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Pumba: ¿Timón?

Timón: ¿Qué?

Pumba: ¿Nunca te has

preguntado qué son esos puntos

brillantes de arriba?

Timón: Pumba, no me lo

pregunto. Lo sé.

Pumba: ¡Ah! ¿Y qué son?

Timón: Son luciérnagas,

luciérnagas que se quedaron

pegadas en esa cosa negra y azul

de arriba.

Pumba: Ah ¿śı? Siempre

pensé que eran bolas de gas

quemándose a millones de

kilómetros de aqúı.

Timón: Pumba, contigo todo es

gas!.
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RESUMEN

Con excepción de Mercurio y Venus, todos los planetas del Sistema So-

lar poseen satélites naturales. Dentro de los satélites de los planetas gigantes

pueden distinguirse dos grupos de acuerdo a las caracteŕısticas de sus órbitas:

los de bajas inclinaciones, excentricidades y semiejes son llamados regulares,

mientras que por el contrario los irregulares tienen órbitas más alejadas del

planeta, excéntricas e inclinadas, llegando incluso a ser retrógrados. Por estas

caracteŕısticas es muy improbable que los satélites irregulares sean formados

junto con el planeta, como los regulares, sino que deben haber sido captura-

dos en etapas más o menos tempranas de evolución del planeta. Entender la

captura de estos cuerpos es muy importante puesto que puede echar luz sobre

el proceso de formación del Sistema Solar.

Si bien ya existe una teoŕıa sobre la captura de estos cuerpos (Nes-

vorný et al. 2007 Nesvorný et al. 2014) enmarcada en un modelo más general

sobre la evolución de la arquitectura del Sistema Solar denominado modelo

Jumping Jupiter (Brasser et al., 2009), esta teoŕıa no puede explicar algunos

casos particulares donde se estima haya ocurrido una disipación de enerǵıa más

lenta que la prevista por el modelo. Si bien es esperable que la mayoŕıa de los

cuerpos capturados antes de la disipación del disco sean eyectados durante el

evento que permite la captura en el marco del modelo de Jumping Jupiter, la

presencia de estos casos particulares hace pensar que no todos las part́ıculas

en esa situación hayan sufrido el mismo destino.

En esta Tesis investigamos sobre la posibilidad de que los satélites irregu-

lares hayan sido capturados en un momento en el cual todav́ıa estaba presente

un disco de gas y polvo alrededor del Sol, a partir del cual fueron formados los

planetas actuales. En particular, planteamos la hipótesis de que los efectos de

la migración del planeta, la gravedad del disco de gas y el frenado de cuerpos

sólidos al atravesar un fluido puedan ser elementos fundamentales a la hora de

disipar la enerǵıa de los cuerpos y generar aśı capturas permanentes.

Del análisis se desprende que existe una probabilidad de 2.7 % de que un

cuerpo con una órbita heliocéntrica sea capturado por un planeta migrante por

al menos 100 años, con elementos orbitales consistentes con los de los satélites
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irregulares observados en el presente. A diferencia de algunos resultados ob-

tenidos en trabajos anteriores, no encontramos que la captura como satélite

esté intermediada por una captura en resonancia coorbital.

Ajustando la tasa de variación del semieje planetocéntrico de los cuerpos

capturados a través de una función lineal fue posible distinguir entre dos tipos

de órbita dependiendo de la inclinación mutua entre los planos orbital del cuer-

po y ecuatorial del planeta. Esta diferenciación tiene consecuencias dinámicas,

puesto que la presencia de un disco circumplanetario de gas de alta densidad

cerca del plano ecuatorial del planeta hace que la tasa de disipación de enerǵıa

a través del arrastre gaseoso sea mayor para aquellos con inclinaciones mutuas

bajas.

Palabras claves:

Planetas y satélites: formación, Cuerpos menores, Dinámica orbital, Sistema

Solar.
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ABSTRACT

Except Mercury and Venus, all the planets of the Solar System possess

natural satellites. Within the satellites of the giant planets, two groups can

be distinguished according to the characteristics of their orbits: those of low

inclinations, eccentricities and semimajor axis are called regulars, while on

the contrary the irregulars have orbits farther from the planet, with greater

eccentricities and inclinations, even retrograd ones. Due to these characteristics

it is very unlikely that irregular satellites were formed along with the planet,

like regular ones, but must have been captured in more or less early stages

of evolution of the planet. Understanding the capture of these bodies is very

important since it can shed light on the formation process of the Solar System.

While there is already a theory about the capture of these bodies (Nes-

vorný et al. 2007 Nesvorný et al. 2014) in the frame of a more general model

on the evolution of architecture of the Solar System called Jumping Jupiter

model (Brasser et al., 2009), this theory can’t explain some particular cases

where it is estimated that a slower energy dissipation than that predicted by

the model has occurred. While it is expected that most of the bodies captu-

red before the dissipation of the disk would be ejected during the event that

allows the capture in the frame of the Jumping Jupiter model, the presence of

these particular cases suggests that not all the particles in that situation have

suffered the same fate.

In this Thesis we investigate the possibility that irregular satellites were

captured at a time when there was still a disk of gas and dust around the Sun,

from which the present planets were formed. In particular, we hypothesize

that the effects of the migration of the planet, the gravity of the gas disk and

the aerodynamical drag of solid bodies when passing through a fluid can be

fundamental elements when it comes to dissipating the energy of the bodies

and thus generate permanent captures.

The analysis shows that there is a probability of 2.7 % that a body with a

heliocentric orbit can be captured for at least 100 years by a migrating planet,

with orbital elements consistent with those of the irregular satellites observed

in the present. Unlike some results obtained in previous works, we did not find
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that the capture as satellites is mediated by a capture in coorbital resonance.

By adjusting the variation rate of the planetocentric semimajor axis of

the bodies captured through a linear function, it was possible to distinguish

between two types of orbit depending on the mutual inclination between the

orbital plane of the body and the planet equatorial plane. This differentiation

has dynamic consequences, since the presence of a gaseous circumplanetary

disk of high density near the equatorial plane of the planet causes the energy

dissipation rate through gaseous drag to be greater for those with low mutual

inclinations.

Keywords:

Planets and satellites: formation, Minor bodies, Orbital dynamics, Solar

System.
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Apéndice 1 Potencial del disco de Mestel . . . . . . . . . . . . 71
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Caṕıtulo 1

Introducción

En la actualidad está ampliamente aceptada la hipótesis que plantea que

la formación de los sistemas planetarios, entre ellos nuestro Sistema Solar,

no es un proceso in–situ, sino que los planetas van variando su semieje a

través de un proceso denominado migración planetaria. Esta migración puede

ser causada por diversos factores, como interacciones de los planetas con el

disco de gas y polvo que rodea a la estrella central, al que llamamos disco

circumestelar (Goldreich y Tremaine, 1979, Goldreich y Tremaine, 1980), o en

etapas más tard́ıas de la evolución del sistema, por la interacción con un disco

de planetesimales (Fernández y Ip, 1984).

La migración afecta no solamente a las posiciones de los planetas, sino que

altera además a los propios discos que la originan y puede generar interacciones

entre los planetas, debido a que diferentes tasas de migración pueden acarrear

cruces de resonancias o encuentros entre ellos. Es por esto que comprender los

procesos actuantes en los primeros millones de años de vida de los sistemas

planetarios y sus resultados, donde se puede englobar el objetivo este trabajo,

resulta muy complejo. Sin embargo, sabemos por observaciones en nuestro

Sistema Solar que estos procesos dejan huellas que pueden ser vistas hasta hoy

en d́ıa, por lo que pueden ser rastreados.

En este trabajo nos centraremos en investigar sobre las trazas que estos

procesos han dejado sobre los cuerpos menores capturados a lo largo de la

migración de los planetas gigantes presentes en el Sistema, particularmente

sobre los satélites irregulares, una población de satélites naturales de algunos

planetas con ciertas caracteŕısticas distintivas.

Exceptuando a Mercurio y Venus, todos los planetas del Sistema Solar
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cuentan con satélites, además de ser encontrados también alrededor de algunos

cuerpos menores del Sistema. Estos satélites pueden ser fácilmente catalogados

en dos grupos: los que tienen órbitas cuasi circulares, coplanares con los planos

orbitales de sus planetas y directas son llamados satélites regulares, mientras

que los de órbitas más alejadas del planeta, excéntricas e inclinadas, llegando

incluso a ser retrógradas, son denominados irregulares. Esta distinción no es

únicamente dinámica, sino que está relacionada también con el origen mismo

de estos cuerpos. Por un lado, desde hace varios años las teoŕıas propuestas

plantean que los regulares fueron formados junto con el planeta mediante la

acreción de sólidos presentes en el disco circumplanetario, una “copia en mi-

niatura” del disco circumestelar en torno a los planetas (Pollack et al. 1991

presenta una recopilación de las teoŕıas que han sido base para el desarro-

llo de los modelos actuales). Por el otro, las caracteŕısticas de las órbitas de

los irregulares implican que ese modelo no funciona para ellos, puesto que se

encuentran demasiado alejados del disco, algunos de ellos hasta orbitando al

planeta en sentido contrario al mismo, por lo que debieron haber sido captu-

rados en algún momento posterior de la evolución del planeta. Sin embargo, el

proceso mediante el cuál estos cuerpos son capturados no está del todo claro,

sino que existen varios modelos que invocan diversos mecanismos de disipa-

ción de enerǵıa que permitan la captura, como la fricción con una masa de

gas, el aumento repentino de masa del planeta o interacciones del planeta con

un cuerpo binario donde uno de los componentes se lleva el exceso de enerǵıa

necesario para que el otro sea capturado.

