] <1 (4.75)
Ta | max 7

Asi, el tiempo de circularizacién es més corto que el tiempo de migracién en todos los
casos. En el caso més general (intermedio entre las cotas), se ve que la circularizacién es
mucho mas veloz que la migracién.

En el caso maximo, un factor diez en las escalas de tiempo no es un argumento muy
fuerte a favor del desprecio de la marea planetaria en las ecuaciones.

Es necesario notar ademds que un tiempo de circularizacién corto frente al tiempo
migratorio, no necesariamente significa que sea posible despreciar la migracion debida a
los términos dependientes de la excentricidad. En efecto, la migracién debida a la marea
planetaria puede ser muy localizada temporalmente, sin embargo, la tasa migratoria
puede ser alta. En la siguiente seccion se cuantificard este efecto y se presentard un modelo
simplificado, en el sentido de despreciar los términos dependientes de la excentricidad,
sin embargo se considerara la migracién rapida debida a estos términos.

Para realizar esta tarea es necesario resolver, al menos de forma aproximada las ecua-
ciones (4.53) y (4.54) y de esta forma cuantificar el decaimiento orbital inicial.
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Figura 4.6.: Tiempo caracteristico de circularizacién respecto del tiempo caracteristico de migracién.
Se observa que a muy baja excentricidad el tiempo tiende a ser comparable, mientras que
para una excentricidad e ~ 0,05 la migracién es mucho mas lenta que la circularizacién.

4.4.4. Trayectoria en el espacio (g,¢)

Por simplicidad, se modificard la notacién de las ecuaciones (4.53) y (4.54):

ii; = — [ae* + B (1 +ve?)]a 1¥/? (4.76)
121‘; = —eq 132 (4.77)

donde w, B, 7, € son las constantes correspondientes a cada término de (4.53) y (4.54). «

y B estan relacionados por:
2 5
“ () (M) (R (4.78)
IB QP Mp R*

y € se relaciona con «,  como:

€= -+ — (4.79)

Si se introducen nuevas variables u, v, tales que:

83



4. Fuerzas tidales

u=1Ina
v=Ine (4.80)
se tiene que:
Lda _du
adt  dt
lde dvu
S 4 (4.81)

Despejando de (4.76) a=3/2 y reemplazando en (4.77) se tiene que:

dv 3 du
[ (ﬂexp(Zv) +/3> dt 452

con = &+ By
La expresion (4.82) es una ecuacion diferencial que describe la trayectoria tidal en el
espacio (u,v). La integracién de esta ecuacion es directa:

u(v) = i exp(2v) + Ev +c (4.83)
2¢ e
i 1 : Ly
conc=— [E exp (2vg) — ﬁvo} B + up. En el espacio (a,e) esta expresién toma la forma:
_ oBle .2
a(e) = e’ fexp (28e ) exp (c) (4.84)

Por (4.63), a/f estd acotado inferiormente:

.-

En la mayoria de los casos de interés, se tendra que:

; >>1 (4.86)

Por lo tanto, se verifica que:
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¢ i
2
g ~ 0 (4.87)
n
4001
2¢
Escribiendo ¢ de forma explicita y haciendo ef/¢ =1 se tiene:
a(e) ~ agexp (—2%(63 — ez)) ~ agexp (¢* — ¢}) (4.88)
Por lo tanto:
aﬂ(le) ~ exp (e* — ¢f) (4.89)
0

Esta expresion permite cuantificar que fraccion de la migracién total es debida princi-
palmente a la migracién planetaria (e # 0). Si se considera el caso limite (fijjado como
e =0,3), se tiene:

a(a()) ~ exp(—0,3%) ~ 0,9 (4.90)

Con esto, se demostrd que la migracién por marea planetaria contribuye a un decreci-
miento del semieje en un 10 %.

Anteriormente se habia demostrado que el tiempo de circularizacién era, para la ma-
yoria de los casos de interés, mucho més corto que el tiempo migratorio debido a marea
estelar. Esta caracteristica es de gran importancia si se quiere hallar un modelo simpli-
ficado. En efecto, a partir de esta caracteristica de los sistemas fisicos reales, es posible
asumir que la marea planetaria ocurre en un tiempo muy corto, y (4.89) permite cuanti-
ficar cuanto es el decaimiento orbital en ese intervalo de tiempo. En otras palabras, seria
posible cuantificar correctamente el decaimiento orbital considerando un sistema que par-
te de un estado en el que la excentricidad es nula, resolver las ecuaciones trivialmente y
agregar un decaimiento extra debido a (4.89).

Por lo tanto, si de ahora en adelante se supone e = 0, para cuerpos que estén dentro del
rango de parametros considerados, la migracién planetaria puede ser anadida como una
constante dada por (4.89), y de esta forma el problema se simplifica. Esta aproximacién
serd valida siempre que se consideren tiempos de integracién en los cuales se pueda
producir la circularizacién orbital, y ademas sean tiempos lo suficientemente breves como
para despreciar realmente la marea estelar.
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Numerico .
exp(e? -0.09) -
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Figura 4.7.: Comparacién entre la solucién estimada (4.89) y la solucién numérica de (4.53) y (4.54)
(Numérico). La solucién analitica y numérica coinciden. Los pardmetros para la integracién
numérica fueron: Mx = Ma, Mp = Mjyp, Q« = 106, Qp = 104, Ry = Ro, Rp = Ryyp. Las
estimaciones (4.87) son buenas.

4.4.5. Modelo analitico

Segun las estimaciones realizadas en la seccién anterior, los tiempos de circularizacién
son més rapidos que los tiempos migratorios al menos en un factor 10 (ver figura 4.6).
Esto implica que en escalas de tiempo relativamente cortas la excentricidad se anula.
Ademds demostramos que la migraciéon producida por una excentricidad no nula es a lo
sumo del 10 %.

Una forma de eliminar el término de marea planetaria es asumir que la excentricidad es
nula. Bajo esta hipdtesis, la ecuacién que rige la evolucién temporal de la excentricidad
desaparece (es decir, e(t) = 0 para todo f) y la evolucién temporal del semieje estd
gobernada por:

1/2 p5
lda _ 9 ( G\ RMy 13 (4.91)
adt 2\ M, Q. '
lo que equivale a resolver la ecuacién:
da ~11/2
= 4.92
= (192
a(t) t
V24 = —pdt = / a1/2dg = / Bdt (4.93)
ag to
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Por lo que:
13 2/13
a(t) = [—Zﬁ(t — to) +a(1)3/2] (4.94)
Utilizando la definicién de B
13 (9 /G \'"*RM
a(t)B¥/% = - |5 <M ) o DA (t— to) +ap>%. (4.95)

De acuerdo a lo expuesto en la seccién anterior, si se desea aplicar este modelo sim-
plificado al caso con excentricidad no nula, a (4.95) debe anadirsele un término que de
cuenta de la fraccién de migracién debido a la marea planetaria. Esto puede hacerse par-
tiendo del hecho que el tiempo de migracién por marea planetaria es mucho mas corto
que el tiempo de migracién por marea estelar. Por lo tanto, la marea planetaria puede
ser incluida como una correccion en ag, es decir, el semieje cuando t = fy:

ao — a(to) = agexp (—e3) (4.96)

por lo tanto, en este modelo simplificado, la evolucién temporal del semieje viene dada
por:

13
2

1/2 p5
a(t)13/2 — _ 2 ( G ) R*MP

2 \ M. Q.

1
(t—to) +ag>? exp <—23@%) (4.97)

Una comparacién entre el modelo y la solucién numérica de las ecuaciones completas
puede verse en la figura (4.8).

4.4.6. Solucién completa

Veamos ahora como es posible resolver las ecuaciones (4.76) (4.77) de forma general.
En la seccién anterior se vio como escribir a(e). Se puede hacer uso de dicha expresién
en (4.77) y obtener asi una ecuacién diferencial sélo para e.

a(e) = ageP/exp (%(62 - e%)) (4.98)

donde no se supuso 77/2¢ ~ 1 para resolver un caso mas general y no se despreciard el
factor ef/¢ ya que se estudiard lo que ocurre cuando e — 0. Los factores contantes se
denotardn con C.

La ecuacion diferencial que gobierna la evolucion de la excentricidad es:
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Figura 4.8.: Comparacién entre la solucién numérica de las ecuaciones (4.53) y (4.54) y la correccién a
la ecuacién (4.97) del modelo simplificado. El modelo simplificado corregido considera de
forma correcta la caida en semieje debida a la regiéon donde la excentricidad es apreciable.
Los pardmetros utilizados son: My = Mg, My = My, Qs = 106, Qp = 10%, R« = Ro,

Ry = R]up.
1 1
efli = e 32— _Ce exp <_j;7€2> (4.99)
Reordenando los factores:
1
el exp (zez) de = —Cdt (4.100)
Desarrollando a segundo orden en e:
1
%1 (1 + 43;7e2> de = —Cdt (4.101)
Integrando:
LS/ 13p
e 2¢ e 2¢
2¢ 2¢

Sumando los términos, y despreciando 13/2¢ frente a la unidad (aproximacién muy
buena segin se demostré anteriormente), se tiene que:
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et (1235(32 + 2> ~ [-C(t —t9) + D] % (4.103)

Ya que % << 1ye<<1, una buena aproximacion es:

1
% o [t~ 1) + D] (4.104)

En principio esta expresion ya puede ser despejada facilmente y asi es posible obtener

e(t) como una potencia de 2¢/13p, sin embargo, ya que 2%/3 << 1 se puede reescribir
138
e 2% :

1
e~ 14 zif In(e) (4.105)

Tomando exponencial a ambos miembros de (4.104) luego de haber utilizado el resultado
anterior:

e(t) ~epexp (—C(t —tg)) (4.106)
donde C viene dado por:
C= a513/2£ exp <143;1€%> (4.107)

Esta expresion es mucho mas atractiva que la expresion en términos de una potencia en
funcién de B y €. Una funcién exponencial tiene un comportamiento muy bien conocido
y es muy sencillo determinar un tiempo caracteristico de decaimiento. En este caso, el
tiempo caracteristico de decaimiento de la excentricidad es:

13/2
1
I = “08 exp <_j;7€2> (4.108)

Una buena aproximacion es:

e(t) = egexp [_aola/Zeexp <123e(2)> (t— to)] (4.109)

5 1/2 p5
63 s Ky 2250 G RIM,
cone =P (GMATTGM, T 16 M 0

A partir de (4.109) es posible obtener a(t), ya que a(e) es conocido:

a(e) = ag <:O>ﬁ/€ exp (—%eﬁ) exp (21562) (4.110)
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Figura 4.9.: Comparacién entre la integracién numérica de las ecuaciones tidales completas y el modelo
analitico. En este gréfico se muestra la evolucién de la excentricidad. La curva continua
es segun la ecuacién (4.109), mientras que la curva punteada es la integracién numérica.
Ambas fueron realizadas con los mismos pardmetros: Mx = Mo, Mp = Mjyp, Qv =
10, Qp = 10%, R, = Ro, Rp = Rjyp- El acuerdo entre la integracién numérica y el
modelo analitico es bueno pese a las aproximaciones intermedias. Las discrepancias se
deben a que la excentricidad utilizada es e = 0,3, lo cual es un valor muy grande para
los desarrollos utilizados en la resolucién de las ecuaciones, por lo que el apartamiento
observado es el méximo esperable. En la figura (4.10) pueden verse las discrepancias cuando
la excentricidad es atin menor.
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Figura 4.10.: Comparacién entre la solucién numérica y analitica (dada por el modelo aproximado)
para a. Se representa la solucién dada por (4.112). La solucién analitica es muy buena.
Los pardmetros utilizados fueron: My = Ma, Mp = Mj,p, Qx = 10°, Qp = 10°, Ry = R,
Rp = Rjup, a0 = 0,1, ¢g = 0,1.

Por lo tanto:

_ 13
a(t) = agexp (—z%e%) exp [21@% exp <—2a0 13/2¢ exp (Je%) (t— to)ﬂ

13
X exp [_.3%—13/28 exp (We(%) (t— to)} (4.111)
€ 4e
Realizando las aproximaciones correspondientes:

a(t) = agexp (—ej) exp [6(2) exp <—2u0_13/2€ exp <123€(2)> (t — to))]
X exp [5[1613/2 exp (?eé) (t— to)} (4.112)

Las expresiones encontradas hasta aqui son vélidas siempre que e # 0. A partir de la
forma de e(t) es ficil ver que e(t) — 0 cuando t — oco. Por lo tanto, la solucién es valida
para todo t, siempre que la condicién inicial sea ey, a9 # 0. El caso con excentricidad
inicial 0 ya fue estudiado anteriormente.

Las ecuaciones que describen la evolucién debida a fuerzas tidales serdn entonces:
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Figura 4.11.: Comparacién entre la solucién para a numérica y analitica. En este gréfico se representa la
solucién dada por 4.113 y por 4.97. La solucién analitica es muy buena salvo en la regién
de transicion entre el régimen planetario y estelar. Los pardmetros utilizados fueron:
M. = Ma, My = Mj,p, Q. =10, Q, = 10°, R« = R, Ry = Ryyp, a9 = 0,1, ¢g = 0,1.

_ 13
a(t) = apexp (—%eﬁ) exp |:217€€% exp <—2a0 13/2¢ exp (4;7@%) (t— t0)>]

X exp [fao—lﬁs/Zsexp (1438176(2]) (t— to)} si e#0

Pueden hacerse otras simplificaciones. Si interesa el estudio de la caida del cuerpo en
la region donde la excentricidad estd lejos de anularse, una buena aproximacion es hacer
eP/¢ ~ 1, ya que este término no contribuye fuera de un entorno de e ~ 0. Por lo tanto:
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B 13
a(t) = apexp (—%e%) exp [21768% exp (—2110 13/2€exp (Je%) (t— to))}

(4.113)

En la figura (4.11) puede verse esta aproximacién comparada con la solucién real. Una
comparacién entre la solucién (4.112) y la solucién numérica puede verse en la figura
(4.10).

4.5. Resumen

En este capitulo se estudiaron los efectos de marea sobre un cuerpo no rigido, el cual
presenta una inercia al cambio. Se expusieron los fundamentos de la teoria tidal de
acuerdo con el articulo de Ferraz-Mello et al. (2008) y se reprodujeron de forma breve
sus principales resultados. Muchos otros detalles pueden ser encontrados en el articulo
original. Se escribieron las ecuaciones tidales de acuerdo al articulo de Jackson et al.
(2009) y se mostr6 de forma clara cuales son las hipGtesis necesarias para obtener tales
ecuaciones. El mayor logro de este capitulo fue el estudio de los tiempos caracteristi-
cos de los sistemas fisicos reales que satisfacen las hipétesis necesarias para la validez
de las ecuaciones tidales presentadas. Se estudiaron dos tipos de soluciones diferentes
para tales ecuaciones, una general, y otra muy sencilla, la cual, por medio de un factor
agregado reproduce muy bien la migracién por largos periodos de tiempo. Se Realizaron
comparaciones entre las diferentes soluciones obtenidas y se vio que el acuerdo es muy
bueno.
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5. Diagrama Masa-Periodo de Exoplanetas

5.1. Introduccidén

En esta segunda parte, se aplicaran los desarrollos de los capitulos anteriores a un
problema concreto de la astronomia. Hasta aqui se estudiaron dos ambientes bien en-
marcados, los cuales son: (i) la etapa en la cual los protoplanetas comienzan a formarse,
y (ii) la etapa en la que los planetas resultantes de estos protoplanetas interactian con
su estrella central. En este segundo marco, de acuerdo a las hipétesis presentadas cuando
se desarrollaron las ecuaciones tidales, es necesario que los planetas se encuentren muy
cerca de la estrella central. Esta dltima hipdtesis es satisfecha siempre que se tenga en
cuenta una rapida migracién, por ejemplo, migracién de tipo I y migracion de tipo II.

Una aplicacion de estos dos conceptos es entonces el estudio de los exoplanetas cercanos
a su estrella central. En las siguientes secciones se analizara la posibilidad de explicar
ciertas caracteristicas observadas de estos exoplanetas de corto periodo a partir de los
desarrollos realizados previamente.

5.2. El diagrama masa-periodo

Cuando se observa como se distribuyen los semiejes de los exoplanetas de acuerdo
a la masa que presentan, puede advertirse una estructura notable en la distribucion
resultante, en especial cuando se observan periodos menores a 10 dias. En la figura (5.1)
se puede observar dicha distribucion. En la misma se representan todos los exoplanetas
conocidos hasta la fecha y, en un recuadro, en la region superior izquierda, aquellos con
un periodo menor a 12 dias.

En la figura (5.2) se observa que los planetas forman varios grupos que a simple vista
parecen desconectados. Es probable que cada una de estas estructuras observadas tenga
un origen ajeno a la casualidad, interesante de ser estudiado. Sin embargo, el estudio de
toda la distribucién supera ampliamente a este trabajo.

En este trabajo se estudiard la regién 3, sin tratar de explicar la agrupacion en la
regién 4.

La region 3 del diagrama masa-periodo presenta dos caracteristicas muy notorias. Por
un lado, se observa un vacio en la regién de los planetas poco masivos y subgigantes de
corto periodo, y por otro, se observa una mayor concentracién de planetas subgigantes
en torno a un periodo de 3 dias. Si bien existen unos pocos planetas poco masivos que
pueblan la region de corto periodo, estos casos son aislados y son objetos que presen-
tan ciertas caracteristicas sobresalientes, por lo que podria pensarse que no son buenos
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Figura 5.1.: Se muestra la distribucién masa-periodo de todos los exoplanetas conocidos hasta la fecha.
En el recuadro se observa la misma distribucién pero para planetas con un periodo menor
a 12 dias. La linea a trazos representa el recuadro en el contexto de todos los exoplanetas.
Datos de http://exoplanet.eu .

ejemplos para realizar estadistica en la regién. La principal caracteristica es que orbitan
alrededor de estrellas de baja masa.

Una posible explicacién para la distribucion observada en la regiéon 3 seria atribuirla
a un efecto de seleccion, debido a las técnicas observacionales empleadas. Actualmente,
las técnicas mas empleadas para la deteccién de exoplanetas son la utilizacién del efecto
Doppler de la luz, y la variaciéon del brillo de la estrella central por ocultacién, conocido
como método de transitos u ocultacién.

La técnica Doppler permite detectar movimientos radiales de la estrella central, los
cuales son producidos por fuerzas ejercidas por cuerpos planetarios. Estos movimientos
luego son atribuidos a uno o mas planetas que giran en torno a la estrella. Este movimiento
se determina a partir de la medicién del corrimiento de ciertas lineas espectrales, las cuales
son producidas cuando la luz generada en la estrella atraviesa su atmosfera.

Ya que el movimiento de la linea aumenta con el movimiento de la estrella, es més
sencillo detectar cuerpos masivos y cercanos a ésta. Por otro lado, es de interés notar
que los cuerpos poco masivos que se detectan mediante este método necesariamente
presentan distancias cortas a su estrella principal. La distancia maxima a la que se podra
encontrar un cuerpo de su estrella para poder ser detectado depende fundamentalmente
de la precision con la que se pueden medir corrimientos de lineas espectrales.

