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Abstract. The accretion process that allows the formation of terrestrial
planets is strongly dependent on the mass distribution in the system and
the presence of gas giant planets. Several studies suggest that planetary
systems formed only by terrestrial planets are the most common in the
Universe. In this work we study the diversity of planetary systems that
could form around solar-type stars in low mass disks in absence of gas
giants planets and search wich ones are targets of particular interest.

Resumen. El proceso de acrecién que da lugar a la formacion de pla-
netas de tipo terrestre es fuertemente dependiente de la distribucién de
masa en el sistema y de la presencia de planetas gigantes gaseosos. Di-
versos estudios sugieren que los sistemas planetarios mas comunes en el
Universo estarian formados sélo por planetas terrestres. En este trabajo
estudiamos la diversidad de sistemas planetarios que podrian formarse
alrededor de estrellas de tipo solar en discos de baja masa sin gigantes
gaseosos v buscamos cudles de ellos son blancos de particular interés.

1. Introduccién

Durante la dltima década, diversos estudios observacionales y teéricos (Cumming
et al. 2008; Miguel et al. 2011) sugieren que los sistemas planetarios compuestos
Unicamente por planetas de tipo terrestre son los més comunes en el Universo.
Particularmente, Miguel et al. (2011) sugieren que los sistemas planetarios en
discos de masas < 0.03 Mg, carecen de gigantes gaseosos para una amplia va-
riedad de perfiles de densidad superficial. El objetivo general de este trabajo es
analizar la diversidad de sistemas planetarios que podrian formarse en discos de
baja masa alrededor de estrellas de tipo solar, sin gigantes gaseosos, considerando
diferentes perfiles de densidad superficial. En particular buscamos determinar
tedricamente si estos sistemas son blancos de interés observacional. Es decir, si
son sistemas con planetas potencialmente habitables, ricos en agua y con masas
similares a la de la tierra.

2. Propiedades del Disco Protoplanetario y Método Numérico

Para estudiar el proceso de formacién de planetas terrestres, adoptamos un disco
protoplanetario con una masa total de 0.03My, en consistencia con los resultados
obtenidos por Miguel et al. (2011). Consideramos una distribucién bimodal de
embriones y planetesimales entre 0.5 y 5 UA, asumiendo que cada componente
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Disco Total (0.5 UA — 5 UA)

v=0,5 vy=1 v=15
N¢/N; 25 % 23.33% 13.33%
(M)e 0.12Mg 0.68Mg 1.36 Mg
(e)t 0.23 0.41 0.39
(i)¢ 14.14° 28.27° 29.00°

Disco Interno (0 UA — 2 UA)

v=0,5 y=1 vy=15
MT. 0.27Mg 1.96 Mg 3.82Mg
(M)L 0.04Mg 0.72Mg 1.55Mg

Zona Habitable (0.8 UA — 1.5 UA)

¥=05 y=1 y=15
N 1 1 1
Pagua 2.35 % 3.83 % 21.16 %
Tabla 1. Principales caracteristicas de los perfiles de densidad superficial luego

de 200 x 10° afios de evolucién. El cociente N¢/N; representa el porcentaje de
embriones sobrevivientes, mientras que (M)e indica la masa media por embrién.
La excentricidad e inclinacién medias del sistema de embriones y planetesimales
vienen dadas por (e)¢ e (i)s, respectivamente. Para el disco interno, la masa total
del sistema esta representada por Mt y la masa media por embrién estd dada por
(M)¢. El numero total de embriones en la zona habitable es representado por Nzu
mientras que el porcentaje medio de agua por embrién estd indicado por Pagua. En
comparacion, el porcentaje de agua contenido en la Tierra oscila entre 0.03% y 0.1 %
segtin Abe et. al. (2000).