En la actualidad, el método más aceptado para explicar la captura de es-

ta población de satélites se enmarca dentro de un modelo más general sobre

la evolución dinámica del Sistema Solar, el modelo Jumping Jupiter (Brasser

et al., 2009). Este modelo es resultado de la mejora de uno previo, el modelo

de Niza (Tsiganis et al., 2005), donde se plantea que los elementos orbitales

actuales de los planetas gigantes se produjeron tras un cruce de la resonancia

1:2 entre Júpiter y Saturno causada por las diferentes tasas de migración por

la interacción con un disco de planetesimales. Si bien el modelo de Niza expli-

ca los valores relativamente altos de excentricidad de los planetas gigantes, no

explica su evolución secular ni las excentricidades de los planetas terrestres,

debido a que la tasa de migración es demasiado lenta. Para solucionar este

problema, Nesvorný (2011) planteó que la migración es más violenta debido

a que originalmente el Sistema Solar contaba con 5 planetas gigantes, y tras
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un periodo de migración lenta se genera una inestabilidad que provoca que el

quinto gigante tenga encuentros con el resto de los planetas gigantes, y como

resultado del proceso es eyectado del sistema. En este contexto, Nesvorný et al.

(2007) y Nesvorný et al. (2014) explicaron la captura de satélites irregulares

en Saturno, Urano y Neptuno, y en Júpiter respectivamente, invocando in-

teracciones de 3 cuerpos entre 2 planetas y un planetesimal cercano. En este

escenario, el quinto gigante tiene encuentros con el resto de los planetas gi-

gantes, provocando una inestabilidad en los planetesimales cercanos a ellos y

generando que algunos de ellos sean capturados permanentemente. En estos

trabajos los autores asumen que cualquier cuerpo que estuviera capturado pre-

viamente en torno a los planetas a una distancia mayor a unas pocas décimas

de la esfera de Hill es eliminado. Sin embargo, existen casos como los de Pa-

siphae y Sinope, ambos satélites de Júpiter, que tienen indicios de haber sido

capturados a través de un proceso de disipación de enerǵıa más lento, como a

través del arrastre gaseoso (Saha y Tremaine 1993, Beaugé y Nesvorný 2007).

Por lo mostrado anteriormente, existen indicios de que la captura de los

satélites irregulares, o al menos una fracción de ellos, ocurrió antes de la disi-

pación del disco gaseoso en el que se formaron los planetas. La comprobación

de esta hipótesis requiere por un lado estudiar el proceso de captura de plane-

tesimales en torno al planeta gigante en las primeras etapas de vida del sistema

cuando todav́ıa estaba presente el disco de gas alrededor del Sol (∼ 107 años

luego de la formación), y por otro analizar la evolución dinámica de las part́ıcu-

las capturadas hasta el presente (∼ 109 años). En este trabajo nos centraremos

en el estudio de la primera de estas cuestiones, quedando la segunda para un

trabajo posterior. El escenario estudiado consistirá en un planeta gigante que

migra por la interacción con este disco de gas, y un conjunto de planetesimales

que se ven afectados por el arrastre gaseoso, además de las interacciones gravi-

tacionales con el planeta, la estrella y el disco. Nuestro objetivo será analizar

no solo el proceso de captura de los planetesimales como satélites irregulares,

sino también en resonancias coorbitales, puesto que éstas podŕıan ser un paso

intermedio para la conversión en satélites (Kortenkamp y Joseph, 2011). En

este sentido esta Tesis se complementa con el trabajo previo publicado por

Lemos y Gallardo (2018), donde se estudia la captura en resonancia coorbital

por un planeta migrante.

Este trabajo es la continuación natural del realizado como Trabajo Especial

de Licenciatura (Lemos, 2014), donde se investigó la probabilidad de captura
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como satélite en un escenario simplificado, obteniendo resultados compatibles

con la distribución observada en la actualidad de elementos orbitales de los

cuerpos capturados.

En la investigación bibliográfica realizada encontramos que ya existen al-

gunos autores que trabajan sobre esta hipótesis, pero en todos los casos el

escenario estudiado tiene diferencias con el planteado en este trabajo. Por

ejemplo, Suetsugu y Ohtsuki (2016) estudian el efecto del gas circumplaneta-

rio sobre la captura de planetesimales, sin considerar el disco circumestelar o

la migración del planeta, mientras que D’Angelo y Podolak (2015) analiza un

escenario muy similar pero el objetivo de su trabajo está más orientado a es-

tudiar la acreción de sólidos que puedan aumentar la masa del planeta o servir

como bloques constitutivos de los satélites regulares. Además, en ninguno de

los casos presentes en la bibliograf́ıa que fueron analizados se incluye el efecto

gravitatorio generado por el disco de gas sobre los planetesimales, que como

veremos genera efectos dinámicos relevantes.

Esta Tesis se organizará de la siguiente manera: en el Caṕıtulo 2 se presen-

tarán los fundamentos teóricos empleados. En el Caṕıtulo 3 se presentará el

modelo computacional generado para estudiar el problema. En el Caṕıtulo 4

se presentarán los resultados obtenidos en nuestras simulaciones. Finalmente,

en el Caṕıtulo 5 serán expuestas las conclusiones, aśı como el trabajo a futuro.
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Caṕıtulo 2

Fundamentos

Como vimos en la Sección anterior, en este trabajo analizaremos la captura

de planetesimales asistida por la interacción con un disco gaseoso. Es por ello

que en una primera instancia repasaremos el proceso de formación y crecimien-

to de los sistemas planetarios en el contexto del disco circumestelar. En una

segunda instancia presentaremos las caracteŕısticas de los satélites irregulares,

cuerpos presentes en la actualidad en nuestro Sistema Solar cuyo origen podŕıa

ser explicado por el mecanismo de captura aqúı planteado, y que servirán como

indicador para evaluar los posibles resultados de las capturas obtenidas.

2.1. Formación estelar

2.1.1. De las nubes moleculares a las estrellas

En toda esta Sección seguiremos la ĺınea planteada por Stahler y Palla

(2005). En la actualidad, el modelo de formación estelar aceptado plantea que

las estrellas son formadas en las regiones más densas de las nubes moleculares

como la de la Figura 2.1. Estas nubes pueden tener tamaños gigantescos, con

masas ∼ 105−106 M�, o ser bastante pequeñas, con masas ∼ 0.1−10 M�. En

los centros de estas nubes existe una densidad de ∼ 1011 moléculas por metro

cúbico y una temperatura ∼ 10K.

En las nubes donde tanto la presión magnética como la externa puedan

ser ignoradas, la nube se encuentra en equilibrio hidrostático y el teorema del

virial puede aplicarse. Cuando alguno de estos fenómenos empieza a cobrar

relevancia, la enerǵıa mecánica de la nube (o de una porción de ella) pasa a

ser negativa, con lo que ocurre un colapso de la misma. Asumiendo una nube
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Figura 2.1: Nube molecular Barnard 68, ubicada en la constelación de Ofiuco, vista
en 6 longitudes de onda diferentes. En sentido horario pueden verse a partir de arriba
a la izquierda desde el azul hasta el infrarrojo. European Southern Observatory PR
Photo 29b/99

esférica e isoterma, la masa cŕıtica para la cuál la nube deja de ser estable y

comienza su contracción es llamada masa de Jeans, y está dada por la expresión

MJ =
3kBT

4GµmH

R (2.1)

donde kB es la constante de Boltzmann, T es la temperatura, µ es la masa

molecular de las part́ıculas que componen el gas, mH es la masa de un átomo

de hidrógeno, R el radio de la nube y G la constante de gravitación. Asumiendo

µ = 2.3 y T = 10K, una nube de masa 1M� tendrá un radio R ' 0.1 pc al

momento de iniciar el colapso.

Si bien la nube molecular tiene inicialmente un cociente entre las fuerzas

centŕıfuga y gravitacional β = Fcent

Fgrav
∼ 10−3 para una porción de gas a una

distancia r del eje de rotación, la fuerza centŕıfuga aumenta como r−3, mientras

que la gravitatoria lo hace como r−2. Esto implica que al comienzo del colapso

la rotación de la nube es despreciable, pero al ir reduciendo su tamaño va

cobrando una importancia cada vez mayor. Este aumento en la velocidad de

rotación de la nube produce por un lado su fragmentación, en caso que el

momento angular sea lo suficientemente grande, y por otro el cambio de forma

de la nube a una estructura plana, en forma de disco, con un radio del orden de

los cientos de unidades astronómicas. Estos discos son el origen de los sistemas
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planetarios.