Ya que la detectabilidad de cuerpos poco masivos en la regiéon 3 del diagrama no es
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5.2. El diagrama masa-periodo
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Se muestra el diagrama masa-periodo dividido en subgrupos. Se observa que los exoplanetas
no se distribuyen de forma uniforme. Son distinguibles 3 grupos principales. El grupo 1
correspondiente a los planetas de largo periodo, los del grupo 2, correspondiente a planetas
con una alta dispersién en el diagrama, y los del grupo 3, los cuales son los planetas de
corto periodo. Dentro de este grupo se pueden diferenciar dos poblaciones o subgrupos, una
regién de alta densidad, con un periodo aproximado de 3 dias, con masas comprendidas
entre la masa de Neptuno y la masa de Jupiter (regién 4) y una correspondiente a los
planetas poco masivos (regién 5), la cual es una regién no muy poblada. El recuadro en la
esquina superior izquierda es una ampliacién de la regién 3. Datos de http://exoplanet.eu
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Figura 5.3.: Se muestra la relacién existente entre el radio y la masa planetaria (figura izquierda). Para
masas pequeflas se observa un comportamiento lineal, mientras que para masas mayores
esta relacion no es observada. De acuerdo a esta relacion no es esperable un apartamiento
significativo de forma entre un diagrama masa-perfodo y un diagrama radio-periodo (figura
derecha). Datos de http://exoplanet.eu .

un problema para la técnica Doppler actual, en principio no deberia deberse a un efecto
de seleccion observacional.

Por otro lado, la deteccién de caida de brillo de una estrella por medio del método
de transito es practicamente independiente de la distancia al observador, por lo que en
principio la deteccién esté limitada al volumen del cuerpo que eclipsa a la estrella y a la
distancia del cuerpo a la estrella. En este sentido, la detectabilidad no se ve afectada por
la masa sino por el radio del exoplaneta.

Este método favorece por lo tanto la detecciéon de planetas gigantes frente a los peque-
nos. Una vez mas, realizando un andlisis a distancia fija, prevalece la deteccion entonces
la deteccién de planetas grandes frente a los pequenos (siempre asumiendo inclinacién
orbital de 90 respecto del plano del cielo). Sin embargo, a masa fija lo que ocurre es que
deberian ser detectados mayor cantidad de planetas cercanos a la estrella que lejanos, y
esto no es lo que ocurre.

En la figura (5.3) izquierda puede verse que la relacién entre la masa y el periodo,
en escala logaritmica, tiene una tendencia creciente para masas menores a la masa de
Jupiter y luego el comportamiento es mucho mas disperso. Debido a esta relacién, no es
esperable observar un apartamiento muy grande entre un diagrama masa-periodo y un
diagrama radio-periodo, el cual puede verse en la figura (5.3) derecha.

En este trabajo se asumira que la regién 3 del diagrama masa-periodo no es debida a un
efecto de seleccién observacional y se explicara como resultado de un proceso evolutivo, en
el cual actiian fuerzas tidales con el disco protoplanetario, trampas planetarias y fuerzas
tidales planeta-estrella.
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5.2. El diagrama masa-periodo

5.2.1. Regién 3

Entre todos los planetas detectados alrededor de otras estrellas, un grupo de especial
interés en la actualidad es el grupo llamado de los “planetas calientes”, caracterizado
por semiejes muy pequenos (@ < 0,1 UA). Debido a la proximidad de estos planetas
a la estrella central, fuerzas de marea circularizan rapidamente la orbita, razén por la
cual la mayor parte de la distribuciéon observada actualmente presenta excentricidades
bajas. Es interesante notar que la excentricidad dada para la mayor parte de los planetas
detectados es una cota superior.

Dado que la formacion in-situ de estos planetas es altamente improbable, el modelo
més aceptado en la actualidad es suponer que fueron formados lejos de la estrella central,
y luego, debido principalmente a fuerzas tidales con el disco, migraron hacia el interior.

Un aspecto muy interesante de estos exoplanetas es su distribuciéon masa-periodo. En
ella se observa un marcado escalén en aproximadamente una masa igual a la masa de
Jupiter (Benitez-Llambay et al. 2011). Esta distribucién hace pensar que existe algin
mecanismo selectivo para cada masa. Si se asume que todos los planetas fueron formados
inicialmente a partir de un disco de gas, es licito pensar que un proceso de seleccién bien
podria haber ocurrido en las primeras etapas formativas.

Masset et al. (2006) presentaron resultados de simulaciones hidrodindmicas en las cua-
les se observa la existencia de un punto de equilibrio en el torque que sufre un planeta de
baja masa inmerso en un disco de gas con una cavidad interna (ver capitulo 3, trampas
planetarias). Este punto de equilibrio se halla en el borde de la cavidad y es suficiente-
mente estable como para permitir que el planeta frene su migracién hacia el interior. Sin
embargo, existe una masa critica m. para la cual, si un planeta tiene una masa m > m,,
entonces el punto de equilibrio desaparece, pero aparece un nuevo equilibrio en el interior
de la cavidad (Masset et al. 2006; Kuchner & Lecar 2002).

Segun estos resultados, pareceria ser que planetas de baja masa pueden encontrar un
equilibrio mas lejos de la estrella central que los planetas de masa mayor que la masa
critica. Este resultado es similar a lo que se observa actualmente en la regién 3 del
diagrama masa-periodo de los exoplanetas descubiertos. En base a esta idea, Benitez-
Llambay et al. (2011) realizaron simulaciones hidrodindmicas y fueron capaces de obtener
un escalén similar al observado.

Si los resultados anteriores son correctos, entonces existe un problema con unos pocos
puntos de la distribucién observada; CoRoT-7b (Léger et al. 2009), y més recientemente
Kepler-10b, son los exoplanetas que mas se apartan de esta distribucion. La posicién de
CoRoT-7b puede verse en la figura (5.1).

Una solucién posible al problema puede venir del hecho de que CoRoT-7b no es un
planeta aislado. Recientemente se ha descubierto un companero: CoRoT-7c (Queloz et al.
2009). Benitez-Llambay et al. (2011) propusieron que en realidad la posicién observada
actualmente para CoRoT-7b puede ser el resultado de una dispersién planetaria con su
companero. Analizando la evolucién dinamica de dos planetas migrando hacia la cavidad
interna de un disco protoplanetario, Morbidelli et al. (2008) encontraron configuraciones
de equilibrio, en las cuales ambos planetas son capturados en resonancia mientras que el
interno es retenido en la cavidad interna. Sin embargo esta configuracién parecia ocurrir
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sélo cuando el planeta externo era de menor masa que el interno. En el caso contrario, la
configuracién resonante es inestable, dando origen a una excitacién de la excentricidad
y como consecuencia una dispersién planetaria. En algunos casos esto conducia a una
inyeccién del cuerpo menor en la cavidad, mientras que la 6rbita del mayor era trasladada
hacia afuera de la cavidad.

La razon de masas y la ubicacion en el diagrama masa-periodo del sistema planetario
CoRoT-7 se encuadran en este escenario, lo cual permitiria explicar la ubicacién de ambos
planetas en el diagrama masa-periodo. Sin embargo, las simulaciones hidrodinamicas de
Morbidelli et al. (2008) s6lo consideran pocas razones de masa y no fueron aplicadas al
caso particular de CoRoT-7.

Para entender la razén por la que CoROT-7b se halla en esa posicién, un primer paso
es entender por que los deméas planetas presentan esa estructura tan particular en el
diagrama masa-periodo. Este sera el objetivo de las siguientes secciones, mientras que en
el préximo capitulo analizaremos el caso particular de CoROT-7.

5.3. El modelo

En esta seccién se describira el modelo que se desarrollard para explicar la distribucion
masa-periodo observada.
Para esta tarea se utilizaran las siguientes herramientas:

= Observaciones de exoplanetas

= Teorfa tidal

» Exoplanetas generados de forma sintética
= Simulaciones hidrodinamicas

» Trampas planetarias

El mecanismo propuesto es el siguiente. En un principio, se forman embriones plane-
tarios, los cuales seran los progenitores de lo que luego seran los planetas de un sistema
planetario. Mientras esto sucede, el disco protoplanetario efectiia un cambio importante
en su region central; debido a la acrecién de gas, y a una viscosidad importante, el centro
del disco sufre un vaciamiento, generando un gradiente de densidad pronunciado en algin
radio no muy lejano a la estrella central.

Debido a la formacién temprana de los embriones planetarios, el disco no tiene sufi-
ciente tiempo para disiparse, por lo que la interacciéon planeta-disco es fuerte. En esta
etapa se produce una rapida migracion hacia la estrella central.

En la regién donde el gradiente de densidad es pronunciado puede producirse un fre-
nado en la migracion del embrion. De esta forma seria posible explicar la presencia de
planetas cercanos a la estrella central.

En las siguientes secciones se verda ademds que esta explicacion puede ser reforzada
mediante simulaciones hidrodinamicas y la teoria tidal. A través de estos métodos no
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solo se dara una posible explicaciéon a la presencia de exoplanetas calientes sino que
también se podra describir por que razon la distribucion observada en la regién 3 tiene
forma de escaldn.

5.4. Simulaciones hidrodinamicas

5.4.1. Motivacion

Segun se vio en el capitulo 2, en las etapas formativas la interaccién entre el embrién
planetario y el disco protoplanetario es muy fuerte. Estudiar este problema requiere, entre
otras cosas, la resolucién de las ecuaciones de la hidrodindmica sumadas al potencial
gravitatorio. Hacer esto en general es muy dificil. Un andlisis cualitativo y cuantitativo
puede realizarse cuando la masa del embrién planetario es chica (por ejemplo, unas masas
terrestres), y cuando el disco protoplanetario no es considerado autogravitante. En este
contexto la linealizacién de las ecuaciones (Tanaka et al. 2002) arroja un buen resultado.

Sin embargo, cuando se consideran masas mayores (a partir de la masa de Neptuno), el
problema ya no es descripto de forma adecuada por las ecuaciones linealizadas. Debido
a este inconveniente es necesario realizar una integracion numérica de las ecuaciones
involucradas. Esto es lo que se conoce con el nombre de simulaciones hidrodindmicas.

En este trabajo se realizan una serie de simulaciones hidrodindmicas motivadas en
unos resultados previos. En particular, consideraremos la idea propuesta en un principio
por Kuchner & Lecar (2002), la cual sugiere que un planeta gigante en érbita circular
podria detener su migracién en un disco con una cavidad central (un vaciamiento del gas
por acrecién) si su periodo orbital es la mitad del perfodo orbital del borde, es decir, una
resonancia de movimientos medios 2:1. En esta configuracién, las resonancias de Lindblad
serfan todas interiores a la cavidad, y por lo tanto no seria posible una transferencia de
momento angular entre el planeta y el disco. Es necesario notar que estos autores no
corroboraron mediante simulaciones hidrodinamicas tal afirmacion.

Ademsds, segun se vio en el capitulo 1, es posible generar una trampa planetaria para
planetas con masas tales que no alteren significativamente el perfil de densidad, es decir,
que no logren abrir un gap en el disco. Masset et al. (2006) realizaron una serie de
simulaciones hidrodindmicas para estudiar la evolucion orbital de planetas de baja masa
sumergidos en un disco protoplanetario con una cavidad interna. Estos autores hallaron
que todos los cuerpos migraban, ademas, la velocidad de migracion era dependiente de
la masa planetaria, y lo més importante es que todos eran atrapados en el borde de
la cavidad en una configuracién estable. Segin estos resultados, si se asume que los
parametros estelares estan acotados, si las trampas planetarias son comunes, entonces
deberia observarse que planetas poco masivos tienden a ubicarse en regiones mas alejadas
que los planetas mas masivos. Sumado a esto, es necesario realizar un estudio incluyendo
la teoria tidal, ya que como se vio en la seccién 2, las fuerzas de marea generan un
decaimiento en semieje.

Para completar los resultados de Kuchner & Lecar (2002), Benitez-Llambay et al.
(2011) realizaron una serie de simulaciones hidrodindmicas de planetas sumergidos en
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un disco con una cavidad interna, utilizando un rango amplio de masas. De esta forma
se encontré que los planetas de baja masa son efectivamente retenidos en el borde de
una cavidad mientras que los de masa mayor (m > Mj,,) efectivamente ingresan en la
cavidad, deteniendo su migracion en una resonancia 2:1 con el borde de la cavidad.

5.4.2. Caédigo

Para realizar las simulaciones hidrodindmicas se utiliz6 el codigo FARGO, escrito por
el Dr. Masset (Masset 2000). Este cédigo resuelve las ecuaciones de Navier-Stokes y la
ecuacion de continuidad para un disco gaseoso, el cual rota con velocidad kepleriana. Este
disco esta sometido a la fuerza gravitatoria estelar, la cual actia desde el centro del disco.
Es posible anadir fuentes gravitatorias externas, las cuales hacen el rol de protoplanetas
sumergidos en el disco.

Los protoplanetas son tratados como masas puntuales, y las variables fisicas son tra-
tadas de forma euleriana.

Una ventaja importante del c6digo es la posibilidad de paralelizacion utilizando OpenMP
y MPI, lo que disminuye los tiempos de las simulaciones de forma considerable cuando
se dispone de multiples procesadores.

Un detalle importante es que la integracién se realiza con un disco que no es autogra-
vitante y las integraciones de las érbitas planetarias se realizan mediante un integrador
Runge-Kutta de quinto orden.

Para realizar nuestras simulaciones, realizamos un cambio del cédigo respecto de la
version disponible (http://fargo.in2p3.fr). Por recomendacién del autor, se sustituyé la
linea 232 del archivo SideEuler.c por la linea:

penul_vr=-3.0*VISCOSITY/Rinf [nr-1]*(-SIGMASLOPE+.5) ;

5.4.3. Generando una cavidad

Antes de comenzar a realizar las simulaciones es necesario generar una condicién de
contorno estacionaria. Es decir, un disco protoplanetario bidimensional estable, el cual
interactuard posteriormente con el protoplaneta. Para lograr esto, debe realizarse una
simulacién de un disco protoplanetario con FARGO en ausencia de planeta.

FARGO permite modificar una gran cantidad de pardametros, a través de un archivo
de parametros (*.par). A continuacién se describen los pardmetros que seran utilizados
posteriormente:

Parametros del disco:

= AspectRatio : Este parametro define la relacién H/r a una distancia r = 1.

» Sigma0 : Es la densidad superficial del disco a r=1 (donde las unidades de distancia
son adimensionales, que luego deben ser escaladas correctamente).

» Viscosity : Es la viscocidad del disco. Se observa que un valor demasiado elevado
para este parametro (~ 10*4) genera ondas en el perfil de densidad. Ya que la
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escala de tiempo de migracién depende de este pardmetro (fundamentalmente la
migracién de tipo II), es conveniente adoptar el valor mas grande posible siempre
que no altere la estabilidad de la cavidad para disminuir los tiempos de computo.

» CavityRadius : Este parametro hace referencia a la localizacién del borde de la ca-
vidad (Rpc), en unidades adimensionales. Por recomendacién del autor, debe con-
siderarse un valor igual o superior a 2,0 cuando las masas planetarias involucradas
son grandes.

» CavityRatio: Es la razén deseada entre la densidad superficial del gas fuera y dentro
de la cavidad.

s CavityWidth: Es el ancho de la cavidad interna en unidades de altura del disco.
(H=ASPECTRATIO*R).

= OuterSourceMass : Este parametro hace referencia a la inyeccién de masa desde el
exterior. Debe ser YES para tener una condicién estacionaria.

= SigmaSlope : Este pardmetro es el indice («) de la ley de potencia que describe el
perfil de densidad X(r) = XZor~* donde Xy es el pardmetro Sigma0.

Parametros planetarios:

» PlanetConfig : En este campo debe colocarse la ruta del archivo (*.cfg) en donde
se encuentran: los nombres de los planetas, la distancia a la estrella, la masa, si
acretan gas, si sienten la gravedad del disco y si se perturban entre ellos. Este
archivo contiene los elementos orbitales de cada planeta.

» ThicknessSmoothing : Parametro de suavizado.
Parametros del método niimerico

= Transport: Este parametro puede ser seteado como FARGO o STANDARD para
definir como debe ser utilizado el algoritmo de advecciéon azimutal. Por defecto el
pardametro estd en FARGO. (Masset 2000).

» InnerBoundary: Este pardmetro puede tomar los valores WALL (o RIGID), OPEN o
NON_REFLECTING. Especifica la condiciéon de contorno en el borde interno. WALL o
RIGID fijan la velocidad radial a cero en el borde. No puede haber flujo de material
de o hacia la grilla polar, es decir, el disco. La masa total del disco es conservada
(la frontera exterior tiene una condicién WALL por defecto). OPEN implica que puede
haber flujo de materia hacia el exterior de la grilla. La masa total decrece con el
tiempo. NON-REFLECTING aplica una condicién limite para la transmision de ondas.
Dispone de un algoritmo (aproximacién WKB) muy eficiente para la eliminacién de
ondas reflejadas. No se aplica estrictamente la conservaciéon de la masa y momento
angular ya que la onda se lleva parte del momento angular del disco.
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» Disk: Este parametro estd definido como YES por defecto. Hace referencia a la

existencia o no de un disco gaseoso. Colocar este pardmetro en NO trasforma a
FARGO en un integrador planetario.

Omegakrame: Este parametro es la velocidad angular del marco de referencia. Si
se le asigna el valor 0, se tiene un sistema de referencia no rotante astrocéntrico.
Esto es usado sdlo si Frame (ver mds adelante) tiene el valor Fixed.

Frame: Este campo puede tomar tres valores diferentes: Fixed, Corotating y
Guiding-Center. Cuando se establece como Fixed, el marco de referencia rota
con velocidad angular constante, especificada por OmegaFrame. Cuando se le asigna
el valor Corotating, el marco es corrotacional con el planeta ntimero 0, es decir,
el que ocupa la primer linea de pardmetros en el archivo *.cfg. Si el planeta migra
o tiene una dérbita excéntrica, la velocidad angular no es constante en el tiempo,
por lo que el sistema de referencia tampoco la tendra. Cuando se establece el valor
Guiding-Center, el marco corrota con el movimiento medio del planeta 0, generan-
do un sistema de referencia que varia su velocidad mucho mas suavemente que en el
caso Corotating. En este sistema de referencia es posible observar el movimiento
del planeta debido a su excentricidad y precesion.

IndirectTerm: Este parametro por defecto tiene un valor YES. Si toma el valor
NO, no se realiza el cédlculo del término indirecto del potencial, el cual se debe a la
aceleracién de la primaria causada por interaccién con los planetas y el disco.

Parametros de malla
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» Nrad , Nsec : Son dos pardametros que establecen de que forma serd dividida la grilla

polar para realizar los calculos. Nrad es un niimero entero que especifica cuantas
divisiones radiales presentara la grilla. Nsec es un nimero entero que especifica la
divisién azimutal.

Rmin, Rmax : Estos parametros fijan los extremos del disco.

RadialSpacing : Este parametro puede tomar los valores Arithmetic o Logarithmic.
En el primer caso, el ancho de cada zona radial es constante (progresién aritméti-
ca). En el segundo caso, el ancho de la zona radial es proporcional a su distancia
(progresién geométrica). En este caso, la relaciéon de aspecto es la misma para
todas las zonas. Cuando se corre una simulacién, se genera el archivo de control
(used_rad.dat), el cual contiene informacién de cémo fue subdividida la malla
radialmente. Es posible, sin embargo, tener una progresién méas compleja que arit-
mética o geométrica, incluso puede ser arbitraria. Esto es muy 1util por ejemplo si
hace falta una alta resolucién en la vecindad de la érbita del planeta. Para hacer
esto debe incluirse en el directorio de salida un archivo con el nombre radii.dat
en formato ASCII, con una columna float, la cual debe contener Nrad+1 valo-
res para cada radio, en orden creciente. Una vez corrida la simulacién, se crea el
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archivo used_rad.dat, el cual sirve para chequear que el programa halla tomado
correctamente el input radii.dat.

Parametros de salida

» Ntot= Este pardmetro fija el nimero total de salidas que hara el programa.