posee la mitad de la masa total del disco en esa regién, de acuerdo con diversos
estudios de acrecion planetaria. El tiempo cero de nuestras simulaciones repre-
senta la época en la cual el gas se ha disipado por completo del sistema. El perfil
de ((iensid)ad superficial de sélidos que utilizamos es el propuesto por Andrews et
al. (2009):

o= () e 0

donde >y es un parametro de normalizacién, r. es un radio caracteristico del
disco, v es el exponente que determina el gradiente de material, y 17 es un factor
que tiene en cuenta la discontinuidad en la densidad de sélidos debido a la
condensacion de material volatil mas alla de la linea de hielo, la cual ubicamos en
2.7 UA. Desarrollamos simulaciones teniendo en cuenta tres perfiles de densidad
superficial para v = 0.5, 1, y 1.5. En todas ellas utilizamos 1000 planetesimales
con el objetivo de modelar eficientemente los efectos de la friccion dinamica. El
numero de embriones depende de cada perfil. El disco protoplanetario de nuestro
modelo también presenta un gradiente composicional. El contenido de agua por
masa varia con la distancia heliocéntrica r de acuerdo a la ley propuesta por
Raymond et al. (2004):

1075, r <2 UA,

1073, 2 UA <r <2.5 UA, )
0.05, 2.5 UA <r< 2.7 UA, 2)
0.5, r>2.7UA.

Fraccién de Agua por Masa =
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Con estas condiciones iniciales generamos tres simulaciones por cada perfil las
cuales son desarrolladas por 200 x 10° afios (escala de tiempo asociada a la for-
macion de los planetas terrestres de nuestro Sistema Solar) usando el integrador
hibrido del cédigo Mercury (Chambers 1999).

3. Resultados y Conclusiones

La Figura 1 muestra la evolucién temporal de tres simulaciones correspondientes
a los perfiles de densidad superficial con v = 0.5, 1, y 1.5, respectivamente. Se
pueden observar diferencias significativas entre los distintos sistemas planetarios
obtenidos con cada perfil, fundamentalmente en lo que respecta a la masa me-
dia de los embriones, fraccién de objetos sobrevivientes y estado de excitacion
del sistema. Las caracteristicas mas importantes de los sistemas resultantes se
resumen en la Tabla 1.

Cuanto mayor es el valor del exponente v mayor resulta ser la densidad
superficial y por ende las tasas de acrecion son mas cortas. Esto se manifiesta
en el porcentaje de planetas sobrevivientes asociados a cada perfil.

El analisis del disco interno es de particular importancia debido a que en él
se encuentra la Zona Habitable (ZH) que definimos entre 0.8 UA y 1.5 UA. Puede
observarse que al finalizar las simulaciones todos los perfiles poseen un planeta
en la ZH. El sistema asociado al perfil v = 0.5 estd compuesto por planetas de
la masa de Marte mientras que el correspondiente a v = 1 esta constituido por
objetos de ~ 0.5Mg. En promedio, los planetas que constituyen el disco asociado
a v = 1.5 presentan una masa de ~ 1.5Mg,.

La ausencia de gigantes gaseosos hace que no existan cambios significativos
en la distribucién radial de masas de los perfiles con v = 0.5y v = 1. Sin embargo
para v = 1.5 la interaccién gravitatoria ejercida por los embriones planetarios
resulta ser més relevante dando lugar a una mezcla sustancial de material entre
las regiones interna y externa a la linea de hielo. En efecto més del 50 % de los
planetas que alcanzan la ZH para v = 1.5 provienen de la zona externa, mientras
que la totalidad de los planetas en la ZH para v = 0.5 y v = 1 tienen origen en
la zona interna. Esto justifica el incremento sustancial en el contenido de agua
de los planetas de v = 1.5 en la ZH.

Como conclusién podemos destacar que independientemente del perfil de
densidad superficial, siempre encontramos planetas en la ZH. Ademads, que el
sistema planetario asociado al perfil v = 1.5 resulta ser el blanco de mayor
interés observacional dado que es el que modela planetas similares a la Tierra y
con el mas alto contenido de agua.
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Figura 1.  Evolucién temporal de una simulacién con y =05 vy =1y vy =
1.5 respectivamente. Los puntos negros representan a los planetesimales mien-
tras que los rojos se refieren a los embriones planetarios. Pueden observarse
diferencias en cuanto a las escalas de tiempo de acrecién, estado de excitacion
del disco y masa media de los embriones finales. El tiempo esta medido en
anos.