Como puede verse en la Figura 2.1, la nube es inicialmente transparente

para la radiación infrarroja, lo que produce que pueda radiar eficientemente su

enerǵıa térmica. Sin embargo al colapsar, el centro de la nube va aumentando

su densidad, lo que genera que se vuelva opaca a esta radiación. Sin la posi-

bilidad de radiar eficientemente la enerǵıa térmica ganada al liberar enerǵıa

potencial gravitatoria, el núcleo sigue aumentando su temperatura hasta que

comienzan las reacciones termonucleares, dando inicio a la vida de la estrella

en la secuencia principal y deteniendo definitivamente la contracción.

2.1.2. Discos circumestelares

Las estrellas en v́ıas de formación se caracterizan, entonces, por tener a su

alrededor un disco de gas y polvo que servirá como incubadora para la for-

mación de los sistemas planetarios. La presencia de un disco genera patrones

distintivos en la distribución espectral de enerǵıa de estos objetos. Estos pa-

trones en el continuo del espectro constan de dos caracteŕısticas: un exceso de

radiación infrarroja, producto del polvo presente en el disco, y un exceso de

radiación ultravioleta, proveniente de las zonas de altas temperaturas en las

cercańıas de la estrella donde el gas es acretado hacia la misma.

Al estudiar la presencia de discos en estrellas pertenecientes a distintos

cúmulos, varios trabajos (por ejemplo los de Haisch et al., 2001 y Mamajek,

2009) coinciden en que la cota superior para el tiempo medio de vida de los

discos es de 107 años, y pasado este tiempo no hay más gas presente en el disco

(Figura 2.2).

Estructura y evolución del disco

Esta sección estará dedicada a describir la estructura y los procesos que

ocurren en el interior de los discos. No pretendemos aqúı entrar en detalles

sino mostrar los aspectos más relevantes de los mismos para nuestro trabajo

siguiendo la ĺınea planteada por Armitage (2010), que seguiremos durante toda

esta Sección.

Para estudiar la estructura vertical, consideraremos que el disco es fino (es

decir, su altura caracteŕıstica es una fracción pequeña del radio orbital). En

este escenario, la componente vertical de la gravedad estelar sobre una parcela

de gas debe compensarse con la fuerza causada por el gradiente de presión.
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Figura 2.2: Cociente entre estrellas con disco y total de estrellas observadas en
función de su edad. Tomado de Mamajek (2009)

.

Si asumimos que el gas es verticalmente isotermo, P = c2
sρ, donde cs es la

velocidad del sonido en el disco. Integrando la ecuación de fuerzas se obtiene

que la distribución vertical de densidad ρ(z) está dada por la expresión

ρ(z) = ρ0exp

[
GM∗

c2
s(r

2 + z2)1/2

]
' ρ0e

−z2Ω2
K/2c

2
s (2.2)

donde ΩK =
√
GM∗/r3 es la velocidad angular Kepleriana (o sea, la velocidad

angular con la que se moveŕıa un cuerpo en una órbita circular no perturbada

alrededor del Sol) a una distancia radial r y M∗ la masa de la estrella central.

La estructura vertical tiene entonces una forma gaussiana, siendo la escala

de altura h = cs
ΩK

. Como el disco es fino, la densidad volumétrica suele ser

reemplazada por la superficial

Σ =

∫ +∞

−∞
ρ(z) dz ⇒ Σ =

√
2π h ρ0. (2.3)

Para analizar la estructura radial del disco debemos considerar las dos

principales fuentes de enerǵıa que el disco utiliza para calentarse: el reprocesa-

miento de la luz de la estrella y la conversión de enerǵıa potencial gravitatoria
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de gas que cae hacia el centro. Estos procesos ocurren al mismo tiempo y van

variando su relevancia con el paso del tiempo, pero nos interesa destacar dos

elementos principalmente. El primero es que en ambos casos, el escenario más

sencillo da como resultado que el perfil radial de temperatura es del estilo

Tdisco ∝ r−3/4. (2.4)

Asumiendo este perfil, se tiene que cs ∝ r−3/8, lo que implica que h
r
∝ r1/8.

Esto implica que el disco se alabea, es decir, que agranda su escala de altura

al alejarse de la estrella central. Este efecto generaŕıa que se intercepte más

radiación, lo que aumentaŕıa la temperatura hasta llegar a un perfil que vaŕıa

como

Tdisco ∝ r−1/2. (2.5)

Para finalizar esta sección es importante destacar el proceso de transporte

de material y momento angular. Para estudiarlo necesitaremos introducir la

ecuación de continuidad de masa junto con la conservación de momento angular

para un anillo del disco que se extiende entre r y r + ∆r:

r
∂Σ

∂t
+

∂

∂r
(rΣvr) = 0 (2.6)

r
∂

∂t

(
r2ΩΣ

)
+

∂

∂r

(
r2ΩrΣvr

)
=

1

2π

∂T
∂r

(2.7)

donde vr es la velocidad radial y T es el torque ejercido de un anillo a otro por

fuerzas de fricción. Es importante notar que en este caso la velocidad angular

del disco Ω no tiene por qué ser igual a la Kepleriana. Introduciendo el paráme-

tro de viscosidad cinemática ν en la expresión para el torque y combinando

ambas ecuaciones se llega a que

∂Σ

∂t
=

3

r

∂

∂r

[
r1/2 ∂

∂r

(
νΣr1/2

)]
. (2.8)

Esta ecuación puede ser reconocida como la ecuación de difusión, por lo

que podemos afirmar que este es el tipo de evolución del disco. Con esto surgen

dos nuevas cuestiones. La primera es que, visto que la viscosidad es la causante

de la disipación de enerǵıa gravitatoria, es de esperar que este proceso ocurra

más eficientemente en las zonas de mayor densidad, es decir, cerca del plano
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central. Esta consideración rompe con la hipótesis de que el disco es vertical-

mente isotermo asumida anteriormente. La segunda es que, si se asume que la

principal fuente de viscosidad está dada por la colisión entre las part́ıculas del

gas (llamada molecular), el tiempo de vida estimado del disco es ∼ 1013 años,

mucho mayor que el hallado anteriormente. Si bien existen algunas teoŕıas que

explican los altos valores de densidad requeridos para ser coherente con los

tiempos de evolución planteados (turbulencia del disco, magnetohidrodinámi-

ca, etc.), hasta hoy en d́ıa no está claro el proceso por el cuál el gas aumenta

su viscosidad. Para solucionar este problema, Shakura y Sunyaev (1973) pro-

pusieron parametrizar esta viscosidad como

ν = αcsh (2.9)

donde α es un parámetro adimensionado. Si bien esta parametrización es am-

pliamente utilizada, este es un tema que aún está abierto, pues conlleva varios

problemas, como asumir que α es constante invocando la simplicidad de los

cálculos o la posibilidad de que haya zonas del disco que no presenten turbu-

lencias.

2.2. Formación planetaria

La formación de planetas está dada por el crecimiento de los sólidos par-

tiendo desde las part́ıculas de polvo. Siguiendo a Armitage (2010), dada la

diferencia de tamaños de los cuerpos analizados entre el inicio y el final del

proceso, es conveniente dividirlo en varias etapas, cada una de ellas con pro-

cesos caracteŕısticos.

2.2.1. Formación de planetesimales

Un planetesimal es un cuerpo sólido suficientemente grande para que su

evolución dinámica esté dominada por las interacciones gravitatorias frente

a la interacción con el gas (Armitage, 2010). Esta interacción con el gas, que

llamaremos genéricamente arrastre gaseoso, dependerá de la relación entre una

longitud caracteŕıstica del sólido s y el camino libre medio de las part́ıculas

que forman el gas λ, de la densidad del gas ρg y del vector velocidad relativa

entre ellos v.
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Asumiendo part́ıculas esféricas, s es su radio, por lo que definimos el régi-

men de Epstein cuando se cumple la condición s . λ. En este régimen, la

aceleración ejercida sobre la part́ıcula sólida es

aD = −ρgvT
ρ s

v (2.10)

donde ρ es la densidad del sólido y vT es la velocidad térmica de las moléculas

de gas.

Cuando s & λ, ya no es posible considerar las interacciones individuales del

sólido con las part́ıculas del gas, por lo que hay que tratarlo como un fluido.

En este caso la aceleración puede ser expresada como

aD = −3CD
8s

ρg
ρ
vv. (2.11)

CD es una constante llamada coeficiente de arrastre que depende de varios

parámetros, tanto de la part́ıcula como del gas, que pueden ser resumidos en

el número de Reynolds Re ≡ vs/ν. Dependiendo del valor de este parámetro,

existen diferentes definiciones para CD: si Re < 1, se dice que el régimen de

arrastre es el de Stokes, y CD = 6πRe−1, mientras que para Re� 1 (régimen

cuadrático) el coeficiente de arrastre se vuelve constante, CD ' 0.77.