= Ninterm: Este parametro establece el nimero de célculos intermedios que se rea-
lizan (cubriendo cada intervalo de tiempo DT) entre dos salidas sucesivas de las
variables hidrodindmicas. Dicho de otra forma, es la cantidad de pasos DT que se
realizan antes de generar una salida hidrodinamica. Si sélo interesa la dindmica de
planetas es recomendable asignarle un valor grande. Si no se tiene en cuenta este
recaudo, se estard generando gran cantidad de informacién innecesaria. Esto tiene
dos consecuencias importantes, por un lado se consume mucho tiempo de escritura
en disco, y por otro, el espacio en disco es muy grande.

s DT: Esta variable float representa el intervalo elemental de tiempo. A fin de no
degradar el rendimiento del codigo, DT deberia establecerse en un valor mucho més
grande que el paso de tiempo permitido por el criterio CFL. El cédigo divide el
intervalo [t , t+DT| en tantos pasos como sea necesario para satisfacer el criterio
CFL. El dltimo paso es ajustado de modo tal que el nuevo tiempo es exactamente
t+DT. Sélo los archivos planetarios de salida se actualizan por cada paso de tiempo
DT. Las salidas hidrodindmicas se producen cada Ninterm pasos.

Preparando el archivo de parametros

Para crear el disco con una cavidad central es necesario ajustar algunos parametros en
un archivo (.par). Para definir la cavidad es necesario ajustar los pardmetros:

Cavityradius
CavityRatio
CavityWidth
OuterSourceMass=YES

Ademas, es necesario ajustar el archivo de pardmetros planetarios (.cfg). Una copia
del archivo de parametros planetarios viene incluida con el cédigo, a modo de ejemplo.
Lo importante es que el archivo que se escoja para la fabricacion del disco posea planetas
con masa nula y que no puedan interactuar de ninguna forma con el disco, es decir, fijar
en OFF los campos referidos a interaccién.

Un detalle importante cuando se estd generando el disco con una cavidad es que el
archivo *.cfg debe contener informacién de al menos un planeta que luego formaré parte
de la simulaciéon. Ademaés, los planetas que estén en dicho archivo deben estar confi-
gurados de modo tal que no interactien con el disco ni entre ellos (Feels Disk NO y
Feels Other NO). Si bien la frase anterior es redundante, es importante ya que de lo
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contrario, cuando se desee simular el disco con la cavidad central y con planetas, se ge-
nerard una onda, por lo que la simulaciéon no podra ser realizada. El perfil que se genera
cuando ocurre este error puede verse en la figura (5.5).

Un aspecto interesante del proceso de creacién es que sélo es necesario considerar
dos zonas azimutales. Esto es asi porque no hay interés en simular un disco detallado
azimutalmente. S6lo interesa construir el perfil de densidad. Esto acelera mucho el proceso
de creacién, ya que reduce las zonas de integracién en un factor Nsec.

En cuanto a las condiciones limites para el disco, éstas pueden ser escogidas segiin sean
las necesidades.

Es recomendable que la salida de datos sea fijada en un ntimero bastante grande (de
esta forma se evita pérdida de tiempo por escritura), o incluso puede deshabilitarse
la escritura continua (es decir, que se vaya reemplazando el iltimo archivo de salida
constantemente, para ahorrar espacio en disco).

Una vez realizadas las tareas enunciadas anteriormente, debe correrse FARGO. La
simulacion debe ser frenada cuando el perfil de densidad del disco alcance un estado
estacionario y tenga una forma suave, como puede verse en la figura (5.4).

Una vez finalizada la simulacién del disco, es necesario guardarla para utilizarla como
condicion inicial para las futuras simulaciones con planetas. Ya que el disco posee sélo
dos zonas azimutales, es necesario dividirlo en la cantidad de zonas que vaya a tener la
simulacién con planetas. Esta tarea puede ser realizada con un programa que puede ser
descargado de la pégina oficial de FARGO, llamado adopt.pro, el cual funciona bajo
IDL. La funcién de este programa es dividir el disco azimutalmente y renombrar a 0
los archivos de salida. Como entrada debe darse el iltimo archivo de salida durante la
creacién del disco (gasdens####.dat) en la forma:

adopt, nsec=####, nb=####
donde nsec es la cantidad de zonas azimutales deseadas y nb es el niimero correspondiente
a la ultima salida de FARGO durante la creacién del disco. Luego, debe modificarse el
archivo dims.dat, corrigiendo el dltimo valor (2) al valor nsec.

Una vez realizado esto, se puede almacenar el disco guardando sélo los archivos:

gasdens0.dat
gasvradO.dat
gasvthetaO.dat
used_rad.dat
dims.dat

Para realizar simulaciones con este disco, es necesario colocar estos archivos en una
carpeta nueva, la cual debe ser el directorio de salida del archivo (.par) que se vaya a
simular.

Para considerar como condicién inicial al disco ya creado, FARGO debe ser llamado
con la opcion -s 0, donde s significa la condicién inicial, que luego de haber aplicado
adopt.pro es gas***(.dat:

./fargo —-s 0 in/*x**** par
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5 5 1
a) c) e)
r r r
1 1 1
b) d) f)
r

Figura 5.4.: Evolucién temporal del perfil de densidad de un disco sin planetas. Como condicién inicial
(a) se consideré un escalén en la densidad. Se observa como se generan ondas en los
momentos tempranos del disco (b,c,d). Si bien en (e) desaparecieron las ondas, ain se
observa una protuberancia en la densidad. El estadio estacionario es alcanzado en (f). La

relacién temporal es: a) t=0, b) t=1, ¢) t=10, d) t=20, e) t=100, f) t=3500.
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(r)

Figura 5.5.: Error ocurrido en una simulacién cuando no se tiene en cuenta durante la construccién de
la cavidad que los planetas no deben interactuar con el disco.
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5.5. Explicando el diagrama masa-periodo

El objetivo de esta seccién es justificar el modelo presentado en la seccién 3.3, el
cual propone que planetas poco masivos son efectivamente retenidos en el borde de una
cavidad en un disco de gas, mientras que planetas mas masivos son capaces de ingresar
en la cavidad, por lo que la forma final de la distribucién seria muy similar al diagrama
masa-periodo de los exoplanetas. Para ello se utilizardan simulaciones hidrodinamicas

realizadas con FARGO.

5.5.1. Simulaciones hidrodinamicas

Las simulaciones hidrodinamicas fueron realizadas con FARGO, considerando una es-
trella central de masa solar y un disco bidimensional localmente isotermo. La densidad
considerada es X = 10_4M® i 2 y uniforme con ry una escala tipica de longitud (recor-
demos que FARGO trabaja con distancias adimensionales). Si rg ~ 0,01UA, se tiene que
¥ ~ 900g cm~2. La viscosidad cinemética también se considerada uniforme fuera de la
cavidad central, con un valor v = 107 r% Oy 1 con QO la velocidad angular en rg. La
relacién de aspecto del disco es H/r = 0,05.

El disco presenta 384 zonas azimutales y 306 zonas radiales. El radio minimo del
disco es 0,2 9o mientras que el radio exterior es 3,5 rg. El radio de la cavidad central es
1,8 rg. El salto en la densidad es R = X, /X; = 10, mientras que el ancho de la cavidad es
Ar = 0,5 ry. La condicién de contorno considerada es no reflectante para ambos extremos
del disco.

En cada simulacion, se colocé un planeta de masa m a una distancia r = 2,5 rg en orbita
circular. El intervalo de masas consideradas es 0,01 M; < m < 10 M;. Se realizaron
un total de 18 simulaciones y siempre se observé que el planeta migré hacia la estrella.
Todos alcanzaron un estado estacionario. Dos ejemplos extremos de este comportamiento
pueden verse en la figura (6.4). Asi, la propuesta de Kuchner & Lecar (2002) es verificada.

Si bien no se muestra aqui, la excentricidad de los planetas siempre fue amortiguada
por el disco. En todos los casos, la excentricidad final fue e ~ 1073, por lo que las érbitas
fueron practicamente circulares. Es interesante notar que otros autores obtienen resulta-
dos que no parecen estar en acuerdo con estos resultados. Un ejemplo es el trabajo de
Rice et al. (2008). Estos autores consideran planetas masivos, los cuales pueden ingresar
dentro de la cavidad, y observan un aumento de la excentricidad cuando el planeta se
encuentra dentro. Esto podria explicarse mediante el hecho de que las configuraciones
numéricas no son las mismas. En FARGO, el interior de la cavidad nunca se vacia, sélo
presenta una disminucién en la densidad, mientras que en las simulaciones de Rice et al.
(2008), el interior se encuentra vacio. El amortiguamiento de la excentricidad debido a
la presencia de gas en las inmediaciones planetarias pareceria ser muy importante.

5.5.2. Simulaciones vs Realidad

Todas las simulaciones hidrodindmicas fueron realizadas con los mismos parametros
excepto la masa planetaria. Ya que la escala del problema no estd completamente deter-
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Figura 5.6.: Evolucién del semieje de dos planetas pertenecientes cada uno a sistemas diferentes. El
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planeta poco masivo es detenido en el borde de la cavidad en el disco, mientras que el
planeta mas masivo ingresa al interior de la cavidad y es detenido en las proximidades de
una resonancia de movimientos medios 2:1 con el borde de la cavidad.
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Figura 5.7.: Ya que las simulaciones hidrodindmicas son adimensionales, cuando las comparamos con
las observaciones, disponemos de un grado de libertad. Este grado de libertad puede apro-
vecharse para desplazar verticalmente los resultados de las simulaciones. La linea continua
representa una localizacién aceptable (este andlisis es sélo cualitativo).

minada debido a la utilizacién de unidades adimensionales para la distancia, se dispone
de un grado de libertad para escalar las simulaciones a fin de compararlas con las ob-
servaciones. Por esta razon, es posible colocar los resultados de las simulaciones en el
diagrama masa-periodo y desplazarlos de forma vertical (a todos juntos) hasta hacerlos
coincidir con el escalén observado. Esto puede verse en la figura (5.7).

Las simulaciones concuerdan muy bien con las observaciones. Los exoplanetas con
masas mas pequenas que la masa de Jupiter tienen un periodo del orden de los 2 o
3 dias, mientras que los planetas mayores presentan periodos del orden de 1 dia. Es
notable incluso la relacién de aspecto entre la curva proveniente de la simulaciéon y el
escalon observado en el diagrama.

Sin embargo, las simulaciones hidrodinamicas fueron realizadas para estrellas de una
masa solar, mientras que la masa de las estrellas anfitrionas del diagrama masa-periodo
no son todas iguales. Por otro lado, estan presentes los efectos tidales. Las simulaciones
hidrodindmicas reproducen un tiempo muy cercano a la formacion de los planetas y no
tienen en cuenta fuerzas de marea estelar y planetaria (planeta y estrella puntual). En la
regién 3 del diagrama masa-periodo, los efectos tidales son muy importantes, los cuales
seran mayores mientras mas viejos sean los sistemas.

Por estas dos razones, la comparacion entre las simulaciones hidrodindamicas realizadas
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con FARGO y las observaciones no puede realizarse de forma tan directa como se observa
en la figura (5.7).

5.6. Evolucidn orbital por fuerzas de marea

5.6.1. Una variable normalizada

Ya que los exoplanetas observados en la regién 3 del diagrama masa-periodo presentan
distancias astrocéntricas muy pequenas, las fuerzas tidales involucradas son muy intensas.
Estas fuerzas generan dos efectos principales:

» Circularizacién orbital

= Migracién orbital

Por otro lado, ya que los exoplanetas no tienen estrellas de igual masa, radio, y entre
ellos tampoco tienen iguales radios, la evolucion tidal de cada uno es diferente. Por lo
tanto, colocar a todos los exoplanetas juntos en un diagrama masa-periodo fuertemente
afectado de evolucién tidal no necesariamente puede arrojar una estructura ordenada.

Una solucién puede ser hallar una variable que sea independiente de las caracteristicas
individuales de cada exoplaneta. Se trata de buscar entonces una cantidad que evolucione
de la misma forma para todos los exoplanetas en la misma cantidad de tiempo.

En el capitulo 2 se vio que las fuerzas de marea generan una circularizacion orbital
muy rapida. Por este motivo, se supondra que los exoplanetas de la regién del diagrama
masa-periodo presentan orbitas casi circulares.

Recordando la expresién para el semieje cuando intervienen fuerzas tidales y las 6érbitas

1 :
13/2 o Mg 1z R, ° My 1
) <M> <R®> <M®) Q. " (5-1)

Por lo tanto, el semieje tidal es funcién de My, R«, My y Q.. Si bien Q. dependera en
general de los pardmetros estelares como la masa y el radio, ya que esta dependencia no
es conocida y ademads interesa estudiar un comportamiento general, se considerard a Q.
como un parametro, igual para todas las estrellas de la muestra. Ya que en general su
valor es muy mal conocido, sélo se dard una estimacién de su magnitud. Asi, las variables
que molestan para una comparacion directa en el diagrama masa-periodo son:

son circulares

= Masa estelar

= Radio estelar

LAl haber supuesto excentricidad nula, desaparecen los efectos de la marea planetaria, por lo que el
radio planetario y el pardmetro tidal planetario no son necesarios.
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De esta forma, puede definirse un semieje no dependiente del radio estelar y masa estelar:

1/13 ;N\ 10/13
a*=a ( M, ) <®> (5.2)
Mg, R,

En la figura (5.8) se observa el diagrama m-a*, el cual presenta una estructura mejor
delimitada que el diagrama masa-periodo.

Atn persiste una diferencia importante entre cada miembro de la distribucién. Esta
diferencia es la edad de cada sistema planetario. Cada sistema presenta una edad dife-
rente, y por lo tanto una evolucion tidal diferente. Esto se podria solucionar facilmente
conociendo la edad de cada uno. Asi, a partir de la ecuaciones tidales integradas ha-
cia el pasado podria normalizarse en edad. Esta normalizacién se hara en las siguientes
secciones.

5.6.2. Muestra sintética

Si bien no existe certeza sobre cual es el mecanismo de selecciéon que moldea la distri-
bucién actual, es posible analizar si una distribucion inicial con una determinada forma
puede dar como resultado de interacciones tidales una distribucién similar a la observada.
Para esto, se generaron tres muestras sintética de exoplanetas, las cuales se encuentran
en el rango de masas y semiejes considerados.

En el capitulo 3, figuras (4.10) y (4.11), se vio que la migracién tidal se acelera a
medida que el semieje disminuye (cuando la excentricidad es nula). Ademas, es esperable
la presencia de un semieje inicial para el cual todo planeta depositado en ese semieje
caiga efectivamente hacia su estrella. Esto puede observarse en detalle en la figura (5.10).

Muestras

En la figura (5.9) se observan tres distribuciones diferentes, las cuales fueron generadas
con los mismos parametros para sus planetas. Las edades de los sistemas varian de forma
aleatoria entre 1 y 8 Ga y las érbitas se fijaron circulares.

Se generd una distribucién que abarque todo el espacio m-a* y se la hizo evolucionar en
el tiempo a través de la ecuacién (4.97). Como puede deducirse de (4.97), los planetas més
masivos migran mas velozmente que aquellos menos masivos. Por lo tanto, el resultado
de hacer evolucionar esta distribucién es un diagrama m-g* con un vaciamiento de la
region mas masiva. Este resultado es contrario a lo observado en el diagrama real.

Por otro lado, se generé una nueva distribucién, pero considerando la existencia de
algiin mecanismo que frena a los planetas en un cierto semieje. En este caso se esco-
gi6é como semieje de frenado ap = 0,04 UA. Una vez més, se evolucioné la muestra. El
resultado es muy diferente a lo observado en la distribucién anterior. En este caso los
planetas mas masivos migran més velozmente que los menos masivos, pero ya que el
semieje inicial es lo suficientemente grande, los planetas poco masivos permanecen prac-
ticamente inmdéviles durante toda su vida. Por lo tanto, se forma una regiéon poblada
de planetas masivos cercanos a la estrella, mientras que los planetas poco masivos se
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Figura 5.8.:

CoRoT-7b, sefialado en ambas figuras.
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En la figura superior puede verse el diagrama masa-semieje para la regiéon 3 del diagrama
masa-periodo. Se observa el mismo escalén, sin embargo unos pocos puntos de baja masa
presentan semiejes mas pequeiios que los demas planetas de baja masa. En la figura inferior
se observa el mismo diagrama pero utilizando la variable a*. Los puntos de baja masa
ahora estan posicionados siguiendo el escalén. El tinico exoplaneta que no respeta esto es



5.6. Evolucion orbital por fuerzas de marea

mantienen siempre alejados. Esto es lo observado en el diagrama m-a* real. Segin este
resultado, el diagrama masa-periodo actual podria ser una evidencia de la existencia de
un mecanismo de frenado para los exoplanetas. Esta es una idea que debe analizarse con
mucho mas detalles utilizando técnicas estadisticas, lo cual esta fuera del objetivo de este
trabajo.

A fin de estudiar la hipdtesis propuesta por Masset et al. (2006), se creé otra distri-
bucién, la cual asume la existencia de un limite inferior para los pardametros que darian
origen a una cavidad, el borde interior se lo situé en ag ~ 0,04 UA. Como es esperable
segun las simulaciones hidrodinamicas, los planetas mas masivos ingresan en la cavidad,
mientras que los menos masivos son retenidos cercanos a ésta. Nuevamente, se evolucioné
la muestra mediante (4.97) y se obtuvo una distribucién resultante. El resultado fue si-
milar al obtenido en la distribucion anterior. Es decir, se observa un diagrama resultante
muy similar al generado a partir de observaciones astronémicas.

En este sentido, no es posible proponer que lo que se observa actualmente en el dia-
grama proviene exclusivamente de una trampa planetaria. Sin embargo, a la fecha no es
conocido ningin mecanismo de frenado que detenga a todos los cuerpos en un semieje
inferior independientemente de la masa, por lo que seria un mecanismo satisfactorio.

Asi, la principal caracteristica del diagrama masa-periodo podria ser explicable a partir
de efectos tidales incluyendo algin mecanismo de frenado para los protoplanetas.

Es interesante notar que Jackson et al. (2009) afirman que la distribucién actual de
las orbitas de los exoplanetas muestra evidencia de destruccién por efectos tidales (es
decir, por caida a la estrella). Segiin estos autores, efectos tidales podrian explicar la
disminucion de cuerpos observados cerca de la estrella central y la concentracién de
ellos en periodos cercanos a los tres dias. Ademads, afirman que no seria necesaria la
consideracion de otros mecanismos ademaés de efectos tidales.

Resumiendo, en esta seccién se vio que si bien las fuerzas tidales son aparentemente las
moldeadoras del diagrama masa-periodo, y por lo tanto de los semiejes observados, no
alcanzaria simplemente con considerarlos sobre cualquier distribucién inicial de cuerpos.
Por lo tanto, pareceria ser necesaria la inclusién de otros efectos ademéds de los tidales,
por ejemplo, las trampas planetarias.

5.6.3. Edades estelares

Anteriormente se aclaré que las observaciones actuales del diagrama masa-periodo
estan muy afectadas por fuerzas de marea diferentes para cada sistema. Con la definicién
de la nueva variable a*, parte de estas diferencias fueron corregidas. Sin embargo atin
quedan pendientes las edades estelares.