En este trabajo adoptaremos un criterio similar al empleado por Rafikov

(2004), donde definimos un valor de corte Reb = 27 como valor de cambio entre

las distintas definiciones de CD, omitiendo el comportamiento complicado de

CD para 1 < Re . 100.

Si consideramos inicialmente el movimiento vertical de una part́ıcula de

polvo ubicada a una distancia z del plano del disco, podemos asumir que está en

un régimen de Epstein y que el disco no es turbulento. En este caso, el tiempo

de frenado es tan corto que podemos suponer que alcanzan muy rápidamente

la velocidad terminal vt, por lo que igualando la componente vertical de la

fuerza gravitatoria con la fuerza de arrastre y suponiendo un perfil dado por

la Ecuación 2.2, la velocidad vertical de las part́ıculas de polvo (velocidad de

asentamiento) vas resulta

vas =

(
Ω2
K

vt

)
ρ

ρg
sz. (2.12)

Por esta ecuación vemos que la velocidad de asentamiento es mayor cuanto

más alejada esté la part́ıcula del plano central y cuanto mayor sea su tamaño.
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Introduciendo parámetros t́ıpicos, tas ∼ 2 × 105 años, lo que es un tiempo

corto comparado con la vida del disco. A este modelo sencillo le faltan otros

efectos, como la presencia de turbulencia, que es capaz de mantener part́ıculas

pequeñas suspendidas lejos del plano central, y la aglomeración, que hace au-

mentar la velocidad de asentamiento. Modelos más sofisticados también dan

escalas de tiempo similares a las encontradas aqúı. Es por esto que podemos

afirmar que el polvo se encuentra concentrado en el plano central del disco.

Una vez establecida la distribución de sólidos en la dirección vertical, ana-

lizaremos su distribución radial. Al ir aumentando su tamaño mediante el

proceso de acreción, éstas cambian al régimen de Stokes por lo que se des-

acoplan del gas, y al llegar a radios del orden de los metros su velocidad es

prácticamente Kepleriana. El gas, por su parte, se mueve a una velocidad un

poco menor debido al gradiente de presión. Si asumimos que la distribución

radial de presión es del tipo P ∝ rn, la velocidad orbital del gas vg queda

vg = vK(1− η)1/2 (2.13)

con η = n c2s
v2K

y vK = rΩK . Normalmente n es positivo, por lo que la velocidad

del gas resulta menor que la Kepleriana. Tomando valores estándar se obtiene

vg ' 0.996vK . Aunque este cociente es muy cercano a uno, la velocidad relativa

es grande debido a los altos valores de velocidad Kepleriana, por lo que rocas

de estos tamaños sufren un frenado muy fuerte, lo que lleva a que caigan hacia

la estrella central en tiempos muy cortos (de hasta ∼ 100 años). Si bien existen

mecanismos que pueden enlentecer este proceso invocando variaciones locales

de la presión, la conclusión es que los sólidos deben crecer rápidamente hasta

llegar a desacoplar su dinámica de la del gas, que ocurre cuando su radio es

del orden de los kilómetros. En este punto, el arrastre gaseoso pasa a ser casi

despreciable, por lo que la dinámica de los cuerpos es prácticamente dominada

por la atracción gravitatoria de la estrella central.

En la actualidad existen dos modelos para explicar el crecimiento hasta

llegar a los planetesimales. Por un lado está la hipótesis de la coagulación,

planteada inicialmente por (Weidenschilling, 1977), que postula que el meca-

nismo de aglomeración que domina el crecimiento de las part́ıculas de polvo si-

gue actuando hasta llegar a los planetesimales. Diversos autores han planteado

que este proceso tiene problemas para explicar la presencia de planetesimales

a ciertas distancias a la estrella (Armitage, 2007), principalmente por las altas
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velocidades relativas entre las part́ıculas sólidas que impediŕıa su aglomera-

ción, y más aún, generaŕıa una fragmentación de las mismas (Testi et al. 2014

realiza una recopilación de trabajos en el área). Este hecho se ve confirmado

por la presencia de polvo en discos de varios millones de años de antigüedad

(Hernández et al., 2007). Por estas razones es necesario invocar un mecanismo

distinto para explicar la formación de planetesimales.

La hipótesis alternativa al crecimiento por aglomeración más aceptada ac-

tualmente sostiene que los planetesimales se forman por fragmentación de zo-

nas de alta densidad de part́ıculas sólidas. Este modelo, planteado por Safronov

(1972) e independientemente por Goldreich y Ward (1973), es conocido como

mecanismo de Goldreich-Ward y se basa en que el asentamiento vertical y el

movimiento radial de las part́ıculas hacia la estrella central genera un sub-

disco donde la densidad de sólidos es superior a la del gas. Cuando se cumple

la condición ρsol/ρgas ∼ 100 se genera una inestabilidad gravitacional que di-

vide al sub-disco en varias parcelas sólidas, donde las colisiones hacen disipar

suficiente enerǵıa para que se de el colapso. Si bien este proceso presenta apor-

tes interesantes, como la formación de planetesimales salteando la etapa donde

el frenado gaseoso es demasiado fuerte, presenta un problema fundamental ya

que el propio asentamiento de part́ıculas en el plano central genera una turbu-

lencia en el gas que impide al sub-disco aplanarse lo suficiente para alcanzar

los valores de densidad requeridos.

Como vemos, este es el punto más débil de la teoŕıa actual sobre la for-

mación planetaria. Sin embargo, pueden encontrarse en la actualidad cuerpos

sólidos que muy factiblemente descienden de los planetesimales primordiales

a distancias que van desde la órbita de Mercurio (0.4 ua) hasta el borde del

cinturón de Kuiper (∼50 ua). Es por esto que asumiremos que el proceso de

formación, aún desconocido en su totalidad, forma rápidamente planetesimales

con una distribución radial suave.

2.2.2. Formación de planetas terrestres

Una vez en esta etapa, las part́ıculas sólidas mantienen una interacción con

el disco de gas, aunque juega un rol menor. La dinámica de los planetesimales

está básicamente dominada por las interacciones gravitatorias mutuas. Es por

esto que el crecimiento estará dado fundamentalmente por la combinación de

dos factores: la tasa de colisiones y la velocidad relativa de las mismas.
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Figura 2.3: Enfocamiento gravitacional causado por las atracciones mutuas entre
dos cuerpos.

En cuanto al primero de estos factores, a diferencia de lo que suced́ıa con

los más pequeños, la gravedad de los cuerpos afecta las trayectorias, generan-

do un enfocamiento gravitacional y aumentando la sección eficaz de colisión.

Pasaremos ahora a analizar este fenómeno.

Consideramos dos cuerpos de igual masa m y radio RS/2 moviéndose con

una velocidad relativa vR como se ve en la Figura 2.3. Las part́ıculas impac-

tarán siempre que el valor mı́nimo de distancia entre ellas d sea menor que la

suma de sus radios, o sea d < RS. Sea b el parámetro de impacto, es decir, la

distancia mı́nima entre las trayectorias suponiendo que no se afectan la una

a la otra. Planteando la conservación tanto de la enerǵıa como del momento

angular entre un estado inicial con las part́ıculas muy separadas entre śı, y un

estado final en el punto de mayor acercamiento d, la sección eficaz de colisión

resulta

Γ = πR2
S

(
1 +

v2
esc

v2
R

)
(2.14)

donde vesc
2 = 4Gm/RS es la velocidad de escape y el término entre paréntesis

da cuenta del aumento de la sección eficaz por efectos gravitatorios. Queda cla-

ro de esta expresión que la dispersión de velocidades de los planetesimales del

disco jugará un rol fundamental en el crecimiento de los cuerpos sólidos. Para

tener una idea de este valor debemos considerar varios procesos, siendo por un

lado el arrastre gaseoso y las colisiones inelásticas efectos que disipan enerǵıa,

disminuyendo la dispersión de velocidades, y por otro los efectos cumulativos

de encuentros gravitatorios débiles, que aumentan la dispersión de velocidades

en un disco compuesto de planetesimales de igual masa, y el llamado efecto

de fricción dinámica (Kokubo y Ida, 1995), por el cuál un cuerpo más masi-
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vo tiende a transferir enerǵıa a los más pequeños, generando una dispersión

de velocidades dependientes de la masa. La suma de estos efectos nos lleva a

concluir que en las primeras etapas de evolución de los cuerpos sólidos la dis-

persión es pequeña, generándose aśı un crecimiento rápido, también llamado

en fuga.