Importancia de los efectos tidales

De acuerdo a la figura (5.10), si ag ~ 0,03, en menos de 10 Ga todos los cuerpos debe-
rian caer a su estrella. Es més, mientras mas masivos sean los cuerpos, mas rapidamente
caeran. Por este motivo, si los efectos tidales fuesen realmente fuertes en la region 3 del
diagrama, deberia observarse un vacio en un diagrama masa-edad estelar a medida que
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Figura 5.9.:
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Evolucién de una muestra sintética de exoplanetas. Para hacerlos evolucionar se utilizé
(4.97) con excentricidad nula y edades aleatorias, comprendidas entre 1 y 8 Ga. El pa-
rdmetro tidal en este caso fue Q, = 10°. Cada fila representa una distribucién diferente.
Las distribuciones iniciales se hallan a la izquierda y las evolucionadas a la derecha. Para
evolucionarlas se utilizé (4.97). Observamos que un diagrama denso inicialmente, luego de
la evolucién produce algo muy diferente a lo observado en el diagrama real. Mientras que
un diagrama vacié en las proximidades de la estrella produce un resultado muy similar al
observado. Por lo tanto, el diagrama a* —masa observado podria ser una evidencia de la
existencia de un mecanismo de frenado o trampas planetarias. Si bien el escalén no se ubica
en la posicién observada, esto se debe a que la posicién de este depende del parametro
T/Qx, el cual es desconocido. T/Qx ~ 10~ posiciona correctamente el escalon.



5.7. Sobre CoRoT-7b

se incrementa la masa y la edad. Este diagrama puede observarse en la figura (5.11).
Efectivamente, el vacio se observa en las regiones de mayor masa y edad. De esta fi-
gura se concluye que los efectos tidales parecerian ser muy importantes en esta region
y consecuentemente, seria el mecanismo dominante como moldeador de la distribucion
masa-periodo.

Ya que interesa estudiar el decaimiento orbital de los cuerpos por efectos de marea, se
busca el semieje inicial para el cual el cuerpo cae a la estrella en un tiempo T:

ald’? = B(M,)T = eM,T —» af = (cM,T)*'" (5.3)

donde ¢ es funcién de la masa estelar y el radio estelar. Ya que la variable es a*, ¢ es
una constante. Esta expresion dice cudl es el semieje inicial para cada masa planetaria y
edad, de modo que el planeta caiga hacia la estrella.

En la figura (5.12) se observan las curvas obtenidas a partir de (5.3) superpuestas
al diagrama m-a*. Esta superposiciéon da una idea de cudl puede ser el destino de los
exoplanetas de la distribucién. Sin embargo, en la figura (5.12) no hay informacién sobre
la edad planetaria. Para esto, debe notarse que en la figura (5.11) existe una relacién
entre la edad de los cuerpos y su masa. No se observan cuerpos muy masivos en sistemas
viejos. Por lo tanto es esperable que la mayoria de los cuerpos masivos que se hallan por
debajo de la linea correspondiente a 1 GA en la figura (5.12) no acomparfien a su estrella
durante toda su vida.

Muestra homogénea en edades

A partir de la recopilacién de las edades estelares (sélo para 94 miembros) junto a las
ecuaciones tidales, se pudo reconstruir la distribucién original de exoplanetas. El resulta-
do puede verse en la figura (5.13). Segun este resultado, la distribucién actual pareceria
provenir de una estructura la cual presenta un escalén. Sin embargo, para obtener una
conclusién maés certera es necesario disponer de mayor cantidad de observaciones. Una
posible explicacién a la ausencia de informacién respecto al escalén inicial puede provenir
de la figura (5.12). En efecto, los cuerpos que pertenecen a la regién inferior del escalén
son los mas afectados por fuerzas tidales, razén por la cual podrian haber sido destruidos
tempranamente.

Asi, en esta seccién hemos brindado argumentos a favor de la hipotesis de la formacion
del escalén en el diagrama masa-periodo como un resultado de la interaccién tidal entre
el planeta y la estrella, tal cual habia sugerido el experimento en la figura (5.9).

5.7. Sobre CoRoT-7b

Hasta ahora, en todos los andlisis previos, el exoplaneta CoRoT-7b siempre aparece
como un caso aislado, ubicado en la regiéon de baja masa y corto periodo. Es interesante
notar que no se ha logrado corregir la posicion de CoRoT-7b debido principalmente a
que orbita una estrella de caracteristicas muy similares a las del Sol, por lo que a* ~ a.
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Figura 5.10.: Diagrama masa-a* con curvas de nivel de la funcién (4.97) superpuestas. En todas las
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curvas se consideré T = 10 Ga y diferente valores de Q’,. Cada curva esta equiespaciada en
escala logaritmica con ag. Observamos que el mejor acuerdo se produce para un parametro
tidal del orden de Q. ~ 107. El mejor ajuste se produce para un semieje inicial ag ~ 0,035,
lo cual corresponde a un periodo orbital P ~ 2,4 dias.
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Figura 5.11.: A la izquierda se observa un diagrama a*-edad. De esta figura notamos que los semiejes
pequeinos estan reservados exclusivamente para los sistemas jévenes, tal cual esperdbamos
a causa de las fuerzas tidales. En la derecha observamos un diagrama masa-edad. Este
resultado es més interesante que el de la figura izquierda. Tal cual habiamos predicho,
los cuerpos méas masivos pertenecen a sistemas jovenes, ya que de otro modo estos ya
habrian tenido el tiempo suficiente como para caer hacia la estrella.

De acuerdo a las curvas de la figuras (5.10) y (5.12) este exoplaneta experimentaria una
caida a su estrella en los préoximos 8 GA. Este escenario es posible ya que la edad del
sistema CoRoT-7 es ~ 1,5GA.

Otro ejemplo muy interesante que esta en desacuerdo con lo hasta aqui desarrollado
es el exoplaneta Kepler-10b, el cual presenta unas caracteristicas muy similares a las
de CoRoT-7b, pero la principal diferencia es que el sistema es muy viejo (~ 10GA).
Sin embargo, segin se vio con anterioridad, por mas que Kepler-10b en un comienzo
haya pertenecido al borde del escalén actual, un tiempo tan prolongado no tiene efec-
tos demasiado importantes en la migracién planetaria a menos que el cuerpo presente
alguna excentricidad inicial importante?. Esto podria ser explicado quizds a partir de
la presencia de otro cuerpo en el sistema Kepler-10, que haya sido capaz de perturbar
significativamente la érbita de Kepler-10b.

La hipétesis del mecanismo de frenado sumada a la interaccién tidal de los planetas
con sus respectivas estrellas, explicaria satisfactoriamente la estructura observada en el
diagrama masa-periodo. Sin embargo, la ubicacién de CoRoT-7b no puede ser ignorada
y es necesario aclarar la razén de su ubicacion en el diagrama.

Esta caracteristica tan particular de estos dos sistemas es el punto de partida del
siguiente capitulo, en el cual se analizara solo el caso de CoRoT-7b.

2Si bien 10 GA de evolucién terminan destruyendo a un cuerpo en la posicién de Kepler-10b, en el
pasado su posicién era mas externa, por lo que en esa regién inicial los efectos tidales son menores.
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Figura 5.12.: Se observa el diagrama m-a* de los exoplanetas conocidos de los cuales disponemos in-
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formacidén sobre la edad del sistema, es decir, la misma muestra que en la figura (5.11).
Superpuesto al diagrama se observan las curvas dadas por la ecuacién (5.3). Se pue-
de apreciar que hay una poblacién importante de exoplanetas gigantes que caeran a su

estrella en tan sélo 1 GA.
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Figura 5.13.: Izquierda: distribucién actual de exoplanetas. Los circulos negros muestran planetas para
los cuales los pardmetros estelares, incluyendo la edad, se encuentran disponibles. Los
circulos grises corresponden a cuerpos para los cuales la informacién estelar no estd
completa. Derecha: Distribucién original, reconstruida a partir de la evolucion tidal. La
curva a trazos representa el resultado de las simulaciones hidrodindmicas.

5.8. Resumen

En este capitulo se analizé la distribucién masa-periodo de los exoplanetas conocidos
hasta la fecha. En particular se estudio la regién que comprende a los exoplanetas de
corto periodo. Se vio que esta regién (regién 3 en el texto) presenta una caracteristica
muy notoria, la cual es un vaciamiento en la regién con periodo menor a 2.5 dias para
los planetas enanos y subgigantes.

Se presenté un modelo que permitiria explicar esta estructura. Para corroborar tal
modelo se realizaron una serie de simulaciones hidrodindmicas con el cédigo FARGO
de un disco con un vaciamiento central. Se hall6 que planetas con una masa menor
que la masa de Jupiter eran atrapados levemente més alla del borde de la cavidad en
el disco, mientras que los planetas de mayor masa no eran retenidos en este sector.
Los cuerpos més masivos continuaron su migracién hacia el interior de la cavidad. En
efecto, los cuerpos méas masivos entran en un régimen migratorio de tipo II, por lo que
la densidad en su entorno estd muy alterada. Al ingresar en la regién en donde el torque
corrotacional deberia ser muy intenso, al no haber gas, su efecto desaparece. En este caso,
la migracion era detenida en una resonancia de movimientos medios 2:1 con el borde de
la cavidad, lo cual se corresponde con la resonancia de Lindblad maés externa. Ya que las
simulaciones tienen escalas de distancia normalizadas, es posible reescalar la distancia y
asi hacer coincidir el resultado con las observaciones. Asi, las simulaciones hidrodindmicas
reproducen de forma muy satisfactoria el escalén observado en el diagrama masa-periodo.
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5. Diagrama Masa-Periodo de Exoplanetas

Ademas, se discutieron las complicaciones en cuanto a la comparacion directa de las
simulaciones con las observaciones, las cuales son principalmente los efectos tidales dife-
rentes para cada cuerpo y las edades de los sistemas. Para solucionar el primer problema
se defini6 un semieje normalizado, el cual no depende de los parametros estelares. Para
solucionar el segundo se hizo evolucionar hacia el pasado (mediante las ecuaciones tidales)
la muestra actual de exoplanetas y de esta forma se normalizé en edades la muestra.

También se vio que la distribucién actual pareceria ser compatible con un pardmetro
tidal Q) ~ 107.

En este capitulo también se generaron muestras sintéticas de exoplanetas, las cuales
sirvieron para hacer un experimento cualitativo. Se vio que en principio una muestra
inicial en la que existen cuerpos retenidos a un semieje fijo es casi idéntica a una muestra
la cual posee el un escalén de razén en periodo 2:1. A pesar de esto, a través de la
normalizacién en edad fue posible observar una leve evidencia de que la configuraciéon
inicial de la muestra de exoplanetas en el diagrama masa-periodo presentaria un escalén
como lo describen las simulaciones hidrodindmicas.

Por otro lado, se estudié el decaimiento orbital de la muestra de exoplanetas actual, y
se demostré que los efectos tidales estan presentes y son de gran importancia. Ademas, se
pudo corroborar y completar el resultado de Jackson et al. (2009), observando evidencia
de destruccién planetaria al no hallar cuerpos masivos en sistemas viejos (que en la
variable normalizada se observa mds claramente que en el articulo de estos autores), y
al demostrar, a través de una muestra sintética, que la distribucién actual no puede ser
formada si no existe algin mecanismo de frenado durante la formacién.

Por dltimo, se discutié brevemente el caso de CoRoT-7 y Kepler-10, los cuales seran
el objeto de estudio del siguiente capitulo.
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6. CoRoT-7b

6.1. Introduccidn

CoRoT-7 es un sistema planetario descubierto por la misiéon espacial CoRoT. Esta
misién estd preparada para realizar fotometria de muy alta precision en un campo amplio
de forma simultdnea. Durante una observacién es posible monitorear cerca de 12000
estrellas simultdneamente y de forma ininterrumpida durante 150 dias. CoRoT es ideal
para detectar planetas con periodos menores a 50 dias.

Dado que la senal de transito es proporcional a la superficie proyectada del planeta, los
primeros resultados fueron enfocados hacia la detecciéon de planetas masivos. Sin embargo,
CoRoT tiene la capacidad de detectar planetas significativamente mas pequenos. La
sensibilidad de CoRoT es tal que puede detectar planetas con radios tan chicos como
2RTierra-

El satélite CoRoT descubrié el transito de un planeta pequeno alrededor de la es-
trella CoRoT-7. Luego de la utilizacién de observaciones desde Tierra y desde el espa-
cio, realizadas en diferentes bandas, se concluyé que CoRoT-7b tiene un radio R, =
1,68 + 0,09 Rrjerrq (Léger et al. 2009; Queloz et al. 2009). La amplitud del transito se
detecté mediante el satélite; la estrella es considerada una estrella activa de tipo es-
pectral G9V. La masa del planeta se estim6 mediante mediciones de velocidad radial y
una primer cota para su masa es My < 21 Mrjerq, que luego fue mejorada, para ser
establecida actualmente en aproximadamente 5 Mrieq (Queloz et al. 2009). El periodo
orbital determinado es el mas corto detectado hasta la fecha, y su valor es P = 0,8536
dias. El semieje es a = 0,0172 UA por lo que la temperatura en su superficie debe ser
muy elevada. Por completitud se presentan los parametros de la estrella CoRoT-7 en las
tablas (6.1), (6.2):

A continuacién, en la tabla (6.3), se resumen los pardmetros orbitales para el sistema
planetario CoRoT-7.
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6. CoRoT-7b

Tabla 6.1.: CoRoT-7 IDs, coordenadas y magnitudes. Tabla obtenida de Léger et al. (2009)
CoRoT ID 102708694, LRa01 E2 0165
USNO-A2 0825-03049717

2-MASS 06434947-0103468
TYCHO 4799-1733-1
« (2000) 06:43:49.0
5 (2000) —01:03:46.0
B-mag (@) 12.524 + 0.018
V-mag (@ 11.668 + 0.008
'-mag (@) 11.378 + 0.008
i-mag (@ 10.924 + 0.017
J © 10.301 + 0.021
H (© 9.880 + 0.022
K, (© 9.806 + 0.019
1o ® 12,9 ms/aiio 1.4
s ®) -4.0 ms/afio 1.5

(a) Ezo-Dat, basado en observaciones tomadas en el telescopio INT.
(b) Catdlogo TYCHO .
(c) Catdlogo 2-MASS .

Tabla 6.2.: Pardmetros de CoRoT-7 derivados de velocidad radial y andlisis espectroscépicos. Tabla
realizada por Léger et al. (2009)

Upaq (kms™T) +31.174 + 0.0086
Ororsini (kms™') < 3.5

Test 5275K + 75
log ¢ 4.50 + 0.10
[M/H] +0.03 + 0.06
Tipo Espectral G99V

M, 0.93 + 0.03
R, 0.87 + 0.04
My 5.78 + 0.10
Edad 1.2-23 GA
Distancia 150 pc + 20
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6.2. Posibles escenarios

Tabla 6.3.: Pardmetros orbitales para CoRoT-7b/7c segiin Queloz et al. (2009).

Parametro CoRoT-7b CoRoT-7c
Periodo [DJ] 0,85353 +2 x 107° 3,698 + 0,003

Tir [DJ] 2454446,731 + 3 x 1073

Tp [DJ] 2454446,508 + 0,029 2454444504+ 0,7
K [m s 35+0,6 40+0,5

e 0 0

w [A°] 180 180
m [Mtierral 4,8 4+0,08 8,4+ 0,09

a [UA] 0.017 0.046

6.2. Posibles escenarios

Ya que el sistema planetario CoRoT-7 es un sistema de multiples planetas, es posible
que la interaccién mutua entre ellos pueda explicar la posicion de CoRoT-7b. Mientras
CoRoT-7c se halla en la regién esperada segiin su masa en el diagrama masa-periodo, no
ocurre lo mismo con CoRoT-7b.

En sistemas con multiples miembros, es esperable que las interacciones gravitatorias
entre los miembros sea muy importante, y por lo tanto competitiva frente a las interac-
ciones tidales de los planetas con la estrella, o incluso entre ellos mismos. Por esta razén,
en sistemas multiples habria que tener en cuenta la dindmica conjunta y no podrian ser
utilizadas las ecuaciones tidales como lo hemos hecho en el capitulo 3.

6.2.1. Modelo 1

Una posible explicacién vendria a través del capitulo 3, cuando se estudiaron las tram-
pas planetarias, sumando las ecuaciones tidales vistas en el capitulo 4. Se vio que cuando
un cuerpo solo migra por efectos tidales con el disco, el cual presenta un gradiente pro-
nunciado en su densidad, puede ser retenido en el borde de esta cavidad, o bien ingresar
en ella, seglin sea la masa del cuerpo. Por otro lado, en el capitulo 6 se vio que aparente-
mente el valor minimo para el frenado de cuerpos planetarios, es decir, las cavidades con
menores semiejes en los discos de las estrellas observadas, estaria en un semieje a ~ 0,03
(Fig. 5.8), un semieje en el cual los efectos tidales son muy importantes.

Por lo tanto, el escenario seria el siguiente: Cuando se formaron ambos cuerpos, expe-
rimentaron una réapida migracion en el disco (migracién de tipo I). Ya que CoRoT-7c es
mads masivo que su companero, este migra mas velozmente. La interaccion gravitatoria
entre ambos cuerpos empuja a CoRoT-7b y frena a CoRoT-7c. Ambos cuerpos contintian
su migracion hasta que CoRoT-7b llega al borde de la cavidad del disco, posicionada en
a ~ 0,03. El borde es lo suficientemente estrecho como para ejercer sobre CoRoT-7b un
torque lo suficientemente fuerte como para retenerlo un tiempo en esa posicién, mientras
CoRoT-7c contintia su migracién. Esta interaccion genera un incremento en la excentri-
cidad de CoRoT-7b, y en algin instante, logra ingresar en el interior de la cavidad. Una
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6. CoRoT-7b

Tabla 6.4.: Pardmetros utilizados en las simulaciones

Cavidad AspectRatio Sigma0 Viscosity CavitiRadius CavityRatio CavityWidth

1 0.05 104 10—° 2.0 10.0 2.0
2 0.05 107* 2x10° 2.0 2.0 5.0

vez dentro, debido a las fuerzas tidales con la estrella central la excentricidad se amorti-
gua rapidamente, pero, segin vimos en el capitulo 2, mientras esto sucede, la migraciéon
orbital producida es grande, lo cual termina alejando a CoRoT-7b de su companero y
acercandolo demasiado a la estrella.

6.2.2. Modelo 2

Otro escenario posible es una dispersion planetaria. Morbidelli et al. (2008) presentaron
resultados de simulaciones hidrodinamicas de varios cuerpos sumergidos en un disco de
gas de forma simultanea. Estos autores observaron que varios cuerpos eran dispersados y
que la configuracién de equilibrio era alcanzada sélo cuando quedaban pocos individuos
en el sistema. Este modelo pareceria adecuarse a las condiciones actuales del sistema
CoRoT-7, ya que presenta mas de un miembro. En este sentido, podria esperarse que
CoRoT-7b haya sido dispersado de su érbita de formacién a través de un encuentro
cercano con su compaifiero CoRoT-7c.

6.2.3. Modelo3

Un tercer modelo proviene de Valencia et al. (2010) y Jackson et al. (2010), quienes
propusieron que CoRoT-7b podria ser el nicleo sélido de un planeta gaseoso gigante, cuya
envoltura gaseosa se ha evaporado. En la literatura se contindan analizando las curvas de
velocidad radial correspondientes al sistema planetario CoRoT-7, estableciéndose valores
de masa muy diferentes, por ejemplo 9 Mrie, (Ferraz-Mello et al. 2010) y 2 Mrjery, (Pont
et al. 2011) para CoRoT-7b. El valor superior de masa pareceria indicar un planeta de
composicién rocosa, el valor inferior seria compatible con un ntcleo de un planeta gigante,
el cual ha perdido toda su envoltura gaseosa.

6.3. Simulaciones hidrodinamicas

Para poner a prueba el primer modelo propuesto, se realizaron simulaciones hidrodina-
micas del sistema planetario CoRoT-7, en las cuales fueron tenidas en cuenta las razones
de masas de ambos cuerpos y se utilizaron dos perfiles de densidad diferentes. Los para-
metros utilizados en la formacién de los discos empleados pueden verse en (6.4). Ambas
simulaciones fueron realizadas considerando un disco de gas, el cual posee una cavidad
interior. La diferencia entre ambos perfiles es la zona de transicién de la densidad y la
razén entre la densidad interior y la exterior.