En este punto, los planetesimales más grandes, ya convertidos en embrio-

nes planetarios, son los más aptos para seguir creciendo debido a su fuerte

enfocamiento gravitacional, aunque la tasa de crecimiento es menor que en la

etapa en fuga, debido a que este cuerpo ya acretó a la mayoŕıa de los plane-

tesimales presentes en su zona de influencia gravitatoria. Este momento de la

formación es llamado régimen oligárquico, y debido a que el aumento de la

zona de enfocamiento crece más lentamente que la velocidad con que se vaćıa

la vecindad de estos embriones, se detiene una vez que se alcanza la llamada

masa de aislamiento. En el caso de la órbita terrestre, esta masa es ' 0.07M⊕,

mientras que para la joviana vale ' 9M⊕ (Armitage, 2010).

En este momento de la formación la mayor parte de la masa de sólidos

está contenida en embriones planetarios, habiendo pocos planetesimales rema-

nentes. Los planetas terrestres son formados, entonces, a través de la colisión

de estos embriones entre śı, tomando unos 100 millones de años todo el proceso

de formación.

2.2.3. Formación de planetas gigantes

La teoŕıa más aceptada en la actualidad para explicar la formación de

planetas gigantes es la de acreción del nucleo (Mizuno, 1980, Bodenheimer y

Pollack, 1986, Pollack et al., 1996). En este modelo, la formación comienza

de la misma manera que la de los planetas terrestres planteada en la Sección

2.2.2, pero a medida que la masa sólida aumenta, el protoplaneta es capaz

de mantener una atmósfera cada vez mayor. Mizuno (1980) mostró que existe

una masa cŕıtica a partir de la cuál esta atmósfera no se mantiene en equilibrio

hidrostático, por lo que colapsa sobre el núcleo aumentando repentinamente

su masa. La masa cŕıtica depende principalmente de las caracteŕısticas del gas

alrededor del protoplaneta, por lo que no está determinada con precisión pero

es del orden de las 10M⊕.

Este proceso genera una retroalimentación, debido a que al aumentar la

tasa con la que el protoplaneta extrae gas del disco a su alrededor, la masa
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aumenta aún más. Este efecto continúa hasta que el gas en las cercańıas del

planeta disminuye, ya sea por disipación del disco o por apertura de una brecha

en el mismo.

El segundo modelo es llamado de inestabilidad gravitacional (Kuiper 1951,

Cameron 1978), y está basado en el colapso de una parte del disco tras una

inestabilidad producida por una combinación especial de algunos parámetros

del gas del disco, como densidad y temperatura. Estas condiciones son más

fácilmente cumplidas lejos de la estrella central o en las primeras etapas de

la vida del disco. Además, si en las regiones más externas del disco (50− 100

unidades astronómicas) la enerǵıa proveniente de fuera del sistema domina el

calentamiento del disco sobre la enerǵıa proveniente de la estrella central, esta

zona se convierte en inestable, pudiendo dar lugar a planetas muy masivos o

hasta enanas marrones.

2.3. Migración planetaria

En la sección anterior analizamos el caso de la formación de los plane-

tas, tanto terrestres como gigantes, en el contexto de un disco circumestelar.

Además de los procesos mencionados, cuando los planetas son lo suficientemen-

te masivos la interacción con este disco puede generar un cambio en su semieje

que denominamos migración. Es importante destacar que nos concentraremos

únicamente en estudiar la migración por interacción gravitacional con un disco

de gas.

Comenzaremos con el caso más sencillo de migración en discos, llamado

tipo I, que implica que el perfil de densidad del gas no es afectado en gran

medida por la presencia del planeta. Para estudiar este proceso es necesario

calcular el torque ejercido por el disco sobre el planeta, para lo que contamos

con dos aproximaciones: en la primera se utiliza la aproximación impulsiva

(Lin y Papaloizou, 1979). Este acercamiento implica asumir que el planeta

tiene una masa tal que no afecta la densidad del disco en sus cercańıas y que

el disco está compuesto por part́ıculas de masa m�Mplan. El cálculo consiste

en hallar la deflección de cada part́ıcula debido a la interacción gravitatoria

con el planeta, y con esto hallando el torque total. Este mecanismo tiene dos

grandes problemas, el primero es que asume una simetŕıa de la densidad del gas

alrededor del semieje del planeta, y el segundo es que mientras la aproximación

impulsiva requiere que el tiempo en que el planeta y la part́ıcula se encuentran
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próximos entre śı sea mucho menor que el periodo, debido a que el disco tiende

naturalmente a mantener las excentricidades pequeñas, las órbitas son muy

similares y el tiempo de interacción es comparable con el periodo (Armitage,

2010).

Estos motivos generan que la utilización de esta aproximación sirve úni-

camente para obtener resultados dentro de un orden de magnitud, por lo que

definimos una segunda aproximación al cálculo del torque intercambiado en-

tre el planeta y el disco. Notando que el potencial gravitatorio del disco se

ve afectado por la presencia del planeta, esta perturbación se puede escribir

como la suma de las perturbaciones en ciertas posiciones resonantes discretas,

correspondientes a lugares donde la perturbación excita ondas de densidad

(Goldreich y Tremaine 1979, Tanaka et al. 2002).

Estas resonancias ocurren cuando la frecuencia de la órbita del planeta ΩP

se iguala con una frecuencia caracteŕıstica del disco Ω(r). El caso más sencillo

se da cuando Ω(r) = ΩP , que llamamos resonancia de corrotación, y obviando

el gradiente de presiones está ubicada a la misma distancia de la estrella que

el planeta.

Si una parcela de gas a distancia r es perturbada ligeramente en la dirección

radial, oscilará en torno a la posición original con una frecuencia κ(r), llamada

frecuencia epićıclica. El segundo grupo de resonancias, llamado resonancias de

Lindblad, estará en las posiciones que cumplan

m [Ω(r)− ΩP ] = ±κ(r) (2.15)

donde m es un entero mayor a cero.

Esto implica que para cada valor de m existen 2 localizaciones, una interna

(ILR, por sus siglas en inglés) que otorga momento angular al planeta, y otra

externa (OLR) que lo recibe. Se puede ver que al aumentar el valor de m, las

localizaciones de las resonancias se acercan al planeta por lo que intercambian

un torque mayor. No obstante, esta condición se rompe en las cercańıas del

planeta, más precisamente para a ' aP+h siendo h la escala de altura del disco,

debido a efectos de la presión del gas. Esto implica que la suma necesaria para

hallar el cambio de momento angular no será infinita, sino que llegará hasta

un mcrit ' aP/h.

Además, se puede observar que para un mismo m, las OLR se encuentra

más cerca del planeta que las ILR, por lo que se favorece la pérdida de momento
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angular del planeta, o sea, la migración ocurre en sentido de la estrella central.

Estudios anaĺıticos de discos de 3D, como los realizados por Tanaka et al.

(2002) muestran que tanto el torque neto Tneto ejercido sobre el planeta por

las resonancias tanto de Lindblad como de corrotación son proporcionales al

cuadrado de la masa del planeta, por lo que al relacionarlo con el momento

angular J obtenemos que la escala de tiempo caracteŕıstica de migración τ es

Tneto ∝M2
P

τ =
J

J̇
=

J

T

 ⇒ τ ∝ MP

M2
P

= M−1
P (2.16)

de lo que se desprende uno de los resultados más importantes de este tipo de

migración: los planetas más masivos migran más rápidamente (Figura 2.4).

Además, la migración tipo I es extremadamente rápida: para un planeta de

masa 5M⊕ con un semieje de 5 ua en un disco con parámetros t́ıpicos, la escala

de tiempo de migración es τ = 0.5Myrs, mucho menor al tiempo de vida del

disco, por lo que el efecto de la migración debe tenerse en cuenta a la hora de

estudiar la evolución de los sistemas planetarios.

A medida que la masa del planeta se hace mayor, el torque intercambiado

con el gas también aumenta. Como vimos anteriormente, el gas que se encuen-

tra en una órbita externa al planeta le extrae momento angular, mientras que

el que tiene una órbita interna se lo otorga, por lo que naturalmente se tiende a

abrir una brecha en torno al planeta (Figura 2.5). Cuando este proceso domina

frente al transporte viscoso de momento angular en el disco que tiende a relle-

narla, la densidad del gas disminuye en las cercańıas del planeta, despoblando

de gas las resonancias más cercanas e inhibiendo aśı la migración estudiada

anteriormente. Para parámetros estimados en la nebulosa que formó nuestro

Sistema Solar, el valor umbral de masa planetaria necesario para abrir perma-

nentemente la brecha es de MP ' 4× 10−4, comparable con la masa actual de

Saturno. Una vez abierta la brecha, el planeta migrará junto con el gas con la

escala de tiempo de difusión viscosa del disco, que para parámetros t́ıpicos es

∼ 105 años, por lo que este régimen también es muy importante a la hora de

realizar estudios dinámicos.

Cerca de 107 años después de la formación del disco el gas se disipa, dejando

a los planetas embebidos en un disco de planetesimales remanentes. Fernández

y Ip (1984) mostraron que en este escenario los planetas aún pueden migrar

intercambiando momento angular con este disco de planetesimales, y lo que
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Figura 2.4: Tasa de migración en función de la masa del planeta. Puede verse que
la relación es lineal salvo para masas mayores, donde la tasa de migración se aparta
de la tendencia debido a que se entra en otro régimen de migración. Tomado de
Lubow y Ida (2011).
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Figura 2.5: Densidad superficial de un disco de gas obtenida de la simulación de un
disco interactuando con un planeta de la masa de Júpiter, por lo que tiene suficiente
masa para abrir la brecha. Es interesante notar que aún abriéndola existen canales
por los que el gas continúa llegando a la esfera de Hill del planeta.
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es más, que esta migración puede tener implicancias en la arquitectura del

Sistema.

2.4. Satélites irregulares

Con los nuevos satélites descubiertos alrededor de Júpiter (Sheppard et al.,

2018), la cuenta de este tipo de cuerpos llega a 185 en torno a los planetas

del Sistema Solar. Estos satélites pueden ser fácilmente divididos en dos gru-

pos de forma cualitativa. El primer grupo, compuesto de satélites con órbitas

próximas al planeta anfitrión, casi coplanares con respecto al plano orbital del

planeta, directas y de excentricidades bajas, es el grupo de los satélites regu-

lares, mientras que los del grupo de los irregulares se caracterizan por tener

órbitas con semiejes más grandes, ser excéntricas y tener inclinaciones altas,

incluso retrógradas.

Una distinción más rigurosa entre ambos tipos de satélite fue dada por

Nesvorný et al. (2003) siguiendo a Burns (1986): un satélite regular es aquel

cuyo plano orbital precesa dominado por el achatamiento del planeta anfitrión,

mientras que en uno irregular esta precesión está dominada por la perturbación

solar. La transición entre ambos reǵımenes ocurre a una distancia

acrit ≈
(

2J2R
2aP

3MP

M�

)1/5

(2.17)

donde J2 es el segundo coeficiente armónico zonal del planeta, R es el radio

ecuatorial del planeta, aP es el semieje del planeta yMP su masa. En la mayoŕıa

de los casos ambas definiciones coinciden, aunque la excepción es la luna de

Neptuno, Tritón, que se encuentra muy próxima al planeta como para que las

perturbaciones solares sean las dominantes, pero aún aśı es clasificado como

irregular. Como veremos en la siguiente Sección, la diferencia principal entre

ambos grupos es el proceso que los llevó a orbitar su planeta.

Si bien la mayoŕıa de los satélites naturales son irregulares (122, repre-

sentando el 66 % del total), estos últimos representan solamente una pequeña

porción de la masa total debido a sus pequeños tamaños (normalmente tie-

nen diámetros menores a 10 km), aunque existen algunos casos con diámetros

mayores a 100 km, siendo Nereida el más grande con D ' 340 km.
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2.4.1. Origen y evolución dinámica

Como dijimos anteriormente, la distinción entre los dos grupos de satélites

no es únicamente dinámica, sino que está relacionada también con el origen de

cada población. Mientras es ampliamente aceptada la teoŕıa de que los regu-

lares se forman en el mismo disco de acreción del planeta anfitrión (Stevenson

et al., 1986 y trabajos posteriores), los irregulares presentan órbitas incompa-

tibles con esta hipótesis, y es por este motivo que actualmente se acepta la idea

de que son cuerpos menores capturados por el planeta. Invocando al principio

de conservación de la enerǵıa, estas capturas son temporales a menos que se

produzca una pérdida de enerǵıa tal que el cuerpo menor adquiera una órbita

planetocéntrica permanente. Se han planteado diversos mecanismos que dan

cuenta de este cambio de enerǵıa, estando todos ellos enmarcados dentro de

uno de los escenarios clásicos:

Captura colisional (Colombo y Franklin, 1971): Plantea que la fractura

de cuerpo al pasar por las cercańıas del planeta es el origen de este grupo.

Esto explicaŕıa además la existencia de familias dentro de los irregulares.

Pull down (Heppenheimer y Porco, 1977): Plantea que la captura se da

en etapas tempranas de la evolución del disco, debida al aumento del

radio de Hill del planeta RH (radio de la esfera donde la atracción gra-

vitatoria del planeta domina frente a la de la estrella) causada por una

acreción rápida de material.

Captura por arrastre gaseoso (Pollack et al., 1979): Nuevamente en eta-

pas tempranas, los cuerpos menores que se aproximan al planeta pierden

enerǵıa por fricción con el gas del disco circumplanetario. Este proceso

se ve detenido cuando se agota el gas del disco.

En cuanto a las caracteŕısticas de las órbitas, más del 80 % de los satélites

irregulares descubiertos posee una órbita retrógrada, pero a pesar de esto,

no existen cuerpos observados con inclinaciones entre 50° y 140°, como puede

verse en la Figura 2.6. Carruba et al. (2002) y Nesvorný et al. (2003) explican

este fenómeno a través del mecanismo de Lidov-Kozai (Lidov, 1962, Kozai,

1962). Este mecanismo secular plantea que en sistemas de 3 cuerpos (en este
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caso planeta-satélite-Sol), las perturbaciones del cuerpo más lejano genera un

acoplamiento en la evolución de la excentricidad e inclinación del cuerpo de

menor masa a través del momento H =
√
GMPa(1− e2) cos I, que toma un

valor constante. Cuanto mayor sea el valor del coseno de la inclinación, mayores

serán las variaciones permitidas de la excentricidad, lo que puede generar que

el cuerpo (a) adquiera una distancia apocéntrica tal que escapa de la esfera de

Hill del planeta, o (b) adquiera una distancia pericéntrica tal que entre en la

zona de influencia de los satélites regulares, o incluso colisione con el planeta.

Sin embargo, en el art́ıculo de Carruba et al. se plantea la posibilidad de que

exista un grupo de satélites a inclinaciones más altas en órbitas estables si estos

cuerpos tienen su argumento de pericentro librando alrededor de 90° o 270°.

Los autores plantean que, en caso de que el espacio de fases estable sea llenado

de forma uniforme, cerca de un 10 % de los satélites debeŕıa encontrarse en esta

situación. Esta distribución inicial es fuertemente dependiente del mecanismo

de captura, por lo que este dato es muy relevante al momento de discutir sobre

el origen de estos satélites.

En la misma Figura puede notarse también que los satélites en órbitas

retrógradas tienden a estar más alejados del planeta que los que están en

órbitas directas. Nesvorný et al. (2003) plantea que esta asimetŕıa es causada

por la denominada resonancia de evección. Esta resonancia fija la ĺınea de

los nodos con la posición aparente del Sol, lo que provoca que el efecto de

las mareas causadas por este último sea acumulativo con cada pasaje por el

apocentro, aumentando el semieje del satélite hasta que escapa de la esfera de

Hill. Los cuerpos retrógrados no son afectados por este efecto, lo que hace que

puedan tener órbitas estables con semiejes más grandes.
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Figura 2.6: Distribución de las órbitas de los satélites irregulares de los planetas
gigantes del Sistema Solar con diámetros mayores a 5 km. El śımbolo representa
el valor del semieje, mientras que la ĺınea denota las posiciones del pericentro y
apocentro de la órbita.
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Caṕıtulo 3

Modelo

El objetivo de este caṕıtulo será introducir los modelos y programas utiliza-

dos con el objetivo de recrear lo más fielmente posible el escenario planteado en

el Caṕıtulo anterior acerca del ámbito de formación de los sistemas planetarios

para la realización de las simulaciones numéricas. Este modelo incluirá por un

lado la interacción gravitatoria entre la estrella central, un planeta ya formado

y los planetesimales, y por otro la presencia del disco de gas en torno a la

estrella, afectado por la presencia del planeta. En este trabajo, las simulacio-

nes fueron realizadas una versión modificada del código Mercury (Chambers,

1999), al cual se le agregaron además de las interacciones gravitacionales las

fuerzas adicionales presentes en el escenario estudiado. Como ya vimos, estas

fuerzas extra provienen de la presencia del disco gaseoso, por lo que antes de

presentar su implementación pasaremos a explicar el modelo utilizado. En el

Apéndice 2 se transcriben las modificaciones efectuadas al código.

3.1. Modelo de discos circumestelar y circum-

planetario

Para aplicar los fenómenos que ocurren en el disco en nuestro integrador de

N cuerpos, debemos obtener un modelo del disco. El problema surge porque,

como vimos en el Caṕıtulo anterior, existe un gran número de parámetros que

afectan la evolución del disco, y lo que es peor, una gran incertidumbre rela-

cionada a los valores adoptados para cada uno de ellos. Es por ello que nuestra

primera aproximación al problema consistió en realizar una serie de simula-

ciones hidrodinámicas del disco para obtener modelos de evolución coherentes
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para el mismo.