En el cuadro (6.5) se muestran las condiciones iniciales para cada planeta.
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Tabla 6.5.: Condiciones iniciales para cada planeta.
Cavidad  Planeta  Semieje (a) Velocidad inicial Masa [1 = Mg]

1 CoRoT-7b 2.5 0.632455532 0.000014766
CoRoT-Tc 3.5 0.53452248382 0.000025594
2 CoRoT-7b 2.3 0.659380473 0.000014766
CoRoT-Tc 2.9 0.58722022 0.000025594

Las simulaciones fueron realizadas con una resolucién de 306 zonas radiales espaciadas
linealmente y 384 zonas azimutales. Los bordes del disco se fijaron en 0.2 como radio
interno y 5.5 como radio externo. La condicién de contorno se fijé como no reflectante.
La relacién de aspecto se establecié en 0.05.

6.3.1. Analisis de las simulaciones hidrodinamicas

Las simulaciones difieren, como se mencion6 anteriormente, en la receta adoptada para
la formacion de la cavidad. Mientras que en la primera simulacion se generd una cavidad
angosta y de alta razén de densidades, en la segunda simulacién se consider6 una cavidad
més suave (tabla 6.4). Ambas se discuten a continuacion.

Cavidad 1

Tal como se describié en la tabla (6.4), la primera simulacién asume una cavidad angos-
ta y con un gran salto en la densidad. Esto implica que el torque corrotacional ejercido
en el borde de la cavidad sobre los planetas debe ser importante, lo que en principio
deberia inhibir el pasaje planetario por el borde. La Figura (6.2) muestra el resultado
de la evolucién dindmica de ambos planetas durante la simulacién (aproximadamente
1,2 x 10° perfodos orbitales). En el grafico superior se muestran los semiejes en funcién
del tiempo. La escala es arbitraria, dada en unidades espaciales computacionales. La linea
de trazos en a = 2 muestra la posiciéon definida del centro del borde de la cavidad. El
grafico del centro muestra las excentricidades en funcién del tiempo. Los colores se man-
tienen respecto de la figura superior. Finalmente, el grafico inferior presenta el cociente
de movimientos medios de ambos planetas 711 /n5. Las lineas horizontales se corresponden
a resonancias importantes de movimientos medios de primer orden.

Inicialmente, ambos planetas se encuentran bastante separados. Ya que la tasa de
migracién de Tipo I es proporcional a la masa planetaria (Ward 1997) (Capitulo 2),
my migra mas rapidamente que mq. Ambos cuerpos mantienen érbitas practicamente
circulares, aunque se perciben pequenas oscilaciones causadas principalmente por las
perturbaciones gravitacionales mutuas.

En t ~ 25000 el planeta interno ingresa al borde de la cavidad, siendo frenado en
a ~ 2,25; se mantiene casi inalterado durante el resto de la simulacién. Este valor del
semieje es practicamente igual a la distancia de equilibrio obtenida en simulaciones con
un tnico planeta (Masset et al. 2006).
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6. CoRoT-7b

Figura 6.1.: Captura de la simulacién realizada con el segundo perfil de densidad. Se observan las ondas
de densidad generadas por ambos cuerpos. La regién més clara corresponde a la cavidad.
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Figura 6.2.: Evolucién orbital de dos planetas (masas similares a Corot-7) interactuando
con un disco con cavidad estrecha (Cavidad 1).

La captura de mj no afecta el decaimiento orbital de my, que continiia en una mi-
gracion convergente hacia el cuerpo interno. Sin embargo, en t ~ 40000 ambos planetas
son capturados en la resonancia de movimientos medios 4/3. En este momento, las ex-
centricidades son excitadas; e; adquiere valores mayores que ep (ya que mp > mq). No
obstante la captura, esta conmensurabilidad no es lo suficientemente fuerte como para
contrarrestar el efecto disipativo del disco y, en f ~ 60000 ambos planetas abandonan la
resonancia.

Fuera de la conmensurabilidad, ambas érbitas vuelven a circularizarse y mjy retorna su
migracién hasta llegar a la resonancia 5/4, configuracién que parece ser lo suficientemente
poderosa como para contrarrestar la influencia del torque de Lindblad. A partir de este
momento, los semiejes de ambos cuerpos permanecen practicamente inalterados. En ¢ ~
95000 se observa un cambio temporario en las excentricidades.
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Figura 6.3.: Evolucién temporal de los dngulos resonantes ; = 5A; — 441 — @; asociados
a la resonancia 5/4.
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Figura 6.4.: Soluciones ACR estables para las resonancias 5/4 (izquierda) y 4/3 (dere-
cha) para la razén de masas definida por los planetas de Corot-7. Los valores
dentro de los paréntesis denotan los valores de equilibrio de ¢y y de 03.

Para ver si este comportamiento estd asociado a algiin cambio en el modo resonante, la
Figura (6.3) muestra la evolucién de ambos dngulos resonantes 07 en funcién del tiempo.
Notamos que ambos ingresos en la 5/4 estdn acompanados por libraciones asimétricas de
los dos dangulos criticos. Este comportamiento es tipico de lo que se denomina una solucion
corrotacional (ACR) (Beaugé et al. 2006; Michtchenko et al. 2006), y se corresponde con
puntos fijos del problema promediado sobre los angulos rapidos.

La Figura (6.4) muestra las familias de ACR para las resonancias 5/4 y 4/3 para
el valor de my/my correspondiente al sistema planetario Corot-7. Cada punto de las
familias estd asociado a un valor diferente del momento angular total del sistema (ver
Michtchenko et al. (2006) para mayores detalles). Todas las ACR estables son simétricas:
i.e. 0; libra alrededor de cero o 77, y en el problema conservativo no se observan soluciones
asimétricas. Por lo tanto, es de esperar que las soluciones asimétricas observadas en
la simulacién hidrodindmica sean causadas por la perturbacién del disco. El defasaje
del punto de equilibrio de valores simétricos hacia asimétricos es tipico de una fuerza
disipativa no adiabatica (Beauge & Ferraz-Mello 1993).
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En conclusién, el principal resultado de esta simulaciéon hidrodindmica es una confi-
guracién estable en la que ambos planetas permanecen capturados en Orbitas estables
dentro de la resonancia 4/3, donde el cuerpo menor estd atrapado en el borde de la
cavidad. Aunque la solucién resonante se corresponde a una ACR, tal como se observa
en la mayoria de los sistemas extrasolares resonantes conocidos (e.g. GJ876, HD82943,
HD73526), el cardcter asimétrico de los dngulos criticos se debe a la presencia de un
fuerte término disipativo, originado por el gas. De todos modos, es de esperar que el
sistema evolucione hacia ACR simétricos una vez que el disco gaseoso se disipe.

La configuracién de dos planetas con mp > mq y el interno capturado en el borde
de la cavidad es compatible con la estructura jerarquica observada para los sistemas
extrasolares GJ581 y HD40307. Sin embargo, en principio, no es un mecanismo que
explicaria la configuracién observada para Corot-7, donde el planeta interno Corot7-b se
encuentra con un periodo orbital muy por debajo del resto de la poblacién de exoplanetas
calientes.

Cavidad 2

Para analizar la robustez de los resultados anteriores, se realizaron una serie de cin-
co simulaciones hidrodindmicas, con la misma cavidad, pero variando las masas de los
planetas (manteniendo my > my) y los semiejes iniciales. En todos los casos se obtuvo
el mismo comportamiento: el planeta interno se alojaba en el borde de la cavidad, atra-
pando el cuerpo més masivo en una resonancia de movimientos medios. La configuracion
final fue siempre dindmicamente estable.

Este resultado, sin embargo, no es analogo al presentado por Morbidelli et al. (2008)
donde un sistema con my/m; > 1 no conseguia ser estabilizado por la cavidad, originando
una dispersion planetaria y la inyeccién del planeta menor hacia dentro de la cavidad. Ya
que los autores de ese trabajo consideraron cavidades més suaves, se realizé una nueva
simulacién donde se consideré una cavidad més suave (tabla 6.4). Los resultados son
mostrados en la Figura (6.5).

Se observa un comportamiento bastante diferente al caso de Cavidad 1. Luego de una
primera etapa de decaimiento orbital conjunto, ambos planetas son capturados en la
resonancia 4/3. Ya que esto ocurre antes de llegar al borde de la cavidad, ambos cuerpos
continldan su migracion manteniendo constante su razén de movimientos medios. En
t ~ 50000 el planeta interno mq ingresa a la regién del borde de la cavidad; sin embargo,
dado que la cavidad es ahora mas suave, el torque corrotacional no es lo suficientemente
fuerte como para mantener ambos planetas capturados. Asi, m; no es frenado sino que
continia su decaimiento orbital, ingresando dentro de la cavidad propiamente dicha.

El decaimiento orbital de my continta hasta que ahora m; es frenado por el borde de
la cavidad, hecho que ocurre en t ~ 90000. Durante el resto de la simulacién, ambos
cuerpos permanecen capturados en la resonancia 4/3, pero en una configuracién que
pareceria ser inestable. Ambas excentricidades son excitadas y adquieren valores cada
vez mas elevados. Esto es particularmente notorio en m;, cuyo valor muestra oscilaciones
de amplitud creciente, llegando a valores del orden de ~ 0,25.

La Figura (6.6) presenta el comportamiento de los dngulos resonantes de la resonancia
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Figura 6.5.: Simulacién de dos planetas (simil Corot-7) con una cavidad suave.

4/3. Al igual que en la simulacién con la Cavidad 1, aqui también notamos dos ventanas
de captura en la conmensurabilidad. La primera es caracterizada por bajas excentrici-
dades y ACR asimétricos. La segunda ocurre en excentricidades crecientes y con valores
de ambos dngulos cercanos a 7t. No obstante, de la Figura (6.4) vemos que ninguno de
estos regimenes son observados en el problema conservativo; asi, nuevamente estimamos
que estas soluciones son fuertemente afectadas por la interacciéon con el gas.

Por ultimo, la Figura (6.7) muestra la evolucién de los semiejes de ambos planetas,
asi como sus distancias pericéntricas g; y apocéntricas Q;. Estos ultimos se muestran en
lineas quebradas. A partir de t ~ 180000 se cumple la condicién Q1 > 42, lo que implica
que ambas érbitas se cruzan. En ausencia de un adecuado mecanismo de proteccion,
ambos planetas podrian sufrir encuentros cercanos, desencadenando una dispersion y
eyecciéon de uno de los cuerpos. Un posible mecanismo de proteccién es la configuracion
resonante. Puede demostrarse que A@ = 0, — 07 = 0 constituye un poderoso mecanismo
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Figura 6.6.: Evolucién temporal (para la Cavidad 2) de los dngulos resonantes 0; = 41, —
3A1 — @; asociados a la resonancia 4/3.

que evita encuentros proximos de los planetas. De la Figura (6.6) se puede apreciar que
esto efectivamente ocurre durante casi toda la ultima parte de la simulacién, excepto
(quizds) en los tultimos pasos, donde la amplitud de oscilacién de A@ parece adquirir
valores proximos a 7. Asi, es de esperar que ambos planetas sufran un encuentro proximo
dispersivo a partir de ¢ ~ 220000.

Vemos que estd simulacién permitiria quizds explicar la inyeccién del planeta menor
dentro de la cavidad. Sin embargo, al final se observa un comportamiento extrafio en la
densidad, por lo que la validez de esta simulacién podria estar en duda.

Un problema importante surge cuando se quieren comparar estos resultados con las
escalas reales del problema. Cuando se integra un sistema de un solo cuerpo, el escaleo
de las unidades se realiza de forma trivial, y la dindmica resonante no es un problema.
Sin embargo, cuando existe un segundo cuerpo en el sistema, la escala del problema si
es importante, esto es, el problema no es invariante ante cambios de escala. En efecto,
un factor de escala no puede corregir las diferencias entre la atraccién gravitatoria de la
estrella central y las interacciones mutuas entre los cuerpos. Por otro lado, la dindmica
resonante entre ambos depende fuertemente de la separacién entre ambos, de la masa
estelar y de la masa individual de cada uno.

Es por esto que en la seccién siguiente se utilizara el modelo de Tanaka et al. (2002)
para la migracion de tipo I y se integraran las ecuaciones en un integrador de n-cuerpos,
el cual insume mucho menos tiempo de célculo.

6.4. Simulaciones n-cuerpos

Como completitud, se aplicard el modelo de Tanaka et al. (2002), en la forma que fue
mostrado en el capitulo 2, donde las fuerzas del gas son agregadas en forma de torques
disipativos sobre los planetas CoRoT-7b y CoRoT-7c.

Se supone que ambos cuerpos fueron formados en un disco el cual posee una cavidad
localizada en r = 0,02 UA, lo cual estd en acuerdo con lo obtenido en el capitulo 5.
Ademss, inicialmente el cuerpo més masivo se localiza en la regién exterior.
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Figura 6.7.: Evolucién de los semiejes (Iineas gruesas) de ambos planetas en la simulacién
con la Cavidad 2. En lineas quebradas mostramos también los valores de las
distancias pericéntricas g y apocéntricas Q.

El perfil de densidad fue creado con el cédigo FARGO, del modo en que fue explicado
en el capitulo 4; se hizo de esta manera para reproducir de la mejor forma posible las
simulaciones hidrodindmicas. Los perfiles de densidad son idénticos a los empleados en
la cavidad 1 y 2 del capitulo 4. Los resultados de las integraciones pueden verse en las
figuras (6.8) y (6.9). En ambas figuras la relacién de aspecto se fijé en h = 0,05 y la
densidad en el borde de la cavidad en 10° g/ cm?.
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6.4.1. Resultados
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Figura 6.8.: Evolucién orbital de un sistema planetario similar al sistema CoRoT-7, el cual sufre fuerzas
disipativas debidas a un disco de gas. Esta figura debe ser comparada con la figura (6.2),
va que el perfil de densidad empleado es el mismo (cavidadl).

Cavidad 1 - Figura (6.8)

Ambos cuerpos son depositados en semiejes a; = 0,06 y a, = 0,05, siendo el cuerpo més
masivo el més externo. Se observa un rapido decaimiento inicial, tal cual se espera segin
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lo visto en el capitulo 1. Luego de este decaimiento, ambos planetas son atrapados en una
resonancia de movimientos medios 3:2. Ya que esto ocurre en las primeras etapas, antes
de llegar a la cavidad en el disco, esta configuracién es mantenida durante el resto de la
migracion. Mientras ambos cuerpos migran, sus excentricidades aumentan, pero de forma
muy moderada. Aproximadamente 2 KA después, esta resonancia se pierde. Esto se debe
a que el planeta interior ingresa en la regién en donde el torque es maximo. Sin embargo,
poco tiempo después, esta configuracion es alcanzada nuevamente. Cuando el planeta
exterior llega al lugar en el que iguala el torque que es capaz de ejercer el planeta interior,
soportado por la cavidad en el disco. Su migracién es entonces detenida y ambos cuerpos
se mantienen en una configuracién aparentemente estable. Al igual que en el capitulo 2,
la excentricidad sufre incrementos repentinos, asociados con pasajes del cuerpo interior
a través del lugar en donde el torque es positivo y maximo. El pasaje del cuerpo interno
a través de esta regién impulsa a ambos cuerpos hacia afuera. La migracién se produce
nuevamente, la excentricidad se amortigua rapidamente, la resonancia se vuelve a perder
por corto tiempo, el planeta exterior contintia migrando y toda la configuracion se repite
nuevamente.

Cavidad 2 - Figura (6.9)

Ambos cuerpos son depositados en semiejes a; = 0,06 y a, = 0,05, siendo el cuerpo
mas masivo el mas externo. Se observa un rapido decaimiento inicial, tal cual se espera
segun lo visto en el capitulo 1. Luego de este decaimiento, ambos planetas son atrapados
en una resonancia de movimientos medios 3:2. Ya que esto ocurre en las primeras etapas,
antes de llegar a la cavidad en el disco, esta configuracién es mantenida durante el
resto de la migraciéon. Mientras ambos cuerpos migran, sus excentricidades aumentan,
pero de forma muy moderada. En este caso, la resonancia se mantiene por el resto de la
integracién. Cuando el planeta interior llega al borde la cavidad en el disco, se observa una
disminucion en la velocidad de migracion. Esto es esperable ya que el borde de la cavidad
trata de frenarlo constantemente. Sin embargo, ya que en este caso la cavidad no es lo
suficientemente estrecha, el torque no es suficientemente grande como para contrarrestar
el torque efectuado por el cuerpo externo, el cual contintia su migracién. En cuando
la migracién disminuye de velocidad, la excentricidad sufre una nueva excitacién. La
migracion continiia, por lo que el cuerpo interior ingresa en el interior de la cavidad.
El cuerpo externo continiia su migracion, hasta que finalmente es retenido en el borde
de la cavidad. En ese momento la excentricidad se amortigua y el sistema alcanza una
configuracién estable.
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Figura 6.9.: Evolucién orbital de un sistema planetario similar al sistema CoRoT-7, el cual sufre fuerzas
disipativas debidas a un disco de gas. Esta figura debe ser comparada con la figura (6.3)
ya que el perfil de densidad utilizado es el mismo (cavidad2).
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6.4.2. Dispersion planetaria y solucién co-orbital.
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Figura 6.10.: Evolucién orbital de un sistema planetario similar al sistema CoRoT-7, el cual sufre
fuerzas disipativas debidas a un disco de gas. El perfil de densidad empleado es el corres-
pondiente a la cavidad 1. En esta integracién se observa una dispersién planetaria. Con
esto queda demostrado que las dispersiones pueden ocurrir.

El aspecto mas interesantes de las integraciones que no involucran la resolucion de las
ecuaciones de Navier-Stokes, es que son mucho més veloces. Esta mejora en la velocidad
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permite investigar de forma ma&as amplia el espacio de condiciones iniciales y asi buscar
soluciones especiales. Es asi que fueron encontradas dos soluciones muy interesantes, las
cuales son, una dispersién planetaria y una configuracién estable co-orbital.

T T T T T T
Rig -------
0.03 .
E‘ F
e O 0 .
- i
0.01 | .
I I I I I I
Rc -
0.03 4
< [ PP A VAN
5_ (OO .
0.01 | .
0.04 : : : I I I
0.03 |
o 0.02 | .
0.01 _,/N |
[
|
A : } : : } : : } : - } : : } : : } : :
1.15 - 7
14 T 70 ]
£ 105 | ]
S L
1 L ’
I 10:9 - —-
0.95 [ 12:11 .
L 1:1 -
09 1 n n 1 n n 1 n n 1 n n 1 n n 1 n n
0 0.1 0.2 0.3 0.4 0.5 0.6 0.7
t [KA]
Figura 6.11.: Evolucién orbital de un sistema planetario similar al sistema CoRoT-7, el cual sufre

fuerzas disipativas debidas a un disco de gas. El perfil de densidad empleado es el co-
rrespondiente a la cavidad 1. En esta integracién se observa una configuracién resultante
coorbital. Para producir esta configuracién es necesario alejar al sistema del estado de
adiabaticidad, es decir, la migraciéon debe acelerarse. En este caso la densidad se fijo en
5 x 10° g/ cm? para acelerar la migracién
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Estas soluciones pueden verse en las figuras (6.10) y (6.11). Para el caso de dispersién,
las condiciones iniciales fueron semiejes iniciales de 0.04 y 0.041 UA, mientas que para
obtener la solucién coorbital, los semiejes fueron 0.04 y 0.043 UA. La dispersion observada
no reproduce los resultados de Morbidelli et al. (2008), ya que el cuerpo menor es alejado.
por lo tanto, la solucién dispersiva no permitiria explicar la configuracion observada en
el sistema CoRoT-7, sin embargo es una solucion interesante.