En la actualidad, existen diversos códigos que permiten simular un disco

protoplaneteario a través de la resolución de ecuaciones hidrodinámicas, como

FARGO (Beńıtez-Llambay y Masset, 2016) y NIRVANA (Ziegler, 2008) entre

otros. Si bien estos códigos permiten estudiar una gran diversidad de fenóme-

nos que ocurren en el disco, su complejidad es tal que resulta muy costoso

computacionalmente obtener una muestra de los resultados obtenidos al variar

los valores de los parámetros utilizados. Es por esto que recurrimos a otro acer-

camiento, que consiste en analizar en la literatura existente tanto los posibles

resultados de las simulaciones hidrodinámicas como los parámetros obtenidos

a través de observaciones de discos de forma de incluirlos en nuestra versión

modificada del código Mercury.

3.1.1. Disco sin modificar

En primer lugar debemos encontrar la variación de la densidad superficial

del disco sin modificar en función de la distancia a la estrella. Para ello ob-

servamos el trabajo de Andrews et al. (2009), donde encontraron que para

9 discos observados en la constelación de Ofiuco con la densidad superficial

parametrizada como Σ(r) = Σ0(r/RC)−γ exp[−(r/RC)2−γ], el valor medio es

γ = 0.9 y RC ∼ 100 ua. Es importante destacar que todos los discos estudia-

dos en el mencionado art́ıculo se encuentran alrededor de estrellas de masas

0.3 − 1.4M�, por lo que sus resultados pueden ser aplicados para nuestro es-

tudio. Para este trabajo tomaremos un valor de RC = 100 ua y modificaremos

ligeramente el valor para la pendiente del perfil de densidad a γ = 1.0 por

motivos que quedarán claros en la Sección 3.2.2.

En el caso de la velocidad del gas, ya vimos en la Ecuación 2.13 que ésta

es menor que la Kepleriana por efecto del gradiente de presión del gas. En

general, la forma de la velocidad acimutal será

va = vK

[
1−

(
h

r

)2(
1− ∂ log ρ

∂ log r

)]1/2

. (3.1)

El siguiente efecto que estudiaremos será la migración planetaria. Como ya

fue mostrado en la Sección 2.3, la tasa de migración dependerá de la masa del

planeta que migra. En nuestro caso, utilizaremos para la migración tipo I una

tasa de migración consistente con el modelo de Tanaka et al. (2002)
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ȧ = (2.7 + 1.1n)
MP

M�

ΣPa
2

M�

(
aΩP

cs

)2

ΩPa (3.2)

donde a es el semieje del planeta, MP es su masa, M� la masa del cuerpo

central, ΣP la densidad superficial para r = a, ΩP la velocidad angular del

planeta y cs la velocidad del sonido. Para la migración tipo II adoptamos

ȧ = 5.3× 10−5 ua/año (Bate et al., 2003).

El modelo incluye una viscosidad parametrizada según la prescripción de

Shakura y Sunyaev (1973), con un valor de α = 0.004. La escala de altura fue

considerada constante, siendo h
r

= 0.05. No se consideraron efectos magnéticos.

3.1.2. Modificaciones en el disco introducidas por el pla-

neta

La interacción entre el planeta y el disco genera alteraciones en la distribu-

ción de masa del gas en este último. La densidad modificada será expresada en

términos relativos respecto a la del disco sin modificar a la distancia del pla-

neta ΣP o ρP dependiendo del caso. Fundamentalmente se pueden distinguir

tres estructuras caracteŕısticas:

i) Brecha

Un planeta embebido en un disco protoplanetario ejerce un torque sobre el

gas en sus cercańıas, produciendo que éste se aleje de la posición del planeta.

Debido a que este torque depende de la masa del planeta, cuando es pequeña la

difusión viscosa del gas domina y no se produce ningún efecto apreciable, pero

cuando el planeta alcanza una masa lo suficientemente grande (en el caso de

los parámetros estimados para el Sistema Solar, similar a la masa de Saturno),

el rellenado viscoso no es lo suficientemente rápido y se genera una brecha, es

decir, una región del disco a una distancia de la estrella similar al semieje del

planeta donde la densidad de gas se ve disminuida. En nuestro caso el planeta

excede la masa requerida, por lo que será necesario modelar esta estructura.

Utilizando los resultados de D’Angelo y Podolak (2015) y Fung y Chiang (2016)

modelamos la disminución usando una función gaussiana invertida centrada en

la el semieje del planeta a, con una desviación estándar σB = 0.2a/5 y un valor

de densidad superficial en el pico ΣB = 1
800

ΣP .
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ii) Brazos

Además de la brecha, siguiendo a D’Angelo y Podolak (2015) podemos

notar que el planeta genera unas estructuras de sobredensidad ΣB a través de

las cuales el gas que se aproxima a él, que llamaremos brazos. Estos brazos

entran a su esfera de Hill del planeta a través de los puntos Lagrangeanos L1

y L2 y presentan una estructura que no es simétrica en torno a la posición del

planeta (Figura 3.1). Para describir la posición de los brazos utilizaremos la

función θ(r), que representa la distancia angular entre el pico de sobredensidad

y el planeta, en función de la distancia a la estrella.

Al observar la forma de estas estructuras obtenidas en las simulaciones

numéricas, encontramos que esta posición angular se adapta a un polinomio

de grado tres θ(r) = Ar3 +Br2 + Cr +D. Consideraremos este valor como la

posición nominal de la sobredensidad, decayendo su valor con la distancia como

una función gaussiana. En la dirección vertical consideramos que la escala de

altura en los brazos es la misma que la del disco sin modificar.

En este caso resulta conveniente trabajar con la variable x ≡ r/rP . Ha-

ciendo uso de esta variable y notando que θ(x = 1) = 0, llegamos a que el

coeficiente D = 0. Asimismo, imponemos que ∂θ
∂x
|x=1 = 0, lo que lleva a C = 0.

Para encontrar el resto de los coeficientes definimos x± como la posición

para la cuál los brazos alcanzan una distancia angular θ = ±π. Aśı tenemos

que

Ax+
3 +Bx+

2 = π (3.3)

Ax−
3 +Bx−

2 = −π. (3.4)

Despejando de esta ecuación, llegamos a que

A =
π(x+

2 + x−
2)

x+
2x−2(x+ − x−)

(3.5)

B = − π(x+
3 + x−

3)

x+
2x−2(x+ − x−)

. (3.6)

Para este trabajo utilizaremos x+ = 0.6, x− = 1.6 (Figura 3.1).

iii) Disco circumplanetario

En último lugar, en las cercańıas del planeta su gravedad domina sobre
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(a)

(b)

Figura 3.1: a)Densidad superficial del disco de gas perturbado por un planeta
de 1MJ , donde pueden apreciarse los brazos: estructuras de sobredensidad de gas
que llegan hasta el planeta, aún habiendo abierto una brecha. Tomada de D’Angelo
y Podolak (2015). b)Modelo para la densidad de los brazos hallado al utilizar la
prescripción descrita.
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la de la estrella, por lo que el gas no gira en torno a ella sino que lo hace

en torno al planeta formando una estructura llamada disco circumplanetario,

que puede ser pensada como un disco circumestelar en miniatura. Siguiendo a

Tanigawa et al. (2012), modelamos a este disco como una sobredensidad del

gas centrada en el planeta con perfil radial gaussiano. Esta función tendrá un

máximo de densidad ρ/ρP = 104 y se extenderá hasta una distancia 0.3RH

desde el planeta. Dentro de este ĺımite el gas gira con velocidad kepleriana

alrededor del planeta y se mantiene en equilibrio hidrostático, por lo que sus

velocidades radial y vertical son nulas.

iv) Velocidad modificada

Para finalizar, modelamos la velocidad dependiendo de la zona del disco que

estemos analizando. Lejos de la brecha, consideramos que el gas se encuentra en

equilibrio hidrostático, por lo que tanto sus velocidades radial como vertical son

nulas, y la velocidad acimutal es ligeramente inferior a la velocidad kepleriana a

la misma distancia debido al gradiente de presión, y está dada por la Ecuación

3.1.

En las cercańıas de la brecha, a la velocidad acimutal se le agrega una ve-

locidad radial y vertical que apunta hacia la brecha y da cuenta del efecto de

rellenado de esta estructura del que hablamos anteriormente. Nuestras modi-

ficaciones fueron hechas de forma de simular los resultados de Fung y Chiang

(2016) mostrados en la Figura 3.2.

En las imágenes de la Figura 3.3 se puede apreciar el resultado final de

nuestro modelo implementado para la simulación del disco de gas.

3.2. Adaptaciones del código Mercury

Mercury es un integrador simpléctico que permite elegir entre varios algo-

ritmos para resolver numéricamente el problema de N cuerpos. En este trabajo

utilizaremos el método Bulirsch-Stoer (Stoer et al., 2002) por considerarlo el

más robusto de todos los implementados.