6.4.3. Condicion inicial posible para el sistema

Como ultimo andlisis, se buscard la condicién inicial posible para CoRoT-7b y CoRoT-
7c de modo que puedan evolucionar hacia su posicién actual. Si las condiciones halladas en
esta seccién resultan razonables, entonces podrian brindar una explicacién satisfactoria
a la configuracion observada en el sistema CoRoT-7.

La idea es buscar la condicion inicial que aleje lo més posible a ambos cuerpos. Esta
condicion justamente es con CoRoT-7b dentro de la cavidad en el disco, ya que entre
ambos se genera una resonancia levemente mayor a 2:1. Suponiendo que el borde de la
cavidad se halla en las cercanias de la ubicacién actual de CoRoT-7c junto con el tiempo
de vida del sistema CoRoT-7 y las condiciones observadas en la actualidad, a través de
la ecuacién (4.97) es posible reconstruir la excentricidad inicial que deberia presentar
CoRoT-7h.

Una aproximacién que puede hacerse en la expresion (4.97) es la siguiente. Ya que la
migraciéon por marea estelar es muy pequena, y el sistema CoRoT-7 es un sistema muy
joven, podemos despreciar el primer término. Asi, (4.97) puede ser escrito como:

a(t) ~ agexp —e3 (6.1)

Una resonancia 2:1 con el borde de la cavidad localizada en a = 0,046 UA se traduce
en un semieje ap = 0,029 UA. Ya que CoRoT-7b posee actualmente un semieje a = 0,017
UA, es necesario un decaimiento orbital ~ 60 %. Por lo tanto:

aé;) ~ 0,6 =exp (—¢j) (6.2)

Por lo tanto,

eo = \/In(1,666) = 0,714 (6.3)

Si bien este valor es demasiado alto e incluso esta fuera del limite de aplicabilidad
de la teoria desarrollada, este andlisis muestra que en principio es posible generar una
migracion suficiente para explicar la posicién actual del sistema CoRoT-7. Si ademas
se tienen en cuenta los efectos de la marea estelar, este nimero puede bajar ain mas.
Otro asunto es el estudio de la estabilidad de un sistema multiple con excentricidades
tan elevadas. Ademds, también habria que estudiar bajo que condiciones un disco puede
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6.5. Resumen

permitir dichos valores. Este sencillo analisis deja abierta una posibilidad, la cual puede
ser estudiada con mas detalle en el futuro.

6.5. Resumen

En este capitulo se resumieron las caracteristicas mas sobresalientes del sistema plane-
tario CoRoT-7. Ademés, se mostraron tres modelos diferentes que permitirfan explicar
la posicién actual del planeta CoRoT-7b en el diagrama masa-periodo presentado en el
capitulo 4. De los tres modelos, se intent6 verificar los dos primeros. Por un lado se traté
de verificar si CoRoT-7b y CoRoT-7c podrian deber su ubicacién actual a efectos tidales
y por otro, se traté de reproducir el resultado mostrado por Morbidelli et al. (2008).

Se realizaron simulaciones hidrodinamicas de dos planetas migrando, los cuales estaban
sumergidos en un disco gaseoso con una cavidad central. En ningin caso se observo una
dispersién planetaria. Ya que el escaleo de estas simulaciones no es trivial como en el
caso de simulaciones con un planeta aislado, se decidié utilizar simulaciones de ncuerpos,
tal cual fue hecho en el capitulo 2. Los resultados obtenidos son muy similares a los ya
obtenidos anteriormente.

Se hallaron condiciones para las cuales ocurre una dispersiéon planetaria, pero contra-
riamente al caso de Morbidelli et al. (2008), el cuerpo menor (CoRoT-7b) intercambié su
lugar con CoRoT-7c. Ademas, se hall6 una solucién coorbital, la cual tiene interés por si
sola. Este tipo de soluciones debe ser estudiada con mas detalle.

Por dltimo, se realizdé una estimacion de los elementos orbitales iniciales que deberia
presentar CoRoT-7b para que, a través de fuerzas de marea, ocupara la posicion actual.
El resultado obtenido indica que la excentricidad de CoRoT-7b deberia haber sido muy
alta en el pasado. Si bien esto es posible si quedara atrapado en el borde de la cavidad,
el valor hallado es demasiado alto como para poder asegurar estabilidad del sistema.
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7. Comentarios finales

7.1. Conclusiones

El principal objetivo de este trabajo, el cual era la introduccion a los temas fundamen-
tales de la interaccién planetaria con fuentes externas fue alcanzado sin problemas. A lo
largo de este trabajo presentamos las ideas fundamentales involucradas en el estudio de
la formacién y posterior evolucion de exoplanetas. En particular, presentamos de forma
sintética la teoria actual sobre formacion planetaria y estudiamos los mecanismos evolu-
tivos una vez que estos cuerpos son formados. A medida que se desarrollaron los temas
se fueron planteando los problemas involucrados en cada modelo. Si bien el objetivo de
este trabajo se situé mucho mas abajo que tratar de resolver alguno de estos problemas
fundamentales, y sélo estaba orientado a una aplicacién directa de estos conocimientos,
fuimos capaces de realizar una serie de contribuciones menores en algunos aspectos se-
cundarios, como ser la descripcién de la evolucion un sistema de dos cuerpos resonantes
en un disco gaseoso y la descripcién de la evolucién tidal a lo largo del tiempo. A con-
tinuacion presentamos una descripcién detallada de las conclusiones obtenidas en cada
capitulo de este trabajo.

7.2. Capitulo 2

En este capitulo hemos estudiado principalmente cuatro temas:

» Formacién del disco
= Formacién planetarias
= Migracién planetaria

» Formacién de una cavidad.

De este estudio quedaron claros los siguientes aspectos. Sabemos que la formacién de
un disco a partir de una nube rotante es posible y hemos visto cémo es la evolucién hacia
tal disco. Si bien no hemos descripto el proceso disipativo final hacia la formacién de tal
disco, hemos explicado cual es el proceso involucrado, mostrando las condiciones iniciales
para que tal proceso ocurra. En base a lo visto el paradigma de formacion estelar a partir
de un disco gaseoso es un escenario razonable.

Hemos visto ademas que el modelo méas adecuado para la formacién planetaria seria
el modelo de acrecién de nucleos, el cual propone que los planetas son formados a partir
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7. Comentarios finales

de las colisiones constructivas de planetesimales en un disco gaseoso primordial, y luego
por acrecion de gas seria posible la formacion de planetas gigantes.

Por otro lado, hemos visto que la migraciéon planetaria por intercambio de momento
angular entre el protoplaneta y el disco es un proceso dominante en las primeras etapas
formativas. Ya que los tiempos caracteristicos para la formacién y la migracién son in-
consistentes segiin los conocimientos actuales, esto genera un problema muy importante
que debe ser solucionado. Una posible solucién es planteada en el capitulo 3, mediante
la introduccién de las trampas planetarias. Por otro lado, estas trampas son necesarias
para compatibilizar el tiempo medio de vida de un disco protoplanetario con el tiempo
migratorio.

Por dltimo, en este capitulo se estudié la interaccién de la magnetésfera estelar con
el disco protoplanetario. Asumiendo congelamiento de la lineas de campo con el disco
protoplanetario hemos deducido una expresion que da un tamano para una cavidad
central generada en un disco. Esta cavidad proviene de un balance entre el torque viscoso
y magnético. Este estudio es de importancia ya que permitiria la utilizacién de trampas
planetarias para detener la migracién. En el capitulo 5 se utilizan dichas trampas para el
estudio de la distribucién masa-periodo de los exoplanetas de corto periodo, y entender
cual es el tamano real de tal cavidad es de importancia para justificar las conclusiones
de dicho capitulo. Por esta razén es necesario realizar un estudio més sofisticado de esta
interaccion para obtener una estimacién teérica maés precisa de dicha cavidad y comparar
el valor obtenido con los resultados del capitulo 5.

7.3. Capitulo 3

En este capitulo hemos estudiado principalmente dos temas:

= Evolucién de dos planetas resonantes sujetos a fuerzas disipativas.

» Trampas planetarias

A partir del estudio de la evolucién orbital de dos cuerpos planetarios resonantes
sujetos a fuerzas disipativas hallamos cémo debe ser la perturbaciéon de modo tal que
la resonancia se mantenga. Con este resultado propusimos una evolucién orbital nula,
pensando en aplicar este resultado en una trampa planetaria, y hallamos una condicién
que debe satisfacer la perturbacién para mantener la condicién resonante y una migracion
orbital nula.

En cuanto al estudio de las trampas planetarias, vimos que bajo ciertas condiciones en
el perfil de densidad puede ser generado un cero en el torque ejercido por el disco sobre el
protoplaneta, y como consecuencia un frenado en la migracion. En este capitulo hallamos
una expresion analitica para el torque en funcion del perfil de densidad y de parametros
del disco. Esta expresion aplicada al resultado hallado para la evolucién orbital de dos
cuerpos, permite obtener una condicién limite para el frenado de dos cuerpos migrantes
por una trampa planetaria. Este resultado fue resumido en una expresién analitica sencilla
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de manejar. Este resultado fue buscado para poder aplicarlo en el capitulo 6, el cual trata
sobre la migracién orbital de un sistema de dos cuerpos reales.

Ademas, todos los resultados hallados fueron puestos a prueba a través de simulaciones
numéricas mediante el empleo de un integrador de ncuerpos con los términos disipativos
del disco agregados segtin del modelo de Tanaka et al. (2002). Los resultado hallados con-
cuerdan cualitativamente con los resultados observados en simulaciones hidrodinamicas
realizadas en el capitulo 5 y 6.

7.4. Capitulo 4

En este capitulo hemos estudiado basicamente el tema referido a la interaccién gra-
vitatoria entre una estrella y un planeta. Aqui hemos desarrollado de forma sintética
los aspectos mas importantes de la teoria tidal estandar. Hemos escrito las ecuaciones
tidales en la forma usual y hemos utilizado la aproximacién de cuerpo de corto periodo.
Este capitulo cuenta con contribuciones originales. Hemos realizado un estudio detalla-
do de los tiempos involucrados en cada proceso tidal de forma independiente y hemos
comparado tales tiempos. Inspirados en estos tiempos hemos realizado una serie de apro-
ximaciones convenientes y hemos construido las soluciones temporales para el semieje
y excentricidad de un planeta de corto periodo. Gracias a estas soluciones presentamos
una descripcién completa de la migracion tidal cuando la inclinacién es nula y la excen-
tricidad pequena. Estos resultados fueron empleados en los capitulos 5 y 6. De ellos se
concluye principalmente el posible origen de la distribucién masa-periodo y el orden de
magnitud més probable para el pardmetro tidal, en el capitulo 5, y la remota posibilidad
de que la posicién actual del planeta CoRoT-7b se deba a fuerzas tidales. Por otro lado,
esta teoria utilizada en las observaciones exoplanetarias actuales demuestra que la caida
de cuerpos planetarios hacia la estrella es algo que parece comin (capitulo 5).

7.5. Capitulo 5

En este capitulo se estudia el posible origen de la distribucién masa-periodo de los
exoplanetas de corto periodo y se propone un posible modelo. Para realizar tal estudio
se utilizan una serie de recursos:

» Observaciones de exoplanetas
» Simulaciones hidrodinamicas
= Trampas planetarias

Teoria tidal

= Muestras sintéticas de exoplanetas

La principal conclusién de este capitulo es que la forma de tal distribucién aparente-
mente seria el resultado indirecto de la interaccién de la magnetésfera estelar con el disco
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protoplanetario. Segun la idea de las trampas planetarias, al existir un vaciamiento del
disco los planetas deberian ser frenados en el borde de la cavidad generada. Mediante
simulaciones hidrodindmicas demostramos que tal vaciamiento localizado de forma con-
veniente, reproduce de forma notable la distribucion observada, siempre que la variable
de comparacién sea una variable normalizada, llamada a* en el texto. A través de la
teoria tidal, integrando la poblacion de exoplanetas hacia el pasado pudimos ver cual era
su posiciéon, lo cual arroja una evidencia de la existencia de un escalén primordial en la
densidad, tal cual sugiere la teoria de interaccién de la magnetdsfera con el disco.

Sin embargo, a pesar del acuerdo notable del modelo con las observaciones, no nos fue
posible explicar la ubicacién actual de dos cuerpos, CoRoT-7b y Kepler-10b (un gemelo
del anterior), por lo que en el capitulo 6 decidimos estudiar por separado a tal sistema
mediante el empleo de las técnicas hasta aqui utilizadas.

7.6. Capitulo 6

En este capitulo hemos estudiado el posible origen del sistema planetario CoRoT-7.
Este sistema es problematico en el sentido que escapa a la propuesta que realizamos en
el capitulo 5 para la justificacién de la forma de la distribucién masa-periodo para los
exoplanetas de corto periodo.

Hemos presentado tres modelos diferentes para explicar su posicién actual, y hemos
desarrollado en detalle el modelo 1. Para esto hemos utilizado simulaciones hidrodinami-
cas, simulaciones de ncuerpos y la teoria tidal.

Concluimos de nuestro estudio que un posible scatering de CoRoT-7b hacia el interior
de una cavidad en un disco gaseoso es improbable. Por otro lado, a través de la teoria
tidal, mediante una sencilla estimacion de sus condiciones iniciales, pareceria ser impro-
bable que deba su posicién a interacciones con la estrella. Asi, CoRoT-7b es un cuerpo
planetario que caera hacia su estrella aproximadamente en los préximos 8000 millones
de afios, pero su posicion actual no puede ser debida en apariencia al modelo 1.

Los otros dos modelos presentados quedan como una propuesta interesante para ser
verificada.

7.7. Comentarios finales

A través de estos estudios se han tenido una serie de logros, entre los cuales se pueden
destacar:

» Célculo del torque total actuante sobre un protoplaneta sumergido en un disco ga-
seoso bidimensional isotermo. Se puedo hallar una expresiéon analitica dependiente
sélo de la densidad para el cdlculo del torque actuante sobre un protoplaneta. Esta
expresion es facilmente utilizable en un cédigo para el calculo de las fuerzas sufridas
por un cuerpo sumergido en un disco.

= Estudio de la dindmica de dos cuerpos resonantes sujetos a fuerzas disipativas,
en particular torques ejercidos por un disco de gas. Mediante la aplicaciéon de los
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resultados de Gomes (1998) se hall6 una expresiéon que debe satisfacer el torque
actuante sobre cada uno para mantener una configuracion resonante dada.

» Caracterizacion de la condicién limite para el frenado de dos cuerpos planetarios
resonantes en un disco protoplanetario con una cavidad central. A partir de la
expresion hallada mediante el trabajo de Gomes (1998) se construy6 una expresion
para estimar la masa critica necesaria por un cuerpo migrante para desestabilizar
el equilibrio adquirido por otro atrapado en el borde una cavidad en un disco de
gas.

= Aplicacién del modelo de Tanaka et al. (2002) en un cédigo ncuerpos, el cual permite
notablemente la disminucién de recursos computacionales.

» Verificaciones de las condiciones criticas halladas para el frenado.

= Se hallaron soluciones analiticas aproximadas para las ecuaciones de evolucion tidal.
Mediante una serie de aproximaciones razonables se hallaron expresiones que des-
criben el comportamiento del proceso tidal.

» Se estudiaron detalladamente los tiempos caracteristicos involucrados en los pro-
cesos tidales. Ademads, se realizaron comparaciones entre los tiempos involucrados
en cada tipo de marea diferente.

= Se aplicaron los estudios desarrollados en la descripcion de la distribucién masa-
periodo de los exoplanetas de corto periodo, y se propuso una posible explicacién
para la ausencia de planetas poco masivos en regiones cercanas a la estrella.

= Se aplicaron los estudios sobre sistemas multiples a un sistema real: CoRoT-7.

7.8. Perspectivas futuras

Si bien en este trabajo se estudié principalmente la dindmica de planetas aislados junto
con una cavidad central en el disco, es decir, en presencia de una trampa planetaria, es
interesante destacar que tales trampas pueden existir en otras regiones del disco siempre
que haya algin mecanismo capaz de generar un gradiente importante en la densidad, por
lo que la busqueda de tales mecanismos puede resultar interesante.

Por otro lado, puede ser interesante también el estudio de sistemas multiples, ya que
su comportamiento serfa mucho mas complejo que lo hasta aqui estudiado. Este estudio
puede ser realizado mediante simulaciones hidrodindmicas o bien mediante un modelo
semianalitico, en la forma en que aplicamos el modelo de Tanaka et al. (2002).

Si bien obtuvimos resultados satisfactorios a través de la utilizacién de un integrador
ncuerpos junto al modelo de Tanaka et al. (2002), no es comparable con las simulaciones
hidrodindmicas. Por lo tanto, una tarea importante seria calibrarlo, tarea que puede
resultar de gran complejidad. Ya que el modelo de Tanaka et al. (2002) es muy sencillo,
seria necesario utilizar un modelo més realista.
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Por otro lado, el estudio del posible origen de CoRoT-7b y Kepler-10b es muy in-
teresante. Comprender cual es origen de este cuerpo es muy importante si queremos
entender cual es el entorno bajo el cual ciertos exoplanetas se desarrollan. Segiin vimos,
el sistema CoRoT-7 deberia tener aspectos interesantes y probablemente dramaticos en
su evolucién. Este estudio deberia ser realizado en un futuro.

Un dltimo aspecto que debe ser tenido en cuenta y fue ignorado a lo largo de todo el
trabajo es el estudio de las fuerzas de marea cuando la inclinacién planetaria es grande
respecto del ecuador estelar. En la actualidad ya son conocidos exoplanetas que presentan
orbitas retrégradas, y la evolucion de tales sistemas atin no es entendida. El desarrollo de
tal teoria involucra unas complicaciones técnicas importantes, ya que como hemos visto,
la base del desarrollo tidal viene dado a través de expansiones en serie. El desarrollo de
una teoria tidal general es de mucha importancia en el futuro, ya que a medida que més
exoplanetas sean descubiertos, casos mas extranos seguramente seras descubiertos. Por
esta razén creemos que este estudio debe ser realizado.
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Abstract. In this paper we present an analytical solution for the tidal
equations developed by Ferraz-Mello et al. (2008) when the orbital incli-
nation is zero (ie: orbital plane coincide with both ecuator). In particular,
we analize the equations governing the evolution of the semimajor axis
and eccentricity of a close-in planet. We characterize the timescales for
each element and compare the results. Both solutions are in good agree-
ment with numerical integrations.

Resumen. En este articulo se presenta una solucién analitica de las
ecuaciones tidales desarrolladas por Ferraz-Mello et al. (2008) cuando
la inclinacién orbital es nula. En particular, se resuelven las ecuaciones
que rigen la evolucién del semieje y excentricidad de un planeta de corto
periodo. Se estudian los tiempos de decaimiento de cada elemento orbital
y se realiza una comparacién entre la solucién numérica y analitica. Se
observa un buen acuerdo entre ambas.

1. Introduction

The close-in planets constitute an important sub-set of the exoplanets’ popula-
tion. In fact, from the ~ 500 exoplanets discovered (http:exoplanet.eu) so far,
~ 32% have periods below 10 days. This value for a Solar-type star is equiva-
lent to a semimajor axis a ~ 0.09 UA. Due to the close proximity to the star
(a ~ 19 Rg), these bodies undergo strong tidal forces, which generate significa-
tive changes in their orbital elements in relatively short timescales. Ferraz-Mello
et al. (2008) derivated a general tidal theory assuming small excentricities and
inclinations. In particular, they found the differential equations for the orbital
elements of a planet undergoing tidal forces. Assuming a linear model for the
lag generated in each body deformed, and assuming that the stelar rotation is
small compared with the planetary mean motion, the autors obtained a set of
equations which are valid in the case of close-in planets.

The aim of this paper is to present an analytic aproximate solution for these
equations, which allow a general study of the influence of tidal forces exerted
on exoplanets. Also, we present expresions for the timescales involved in the
variation of the orbital elements. We begin with the tidal equations in the same
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form as Jackson et al. (2009), which are based in Ferraz-Mello et al. (2008)
work. We will consider the case with zero inclination.

2. Tidal Model and Solution

According to Jackson et al. (2009):

a_ | o9 57 o —13/2
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where 8 = (9R2M,/2Q.)\/G /M., a is the semimajor axis of the planet and e is
the eccentricity. « and § are related by:
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G is the gravitational constant, M the mass and R the radius. Subscrits *,p
mean star and planet respectively. @’ is a parameter that measures the tidal
efficiency.

Note that all the system physical parameters have a lower and upper bound
which allow us to estimate lower bound for (3). Lower limit for o/ is:

0\ (M2 b 106 / 10° \? /105"
oL [(9 B 7(20) (20N (10N 7w
B Qp M, R, 10° 102 106

1 4
In most interesting cases, a/5 >> 1. If we define £ = ?3 <Om> then
&~ 13/2.

Substituing a
exact solution is:

~13/2 from (2) into (1) we obtain an equation for a(e), whose

e\ 2 2 _ 2
a(e) = ag (60) exp [135 (e® = 60)} (5)
with ag = a(ep).
Introducing (5) in (2), we obtain an equation for e(t). Assuming exp (£e?) ~
1 (this is true if e < 1/1/€ ~ 0.39), integrating, and approximating e!3%/2¢ ~
1+ % In e, the solution can be expresed as:

e(t) = eg exp [—aalsms exp (56(2)) (t— to)] (6)

Finally, this expresion can be incorporated into (5) to give the explicit time
variation of the semimajor axis:

a(t) = apexp <_123§€(2)> exp [123568 exp (—2a813/25 exp (563) (t— t0)>:|

X exp {—Baawﬂ exp (563)@ - to)} if e#0 (7)



When the eccentricity is zero, the differential equations (1)-(2) have a trivial
solution. If we are only intersted in long time migration when eq # 0, it is
possible to set e = 0 and take into account the migration due to planetary tide.
In other words, solve (1) and incorporate the tidal migration due to planetary
tide (e # 0) through (5) taking a(e = 0) = @g. In this case, the solution is:

13 130] 2,
a(t) = —?B(t —to) + a , o = agexp —1—3660 (8)
where e is the initial eccentricity, which may be null. Note that we are implicitly
assuming wich the circularization is faster than migration (ie: g # 0, or £e3 <
13/2, which was satisfied by our previous hypotesis). A more detailed analysis
may be found in Rodriguez & Ferraz-Mello (2010). Expression (8) is numerically
more stable that (7) for small eccentricities, small semimajor axis and long time
evolution.
From (6) we obtain the characteristic timescale for the eccentricity:

7o = a? exp (—¢ef)e ' xet ~vat )
Therefore, the circularization time is stronging dependent on the planetary tide.
If we consider ¢ > 1, (7) adopts the form:

a(t) = ap exp (—12?){63) exp [—Baalg/z exp (56%) (t— t())] (10)

Note that (10) and (8) should describe similar curves, therefore the timescale
for (8) is:

Ta = aégﬂ exp (—fe%)ﬁ_l x 71 (11)

which depends only on stelar tides.

3. Numerical vs Analytical

In figure (1) we compare the numerical solution (ie, solution obtained with a
numerical integrator, in this case with a Runge-Kutta method) and analytical
solution (6),(7) and (8). Physical parameters are M, = My, R, = Rg), Q+ =
109, M, = 1 My, R, = Ry and Q, = 10%. The initial semimajor axis is
ap = 0.1 AU and initial eccentricity is eg = 0.1. There is a good agreement
between both solutions. Figure (2) shows the diferences between numerical and
analitical solutions. Diferences in semimajor axis are very small even for very
long timescales. The error in eccentricity is also very small. We can see that (8)
reproduce correctly the behavior of the complete system although migration due
to planetary tides is taken into account only through a shift on initial semimajor
axis.

4. Conclusion

We presented an aproximated analytical solution for the tidal differential equa-
tions (Ferraz-Mello et al. 2008, Jackson et al. 2009), which are valid in a wide
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Figure 1. A plot that show numerical and analytical solutions for (1)-(2).
Blue curve represent the solution (8). There is a good greement between both
solutions. Note that blue curve is a very good description for the behavior of
semimajor axis for long time migration.
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Figure 2. A plot that show diference between analytic solution and numer-
ical solution for the semimajor axis and eccentricity. The error is very small
in both elements.

range of parameters (a/8 >> 1). We established in a transparent way the
timescales involved in tidal theory when inclination is zero, eccentricity is small
and planets are close-in. We have seen wich numerical solution is very close to
analytical solution. Advantages of this model are the wide range of aplicability
and simple expresions, which allow to show easily the timescales involved in tidal
evolution.
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ABSTRACT

Context. The lower limit to the distribution of orbital periods P for the current population of close-in exoplanets shows a distinctive
discontinuity located at approximately one Jovian mass. Most smaller planets have orbital periods longer than P ~ 2.5 days, while
higher masses are found down to P ~ 1 day.

Aims. We analyze whether this observed mass-period distribution could be explained in terms of the combined effects of stellar tides
and the interactions of planets with an inner cavity in the gaseous disk.

Methods. We performed a series of hydrodynamical simulations of the evolution of single-planet systems in a gaseous disk with an
inner cavity mimicking the inner boundary of the disk. The subsequent tidal evolution is analyzed assuming that orbital eccentricities
are small and stellar tides are dominant.

Results. We find that most of the close-in exoplanet population is consistent with an inner edge of the protoplanetary disk being
located at approximately P 2 2 days for solar-type stars, in addition to orbital decay having been caused by stellar tides with a specific
tidal parameter on the order of Q/ ~ 107. The data is broadly consistent with planets more massive than one Jupiter mass undergoing
type 1l migration, crossing the gap, and finally halting at the interior 2/1 mean-motion resonance with the disk edge. Smaller planets
do not open a gap in the disk and remain trapped in the cavity edge. CoRoT-7b appears detached from the remaining exoplanet

population, apparently requiring additional evolutionary effects to explain its current mass and semimajor axis.

Key words. protoplanetary disks — planet-disk interactions — planet-star interactions

1. Introduction

Close-in planets (semimajor axis a < 0.1 AU) constitute a spe-
cial subset of the exoplanetary population. Since it is unclear
whether in-situ formation occurs, the current orbital and physi-
cal characteristics of these planets provide important constraints
on their past evolution and formation process. Several mecha-
nisms have been proposed to explain the pile-up of hot plan-
ets with a three-day orbital period, including a truncation of
the gaseous disk by the star (Lin et al. 1996; Kuchner & Lecar
2002), planetary scattering combined with Kozai resonance and
tidal circularization (Nagasawa et al. 2008), planetary evapora-
tion (Davis & Wheatly 2009), and tidal interactions with the par-
ent star (Jackson et al. 2009).

In particular, Kuchner & Lecar (2002) suggested that a giant
planet in circular orbit could halt its migration when its orbital
period was half that of the inner edge of the disk. In this con-
figuration, all the planet’s circular Lindblad resonances would
lie in the inner cavity (IC) and no further interchange of angu-
lar momentum would take place. Masset et al. (2006) performed
a series of hydrodynamical simulations to follow the evolution
of low-mass planets in disks including an IC. They found that
all bodies migrated until reaching a point slightly exterior to the
cavity edge, where they were effectively trapped in a stable con-
figuration in almost circular orbits. Although this result appears
different from that predicted by Kuchner & Lecar (2002), each is
valid, as we shall see, for a different range of planetary masses.

* On leave from Service d’Astrophysique, CEA/Saclay, 91191
Gif-sur-Yvette, France.

Article published by EDP Sciences

The first reference to a possible correlation between mass
and orbital period for close-in planets was proposed by
Mazeh et al. (2005) for only six transiting bodies. They found
that both parameters seemed to follow a linear law, with
more massive bodies being located at smaller semimajor axes.
Southworth et al. (2007) and Davis & Wheatley (2009) extended
the analysis to a larger transiting population, finding a simi-
lar result although with a much broader dispersion. They pro-
posed that smaller planets closer to the star might have been
lost because of evaporation, similar to that currently ongoing at
least in HD209458b (Vidal-Madjar et al. 2003) and WASP-17
(Anderson et al. 2010).

Jackson et al. (2009) also analyzed the distribution of close-
in planets, this time focusing on the correlation between the
semimajor axis of the planet and the age of its star. They
found that the lower limit of the semimajor axis was lower for
younger stars, which implies that tidal effects could be respon-
sible. Exoplanets with very short orbital periods in older stars
would have had enough time to be tidally disrupted, thus they
would only be presently observable in relatively young systems.

In this paper, we revisit the mass-period distribution, tak-
ing advantage of the recent increase in the exoplanet population.
Figure 1 shows the orbital periods P, as a function of the mass m,
for the known population of exoplanets with P < 12 days
(137 planets). Black circles correspond to cases for which both
transits and Doppler data are available; bodies without detected
transits are shown in gray. Exoplanets in apparent retrograde mo-
tion with respect to stellar rotation are identified by an empty
square. These are WASP-8b (Queloz et al. 2010), WASP-17b

A2,page 1 of 8


http://dx.doi.org/10.1051/0004-6361/201015774
http://www.aanda.org
http://www.edpsciences.org

A&A 528, A2 (2011)

T T T T TTTT IOI |||||||0 .l T |||||||
8:— %% g °© d O o_:
- o -
L ° . (4 ° (e e N i
Co 00 o ¢ ° °, 0 * ° ]
At @ oo’ &1‘00 . -
= I . 'Y & *.° e |
=) L o ° QS:,oﬁg. . .o. _
R SR B
= ® o
d‘i 2 © GJ876d .@. ° Y ]
- *GI1214b *e . 1
[ ) Y (o)
. O]
= ¢ -
¢ CoRoT-7b . *
0 1 1 IIIIIII 1 1 IIIIIII 1 1 IIIIIII
'8.01 0.1 1 10

mass [MJUP]
Fig. 1. Distribution of orbital periods and planetary masses for close-
in exoplanets with orbital period P < 12 days. Data from http://
exoplanets.eu. Black circles denote planets with both Doppler and
transit data, while gray circles mark bodies without detected transits.
Empty squares correspond to planets with retrograde orbits with respect
to the stellar spin.

(Anderson et al. 2010), WASP-33b (Collier Cameron 2010),
Hat-P-7b (Winn et al. 2009), WASP-2b (Triaud et al. 2010),
and WASP-15b and WASP-17b (Triaud et al. 2010). Although
it may be argued that these bodies are not consistent with plane-
tary migration (Triaud et al. 2010), they may also point towards
primordial spin-orbit misalignment and not be related to subse-
quent orbital evolution of the planets (Lai et al. 2011).

The distribution exhibits a noticeable ‘“step”, exoplanets
larger than one Jupiter mass (Mjy,) appear to have a lower inner
boundary (down to ~1 day) while for m < My, the distribution
seems restricted to larger values of P. The only exceptions are
three bodies in the Super-Earth range, CoRoT-7b, GJ1214b, and
GJ876d, which are all marked in the plot. Of these, the latter two
planets belong to low-mass stars (M, = 0.17 and M, = 0.32 so-
lar masses, respectively), thus constitute special cases. CoRoT-
7b, however, belongs to a solar-type star (Rouan et al. 2009).
This planet has a very short orbital period (~0.85 days) but also
a very low mass (m ~ 0.015 Mjy,;,), and does not seem to comply
with the rest of the exoplanet distribution. In particular, Jackson
et al. (2009) pointed out that CoRoT-7b could reach the Roche
radius on timescales of 10’10 years, depending on the value
of the specific tidal parameter Q..

Regardless of these isolated cases, there seems to be a very
clear discontinuity (or bump) in the mass-period distribution, lo-
cated at approximately m = Mj,,. Moreover, for high masses the
lower limit in orbital periods appears very close to a 2/1 mean-
motion resonance with the disk edge for small planetary bod-
ies. This appears consistent with a scenario in which the plan-
etary traps proposed by Masset et al. (2006) would dominate
the low-mass region, while the mechanism of Kuchner & Lecar
(2002) would be mainly responsible for the upper end of the
mass spectrum.

The main objective of this study is to test whether the com-
bined action of planetary traps in the gaseous disk plus subse-
quent tidal interactions with the parent star could explain the
observed distribution of close-in exoplanets. Since exoplanets in
retrograde orbits should have exotic disk-planet and tidal evolu-
tions, the study of these exosystems is beyond the scope of the
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present work, and we focus mainly on bodies believed to have
orbital motion in the same direction as the stellar spin. Even in
this case, we assume a zero inclination with respect to the stellar
equator.

In Sect. 2, we present a series of hydrodynamical simula-
tions adopting different planetary masses and analyzing the rel-
ative halting distance from the central star. Not only are we
interested in seeing whether such a hybrid and mass-selective
process is possible, but also whether the boundary between
both mechanisms is consistent with the observed distribution
of close-in planets. Section 3 is devoted to the subsequent evo-
lution of exoplanets under the stellar tide and their effects on
any initial disk-driven distribution in the mass-period diagram.
In Sect. 4, we analyze the case of the CoRoT-7 planetary sys-
tem and present possible explanations of the present location of
CoRoT-7b. Finally, conclusions close the paper in Sect. 5.

2. Hydrodynamical simulations
2.1. Initial conditions

Our simulations were carried out using the FARGO' hydro-
code (Masset 2000a,b) with a central star of one solar mass. We
consider two-dimensional, locally isothermal disks. The unit of
length, ry, is arbitrary (our simulations are scale free and can
be rescaled to disks of arbitrary sizes), but it can be considered,
for our purpose, that ryp ~ 0.01 AU. Our disks, prior to a 1D
relaxation dedicated to the creation of the IC, have a uniform
surface density T = 107 M, r-2, which translates, in our case,

to £ ~ 900 g cm~2. The asymptotic radius of our planets is virtu-
ally independent of this value, which essentially prescribes how
long it takes for them to reach it. In a similar manner, the kine-
matic viscosity of our disks is uniform outside the cavity, and is
settov = IO‘SrSQ(; !, where Q is the orbital frequency at ra-
dius rp. Some initial test runs were performed with other values
of X and v with no significant change in the results, except for
the migration timescale. The disk aspect ratio is set uniformly
to H/r = 0.05, hence the value of the @ parameter that charac-
terizes turbulence (Shakura & Sunyaev 1973) just outside the IC
(see below) is @ ~ 3 x 1073.

Our disks are described on a polar grid with 384 zones in az-
imuth and 306 zones in radius. The inner radius of the mesh is at
0.27y, while the outer radius is at 3.5ry. The IC was generated us-
ing an ad hoc step in kinematic viscosity around r = 1.8r¢, using
the same recipe as described in Masset et al. (2006), adopting
a value of FF = X,/%; = 10 for the ratio of the surface densi-
ties outside and inside the cavity. We obtain a rather sharp IC of
width Ar ~ 0.5ry. Boundary conditions were chosen to be non-
reflecting for the inner edge and such that there was a continuous
outer source mass to maintain the surface density in the exter-
nal regions of the disk (Masset et al. 2006, used non-reflecting
boundary conditions for both edges). No planet was considered
at this point.

An initial one-dimensional run was performed to allow the
cavity to form and reach a steady state configuration. The re-
sulting density profile and total torque were analogous to those
shown in Masset et al. (2006), showing the existence of a sta-
ble fixed point in the torque at a distance r* slightly larger than
the nominal edge of the IC (Fig. 2). A planet located outside
r* would feel a negative torque and suffer a negative orbital de-
cay towards the star. Conversely, a body placed at a radial dis-
tance slightly smaller than r* would feel a positive torque and an

! See http://fargo.in2p3.fr
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Fig. 2. Snapshot of the surface density profile of one of our simulations.
The inner cavity is centered around r = 1.8. In the top frame, the low-
density regions are shown in black, while the high-density regions are
shown in white. The planet (m = 0.1 My,,) is located on the x-axis.

outward radial migration. Thus, the point » = r* is a stable nest-
ing place for the planet, as long as its mass is sufficiently low to
avoid disruption of the density (and torque) profile.

2.2. Test simulations of planet trapping

After the disk density profile had stabilized, we included a planet
of mass m in an initially circular orbit at r = 2.5r(. The system
was allowed to evolve until the planet reached a stationary solu-
tion and the orbital decay effectively stopped. Figure 3 shows the
results of two runs, the first with m = 0.1 My, and the second
with m = 10 My,p. The location of the center of the IC is marked
by the top horizontal dashed line, while the lower corresponds to
the interior 2/1 mean-motion resonance (MMR) with the center
of the IC.
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Fig. 3. Evolution of semimajor axis of two one-planet systems migrat-
ing and halting near the disk inner cavity edge (IC). Black curve corre-
sponds to m = 0.1 My, and gray to m = 10 Mj,,. The IC is centered
at ric = 1.8, while its interior 2/1 mean-motion resonance (MMR) is
located at r ~ 1.13. Time is in orbital periods.

The smaller planet suffers an almost constant orbital decay
until it is halted at a location slightly outside the cavity, in ac-
cordance with the findings of Masset et al. (2006). The more
massive planet, however, suffers a type Il migration that opens
a gap in its co-orbital region and completely disrupts the den-
sity profile of the disk in its vicinity. The cavity edge is therefore
incapable of generating a strong corotation torque and fails to
trap the planet, which continues its orbital decay inside the cav-
ity. The migration is finally stopped very close to the location of
the 2/1 MMR with the IC where the differential Lindblad torque
reduces to zero, as predicted by Kuchner & Lecar (2002).

In all cases, the eccentricities were damped, and the final or-
bits were observed to be quasi-circular with e ~ 1073, This final
eccentricity is different from the results presented by Rice et al.
(2008), where a significant eccentricity excitation is observed for
type II migration inside the inner disk edge. From what we have
been able to see, the discrepancy arises from the different nu-
merical setup. Rice et al. (2008) truncate the disk at the mesh’s
inner edge, and the planets that they consider essentially orbit
in a vacuum. This is in contrast to our situation in which some
residual material surrounds the orbit. This material, by the ac-
tion of co-orbital Lindblad resonances, is a powerful source of
eccentricity damping.

2.3. Scaling and comparison with observations

We repeated the simulations for a total of 18 runs, with planetary
masses ranging from 0.01 to 20 Jupiter masses, all starting from
initial circular orbits at » = 2.5ry. The orange curve in the top
plot of Fig. 4 presents the final orbital period as function of the
planetary mass. For comparison, the observational data are again
drawn in circles.

Since the location of our IC was in arbitrary units, we have
a degree of freedom in the sense that we may shift the orange
curve arbitrarily in the y-axis to fit the observed exoplanets.
We find that the best fit gives an inner cavity edge located at
approximately a ~ 0.03 AU corresponding to an orbital pe-
riod of ~2 days. This value is comparable with the inferred
inner gas radii of T Tauri star disks from CO spectroscopy
(Najita et al. 2007; Carr 2007) which seems to be located around
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Fig. 4. Black circles reproduce the mass-period distribution of known
close-in exoplanets. The broad orange band represents the final semi-
major obtained from the runs, scaled along the y-axis to fit the obser-
vational data. In the lower frame, @ denotes the normalized semimajor
axis defined in Eq. (5).

0.03-0.04 AU. Although our best-fit distance is slightly lower,
any difference could be due to stellar parameters and the maxi-
mum CO velocity (Carr 2007).

Exoplanets with masses below one Jovian mass seem to have
a lower-limit orbital period of about 2-3 days, consistent with
the position of the equilibrium point being slightly beyond the
IC (Masset et al. 2006). On the other hand, the orbital periods of
more massive planets have a lower limit, this time in accordance
with the location of the 2/1 mean-motion resonance with the IC,
as predicted by Kuchner & Lecar (2002).

3. Tidal evolution of close-in exoplanets

Although the results presented in the top graph of Fig. 4 appear
to be encouraging, there are two important approximations that
must be examined. First, the exoplanets orbit stars with different
radii and masses, and we have assumed that the scaling in the
y-axis is the same. Although we have not assumed any origin for
the inner cavity (MRI, stellar wind, etc.), it is almost certain that
the location of the IC should be a function of the stellar mass. If
we assume a very simple model in which ri¢ scales with R, then
the position of both GJ1214b and GJ876d would be displaced
above the broad orange curve, thus eliminating their incongruity
with respect to the simulations. However, CoRoT-7 has a stellar
mass of 0.93 My and its location in the diagram would still be
conflicting.
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A second approximation is that we have neglected the
later evolution of the planetary periods caused by stellar tides.
Assuming almost circular planar orbits for the close-in planets,
we can neglect the planetary tides and approximate the differen-
tial equation for orbital decay as

1/2
%:_2 G\ % a 112
dr M, 0.

> ey

(see Ferraz-Mello et al. 2008; Jackson et al. 2009). This expres-
sion can be easily integrated to yield

1/2
s [117( G\ RIM,
a(t) == |3 7

where ap = a(t = 0) is the initial value of the semimajor axis.
After some simple algebraic manipulations, we can express this
solution as

13/2
t+ay,

2

a(n)3? = (-1(1)3/2 A1, 3)
where
1/2
and 1/13 10/13
=olie) (®)

Equation (3) is then independent of the stellar parameters, whose
values are incorporated into the “normalized” semimajor axis a.
We note that the rate of orbital decay is given by S, which is
linearly proportional to the planetary mass and inversely pro-
portional to the stellar dissipation parameter Q.. Is it of course
probable that the tidal parameter itself depends on the stellar pa-
rameters (see Barker & Ogilvie 2009), but there has so far been
no clear indication of how it may vary nor by what magnitude.

The lower plot in Fig. 4 shows the distribution of @ as a func-
tion of m for the close-in exoplanet population. The orange curve
marks the position of the simulated lower limit to the semimajor
axis. As expected, both GJ876d and GJ1214b are now above the
lower limit, although CoRoT-7b still remains detached. We note
that the bump in the distribution is still clearly visible.

We can now use Eq. (3) to check whether the present-day
distribution could originate solely from tidal evolution. To test
this idea, we generated a synthetic population of 10* fictitious
exoplanets distributed randomly in planetary mass across the in-
terval m € [0.01,12] My, and with random stellar ages T be-
tween one and eight Gyr. The normalized semimajor axis a of
each planet was then evolved tidally for the age of the system
using a stellar tidal parameter Q. = 10°.

Figure 5 shows results considering three different initial dis-
tributions, chosen to be uniform in orbital period P and log (m).
In all cases, the lowest mass was equal to m = 0.01 My, and the
largest to twelve Jovian masses. Since this preliminary analysis
is only intended to be illustrative, we assumed solar-type stars
for all bodies; consequently, the normalized semimajor axis a is
equal to the nominal semimajor axis a.

For the top plots, we assumed fictitious planets with orbital
periods that have no lower limit. The initial data set is shown in
the left plot, while the right-hand plot presents the final distribu-
tion after evolution through stellar tides for 7 = 8 Gyr. Since the
decay rate 3 is proportional to the planetary mass, more massive
planets fall more rapidly towards the star, leading to a final pop-
ulation that has a lack of large bodies with small orbital periods.


http://dexter.edpsciences.org/applet.php?DOI=10.1051/0004-6361/201015774&pdf_id=4

P. Benitez-Llambay et al.: The mass-period distribution of close-in exoplanets

original

period [d]

I.II]IIIII 1 II.IIIIII 1 IIIIIIII

0.1 1 10

10 0'8.01

period [d]

L Il]lllll Il llllllll L Illlllll

0.1 1 10

1 lIlllIIl 1 llllllll

1 llllllll
0'8.01 0.1 1 10 & .01

period [d]

1 IIIIIIII 1 IIIIIIII 1 IIIIIIII
0.1 1 10
mass [MJUP]

1 11 IIIII|
O'8.01 0.1 1 10 .01
mass [MJUP]

Fig. 5. Tidal evolution of fictitious planets (stellar tides alone) with
Q' = 10°. Initial distributions are shown on the left, while the evolved
distributions are shown on the right. Stellar ages where chosen uni-
formly between one and eight Gyr.

This distribution shows little relation to the real distribution of
planets.

For the middle plots, we considered a lower limit to the or-
bital periods equal to 3 days. This value is sufficiently large for
terrestrial-type bodies to be virtually unaffected, although gi-
ant planets still suffer significant orbital decay. Depending on
their initial semimajor axis and stellar age, many massive plan-
ets reach the Roche radius and are engulfed by the star, but a
portion of the population remains. We note the final step-like dis-
tribution, which is reminiscent of the real population. However,
the bump is now located at ~0.3 Mjyyp, thus at a lower mass than
for the real exoplanets.

Finally, in the lower plots of Fig. 5 we considered an initial
population with a step in the orbital period, similar to that re-
sulting from the hydrodynamical simulations. Even though the
initial conditions are different from those depicted in the middle
plots, there is no significant difference in the final distribution.
This seems to indicate that any evidence of an initial disk-related
structure would be smeared by the later tidal evolution. Thus, a
bump in the present real population is not necessarily indicative
of a dynamical structure prior to the dissipation of the gaseous
disk.
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Fig. 6. Distribution of close-in exoplanets in the @ — m diagram. Gray
curves show the end evolution due to stellar tides (at 7 = 8 Gyr) of ini-
tial constant values of a. Each curve corresponds to a different ay. Stellar
tidal parameters are given in the top right-hand side of each graph. The
broad dashed curve in the top panel, corresponding to @y = 0.035, gives
the best fit to the lower limit of the current exoplanet population.

These results indicate the clear possibility that the observed
bump in the exoplanet a — m distribution could be mainly due to
stellar tidal effects. To test this proposal in more detail, we cal-
culated how a lower bound in the values of a would be modified,
for different values of Q’, after a timescale of T = 8 Gyr. Results
are shown in Fig. 6 for three values of the stellar tidal parameter.
Each gray curve shows the function

2/13
a= (_13/2 ,BT)

for different values of ay. For comparison, each plot also repro-
duces the present distribution of close-in exoplanets.

The present-day lower limit to the normalized semimajor
axis shows a very good agreement assuming aop =~ 0.035 and

with 7 =8 Gyr (6)
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Fig. 7. Left: current-day distribution of exoplanets in the @ — m diagram.
Black circles show planets for which values of M,, R, and stellar ages
T. are available. Gray circles show those bodies for which stellar data is
missing. Right: reconstructed original distribution assuming backward
orbital evolution from stellar tides for the age of each parent star. In both
plots, the dashed curves show the lower limit to normalized semimajor
axis, as a function of the planetary mass, obtained from the hydrody-
namical simulations and scaled along the y-axis to fit the exoplanets.

a tidal evolution with Q) = 107, represented by a bold dashed
curve in the top graph. This value of the normalized semimajor
axis corresponds to original orbital periods of P ~ 2.5 days for
solar-type stars. We note that the other plots, corresponding to
smaller values of Q. do not show good correspondence for any
adopted value of ag. This result appears to indicate that smaller
values of Q’, and consequently faster orbital decays due to stel-
lar tides, are inconsistent with the current population of close-in
exoplanets.

Although the timescale (T = 8 Gyr) chosen for Fig. 6 may
seem arbitrary, Egs. (4) and (5) show that the most relevant pa-
rameter for the orbital evolution is actually the ratio 7/ Q.. Since
the uncertainty in the tidal parameter is much larger than in the
age of the system, it seems justified to use a single fixed value
of T and to assume that no qualitative differences would be ob-
served for other stellar ages.

As a final test, we can attempt to reconstruct the original
mass/semimajor-axis distribution of the exoplanet population,
integrating each current value of a backwards in time using
Eq. (6), adopting in this case the value of T equal to the age
of each parent star T'.. To perform this calculation, we require in
addition to the stellar mass M., and radius R., estimates of each
stellar age 7.. However, this information is not available for all
planetary systems. Out of the 133 original planets from our data
set in direct orbits (i.e. eliminating the bodies believed to be in
retrograde motion), we were only able to obtain a full set of stel-
lar parameters for 94 exoplanets. Stellar data were obtained from
the Simbad database for stellar properties and from Jackson et al.
(2009).

The present-day a — m distribution for this reduced popula-
tion is shown as black circles in the left-hand plot of Fig. 7. For
comparison, gray circles show those planets for which complete
stellar data is currently unavailable. The location of the lower
bound to the semimajor axis deduced from the hydrosimulations
is shown as a bold dashed curve. Unfortunately, many systems
with giant planets with @ < 0.025 do not have complete stellar
properties, and the bump in the distribution is not clearly visible
for the smaller population.

The right-hand side plot of Fig. 7 shows the “original” loca-
tion of the smaller population after the backwards integration for
each stellar age. For comparison, the inner-cavity-induced lower
limit is again shown as a bold dashed curve, although the scaling
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Fig. 8. Left: current values of the normalized semimajor axis & for close-
in exoplanets as a function of the stellar age 7. Notice that bodies with
a < 0.03 are limited to young systems (7. < 3 Gyr), while larger semi-
major axes are found for all stellar ages. Right: original distribution in
the m —a diagram. Diagonal curves give limits to the orbital decay lead-
ing to disruption for two stellar ages: the continuous line show results
for T, = 1 Gyr, while the dashed line corresponds to 7. = 8 Gyr.

in the y-axis has been modified to fit the new values of semimajor
axis. Although the distribution still shows a good agreement for
planetary masses up to m ~ 1 My, most of the higher masses
have increased their semimajor axis beyond a ~ 0.03, and little
evidence remains of the bump.

A possible explanation could be that most giant planets with
small values of @ were subsequently lost due to tidal disruption.
To check this hypothesis, the left plot of Fig. 8 shows the relation
between the current values of the normalized semimajor axis as a
function of the stellar age. Although planets with relatively large
semimajor axes exist for all values of 7', it seems very clear that
giant planets with @ < 0.025, which are primarily responsible
for the bump in the distribution, belong to young systems with a
maximum stellar age of 7', ~ 3 Gyr.

From Eq. (3), it is possible to estimate, for each planetary
mass, the critical value of the normalized semimajor axis (i.e.
ag,) that falls towards the star of a given stellar age T.. This is
given approximately by

(N

which is simply obtained by setting the final semimajor axis to
be equal to zero. Although the planet is believed to disrupt upon
reaching the Roche radius and, thus, before impacting the star
itself, as shown by Jackson et al. (2009) the orbital decay at such
small semimajor axes is so swift that the timescales for both sce-
narios are practically equal.

The right-hand plot of Fig. 8 once again reproduces the
“original” distribution of exoplanets in the m — a diagram shown
before in Fig. 7. The diagonal lines show the values of a;, as a
function of the planetary mass, for two stellar ages: 7. = 1 Gyr
(continuous line) and 7. = 8 Gyr (dashed line). It is clear that
even if giant planets were deposited by a hypothetical disk inner
cavity at small values of the semimajor axis (a < 0.025), they
would be rapidly absorbed by the parent star because of tidal
effects, even for planetary systems as young as 1 Gyr. Thus, it
is not unexpected that if any original bump in the distribution
were created by disk-planet interactions, subsequent tidal effects
would have eliminated most traces.

ay = (BT,

4. CoRoT-7b

CoRoT-7 appears to be a special case. As seen from the lower
plot of Fig. 4, its low mass and short orbital period mean that it
is well separated from the m — a distribution observed for other
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close-in exoplanets. We recall that this planet orbits a solar-type
star of mass M, ~ 0.93 M.

Jackson et al. (2009) proposed that these planetary bodies
should be undergoing significant tidal evolution and orbital de-
cay. Most bodies in this mass range would then be absorbed by
the star on timescales shorter than the age of the star. According
to this idea, CoRoT-7b owes its present existence solely to its
star being relatively young (~1.5 Gyr).

However, numerical simulations of the tidal evolution of
the CoRoT-7 planetary system (Ferraz-Mello et al. 2010) in-
dicate that the current eccentricities should be extremely low
(e < 107%), and that any primordial departure from circular
motion would have been rapidly damped before any significant
orbital decay occurred. Thus, tidal evolution would have been
given primarily by stellar tides alone. In this case, the original
location of CoRoT-7b in the primordial m — a distribution should
be given by the right-hand plots of Figs. 7 and 8; once again
this planet appears to be detached from the remaining close-in
planetary population.

Since CoRoT7 harbors at least one additional planet, it
is possible that mutual dynamical interactions might also ex-
plain this planet’s proximity to the star. In multiple-planet sys-
tems, scattering is believed to have played an important role
in sculpting the general exoplanet distribution, and the same
phenomena may have occurred in this system. According to
this idea, CoRoT7-b could have had a close encounter with
CoRoT7-c (or with an additional ejected planet) and suffered a
significant reduction in its semimajor axis. Subsequent tidal in-
teractions would have circularized its orbit to its present state.
However, CoRoT?7 is not the only multiple-planet system in this
region. Both the GI581 and HD40307 planetary systems have
two known super-Earths with short orbital periods that never-
theless lie above the expected lower limit. Hence once again
CoRoT7 seems to be different.

A possible explanation may lie elsewhere. Valencia et al.
(2010) and Jackson et al. (2010) proposed that CoRoT-7b could
be the solid core of a primordial giant planet whose gaseous en-
velope was lost due to evaporation. A recent re-evaluation of the
radial velocity data by several authors indicate that the mass of
CoRoT-7b could be as high as 9 Mg (Ferraz-Mello et al. 2010)
or as low as 2 Mg (Pont et al. 2011). Although a high current
mass appears indicative of a rocky/iron composition and that the
original mass was at most twice the present value (Valencia et al.
2010), a lower mass is consistent with a lighter composition and
a envelope-depleted gas giant.

If CoRoT-7b were indeed the solid core of a primordial gas
giant, then its location in the m — a diagram (right-hand plot
of Fig. 7) would be located close to the dashed curve and, thus,
consistent with the rest of the planetary population. We still need
of course to explain how this planet suffered an evaporation of its
gaseous envelope on timescales shorter than one Gyr, and why it
appears to be the only example of this effect.

5. Conclusions

We have attempted to understand the dynamical origin and evo-
lution of the mass-period distribution of close-in exoplanets. The
present-day population shows a distinctive discontinuity located
at approximately one Jovian mass. Smaller planets have orbital
periods longer than P ~ 2.5 days, while higher masses are found
to have periods as short as P ~ 1 day.

We have found that the combined effects of tidal evolution
and disk-planet interactions with an inner cavity (IC) in the
gaseous disk can explain most of the observed characteristics.

The current distribution appears to be compatible with an in-
ner disk edge located approximately at distances of a ~ 0.035,
which for solar-type stars corresponds roughly to orbital periods
of P ~ 2.5 days. This value is consistent with the inner gas radii
for T Tauri stars as estimated from CO spectroscopy (Najita et al.
2007; Carr 2007).

Planets below a certain critical mass m¢. ~ My, are trapped
just outside the IC as found by Masset et al. (2006). The loca-
tion of the stationary solution with respect to the IC is practi-
cally mass-independent. In contrast, bodies with m > m, enter
a regime characterized by a type II migration that causes sig-
nificant perturbations to the density profile of the disk; conse-
quently the IC edge cannot generate a significant positive coro-
tational torque and does not stop the orbital decay. As predicted
by Kuchner & Lecar (2002), migration only brakes inside the in-
ner edge at a 2/1 mean-motion resonance with the cavity edge.

For reasonable values of the disk viscosity, we expect a gap
opening to occur when the height of the disk is approximately
equal to the Hill radius of the planet. For a scale height equal
to H/r ~ 0.05, this implies a minimum mass of m =~ 0.4 My,
a value similar to our critical mass m.. Adopting a value of one
Jovian mass for the critical mass leads to a slightly larger value
of H/r ~ 0.07. However, given the uncertainties involved in both
the gap opening criteria and its dependence on the viscosity, the
values may be considered to be virtually equivalent. Thus, the
location of the bump in the observed distribution of close-in
planets appears to be consistent with a mass threshold for gap
opening (Crida et al. 2006, and references therein). Although
the present data are sparse and plagued by the additional ef-
fects described in this work, we may expect that the aforemen-
tioned results will be confirmed by further detections. In con-
trast, when the statistics become sufficiently robust, the location
of this bump may be used to place constraints on the physical
properties of the inner disk, in terms of both temperature and ef-
fective viscosity, as these quantities feature in the gap opening
criterion.

Since the edge of the IC created in our simulations is placed
at an arbitrary distance from the star, we have a certain degree
of freedom when fitting the numerical mass-period distribution
to the real planets (as seen in Fig. 4). We have adopted a vertical
displacement that minimizes the number of exoplanet inside the
cavity edge, but this is not the only option. It may be argued that
it would be better to fit the synthetic curve with the location of
sub-giants (i.e. m ~ 0.5 Myp) in the m — P diagram. We note that
these bodies exhibit a smaller dispersion in orbital period than
observed for any other mass range, and can be seen as a compact
group in both plots of Fig. 4. However, this displacement would
lead to our accepting a larger number of small planets inside
the cavity edge, bodies whose subsequent tidal evolution should
have been very small.

Whatever the choice, the qualitative results are not affected.
Moreover, the ratio of the stopping values of P (for small and
large bodies) is scale-independent, and found to be slightly
larger than 2. This is because although higher masses are stopped
in a 2/1 MMR with the IC, the small bodies are trapped outside
the disk edge. Once again, the distribution of real planets seems
to yield a similar ratio.

The subsequent tidal evolution of the close-in planets is con-
sistent with a stellar tidal parameter of Q/, = 107, a value similar
to that predicted by Schlaufman et al. (2010) from synthetic
population models. Smaller parameters, leading to higher rates
of orbital decay, do not lead to distributions similar to the ob-
served population. This is also consistent with the analysis of
Ogilvie & Lin (2007). A consequence of the tidal evolution is
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the removal of most of the original gas giants with short orbital
periods and their substitution by exoplanets that were originally
farther away. Thus, we expect that many of the primordial plan-
ets with P < 2 days and m > 1 My, might have been tidally
disrupted and absorbed by their parent stars.

Although this scenario is consistent with the properties of
most of the exoplanetary population, it appears difficult to ex-
plain the present-day mass and orbit of CoRoT-7b. A possible
explanation is to assume that the planet started its life as a gas
giant whose gas envelope was completely evaporated (Valencia
et al. 2010; Jackson et al. 2010).

Last of all, in the present scenario we have neglected the role
of the orbital inclinations; however, the same results should be
expected as long as the inclinations are not very large. Three-
dimensional studies of disk-planet interactions in the linear ap-
proximation (e.g. Tanaka & Ward 2004), as well as numeri-
cal simulations (e.g. Cresswell et al. 2007), show little effect
on a finite inclination on the migration timescale. Similar re-
sults are also found for orbital evolution due to tidal effects (e.g.
Ferraz-Mello et al. 2008; Barker & Ogilvie 2009). For planets in
retrograde orbits results are, however, is more difficult to eval-
uate. It is unclear whether gas disks in retrograde motion (with
respect to the stellar spin) would have inner cavities or how such
a structure would interact with planets in its vicinity. Similarly,
the tidal evolution of bodies in retrograde motion is poorly un-
derstood, thus it is impossible at present to ascertain how the
results of this work could be extended to these systems.
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