Este código fue modificado para introducir las fuerzas relevantes en nuestro

problema, que pueden ser divididas en dos grupos. Por un lado está la fuerza

que actúa sobre el planeta gigante y le genera una migración, y por el otro

las fuerzas que actúan sobre los planetesimales. En particular analizaremos

el efecto sobre la dinámica de las part́ıculas debido a la gravedad del disco
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Figura 3.2: Densidad del gap y velocidad del gas para planetas de masa 1MJ y 4MJ .
Los vectores representan la dirección de la velocidad, mientras que sus longitudes
representan su módulo. Los vectores más largos corresponden a 0.2cs y 0.4cs para
las figuras superior e inferior respectivamente. Tomada de Fung y Chiang (2016).

y el arrastre gaseoso. Debemos aclarar desde un principio que dentro de este

último grupo no serán tenidas en cuenta posibles fracturas o ablación de los

planetesimales. En el Apéndice

3.2.1. Migración del planeta gigante

Comenzaremos analizando la implementación de la migración del plane-

ta. Una aceleración aP que perturba el movimiento de un cuerpo puede ser

expresada como

aP = V v̂ + Sŝ +N v̂ × ŝ (3.7)

donde v̂ es la dirección de la velocidad y v̂ la dirección perpendicular a ella

(en el caso de una órbita circular, v̂ ≡ v̂). Haciendo uso de las ecuaciones para

la enerǵıa y el momento angular, se puede probar que la variación del semieje

está dada por

da

dt
=

2va2

GM�
V. (3.8)

Imponiendo una variación del semieje ȧ constante, llegamos a que
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(a)

(b)

Figura 3.3: Modelo de disco gaseoso implementado. a) densidad superficial, nor-
malizada respecto a la densidad superficial sin modificar a una distancia igual al
semieje del planeta. b) Perfil vertical de la densidad volumétrica, normalizada res-
pecto a la densidad volumétrica a una distancia igual al semieje del planeta sobre el
plano central. Se puede apreciar el disco circumplanetario como una sobredensidad
en la zona cercana a z = 0 y r/rP = 1.
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Figura 3.4: Variación de semieje y excentricidad para el caso de Júpiter, utilizando
las dos implementaciones nombradas, una calculando el factor de la Ecuación 3.9
en todos los pasos de integración (Tasa constante) y la otra utilizando solamente el
valor inicial del mismo (Aceleración constante).

V =
ȧGM�
2va2

=
ȧ

2a2

√
(GM�)3

2
r
− 1

a

. (3.9)

Esta formulación, que llamamos de tasa constante, implica que el valor

de la aceleración aP debe calcularse en cada paso de integración. En aras de

un código más eficiente, decidimos utilizar el valor inicial de la aceleración

para toda la simulación (aceleración constante), lo que implica que la tasa de

variación del semieje del planeta no sea constante. Sin embargo, como puede

verse en la Figura 3.4, el cambio entre estas implementaciones no implica un

cambio profundo en las variaciones de semieje obtenidas. Centrándonos en la

implementación con aceleración constante, además de mejorar levemente el

tiempo de integración, esta formulación permitió una variación espuria menor

en el resto de los elementos orbitales, fundamentalmente de la excentricidad,

lo que se corresponde mejor con los resultados de nuestras simulaciones con

FARGO3D y las existentes en la literatura.

3.2.2. Gravedad del disco circumestelar

En el caso de los planetesimales, otro de los efectos que será considerado

será el de la gravedad del disco de gas circumestelar sin las modificaciones que

surgen por la presencia del planeta. Vale la pena aclarar que aunque estas mo-
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Parámetro Valor

Radio mı́nimo 0.1 ua
Radio máximo 100 ua
Exponente γ 1.0
Masa total 0.1 M�

Zonas radiales 500
Zonas acimutales 720

Tabla 3.1: Parámetros empleados en la simulación con FARGO3D.

dificaciones, es decir la brecha y los brazos estudiados en la Sección anterior,

generan cambios importantes en la distribución de masa en el disco y por ello

podŕıan tener un efecto relevante alterando el potencial del disco sin modifi-

car, no serán tenidas en cuenta en nuestro cálculo del potencial gravitatorio,

quedando su análisis para un trabajo posterior. Además, en esta oportuni-

dad tampoco tendremos en cuenta la atracción gravitatoria entre los propios

cuerpos menores.

En ninguno de los trabajos anteriores sobre la evolución de planetesimales

embebidos en un disco fue considerado el efecto gravitatorio del mismo, por

lo que debemos crear un modelo nuevo. En primer lugar modificamos nuestra

rutina para que, utilizando los archivos de salida de densidad del disco obte-

nidos en una simulación con FARGO3D cuyos parámetros se especifican en

la Tabla 3.1, calculara la atracción gravitatoria sobre la part́ıcula ejercida por

cada celda en la que está dividido dicho disco, considerando que toda la masa

de la celda está concentrada en un punto ubicado en su centro. Para ilustrar las

consecuencias de este efecto sobre la dinámica de un planetesimal comparamos

la evolución de un cuerpo ficticio de semieje a = 2.41, excentricidad e = 0.26

e inclinación I = 6.35°bajo los efectos de Júpiter en una simulación sin tener

en cuenta este efecto con otra que si lo hace. En la Figura 3.5 puede verse que

existe una diferencia importante entre ambos escenarios, principalmente en el

comportamiento de la inclinación, por lo que este efecto debe ser tenido en

cuenta.

Esta implementación, a la que llamaremos numérica, es precisa en cuanto

al análisis dinámico de la situación, pero cuenta con la desventaja de ser su

ejecución muy lenta. Es por esto que buscaremos otras implementaciones de

este efecto, y escogeremos aquella cuyos resultados se aproximen mejor a los de

ésta, de forma de obtener un código que reproduzca el efecto antes mencionado

y además sea eficiente en cuanto tiempo de ejecución.
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Figura 3.5: Comparación de los elementos orbitales de un cuerpo de prueba obte-
nidos en una simulación que considera el efecto de gravedad del disco contra otra
que no lo hace.
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Luego de analizar varias implementaciones alternativas posibles, nos ba-

samos en el potencial de un disco plano generado a partir de la suma de los

potenciales de homeoides que generan la misma densidad superficial que la im-

puesta (Binney y Tremaine, 2011), cuyo desarrollo se encuentra en el Apéndice

1. Para una densidad superficial Σ(r) genérica, el potencial resulta

Φ(r, z) = 4G
∫ +∞

0

dRC sin−1

(
2RC√

+ +
√
−

)
d

dRC

∫ +∞

RC

dR
RΣ(R)√
R2 −R2

C

(3.10)

donde
√
± ≡

√
z2 + (RC ± r)2 y RC es el radio caracteŕıstico del disco. Esta

solución resulta conveniente para un cálculo numérico, pero nuevamente nos

encontramos en la situación de tener que realizar dicho cálculo en cada paso

de integración, lo que es costoso computacionalmente. Sin embargo, el caso

γ = 1 que da lugar al llamado disco de Mestel ha sido estudiado por separado

(Schulz, 2012), hallando una forma anaĺıtica para la aceleración gravitatoria

de la forma

ar(r, z) = −GMD

rRC

[
arcsin(T1)− |z|√

r2 + z2
arc cos(T2)

]
(3.11)

az(r, z) = −GMD

RC

sgn(z)√
r2 + z2

arc cos(T2) (3.12)

donde

T1 =

√
+−
√
−

2r

T2 =

√
r2 + z2

RC

T1.

Implementando esta fórmula en nuestra rutina, obtenemos que para la si-

mulación del mismo cuerpo los resultados son muy próximos a los obtenidos

a través del método numérico (Figura 3.6), con la excepción de encontrar un

periodo de oscilación más corto que en esta última implementación. Además, el

tiempo de ejecución es similar al obtenido sin incluir el efecto gravitatorio del

disco, por lo que resulta mucho más eficiente que la implementación numérica.

Es interesante notar en este punto que el efecto de la gravedad del disco ga-
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Figura 3.6: Comparación de los elementos orbitales del mismo cuerpo teniendo en
cuenta la gravedad del disco, pero implementado con las rutinas numérica y anaĺıtica.

seoso, que no fue tenido en cuenta en ninguno de los art́ıculos de la bibliograf́ıa

consultada, introduce una oscilación en los elementos orbitales que podŕıa traer

aparejada la existencia de un nuevo tipo de resonancias, presentes únicamente

en las primeras etapas de la vida de los sistemas planetarios, además de pro-

porcionar una fuente hasta ahora inexplorada para la excitación de las órbitas

de los planetesimales. Este tema está fuera de los objetivos que se pretenden

estudiar en este trabajo, pero será tenido en cuenta para un estudio posterior.

3.2.3. Arrastre gaseoso

El último efecto implementado fue el de arrastre gaseoso generado por la

presencia del disco de gas modificado por la presencia del planeta, es decir,

incluyendo los cambios de densidad de la brecha, los brazos y el disco circum-

planetario. Debido a que el trabajo se centrará en el estudio de planetesimales,

sus radios son lo suficientemente grandes y s > λ, por lo que la Ecuación 2.11

será la que describirá el arrastre gaseoso. Como mencionamos, la fuerza de

arrastre depende de un coeficiente adimensionado CD que puede parametri-

zarse dependiendo del número de Reynolds. Es importante notar que debido
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Figura 3.7: Radio de las part́ıculas en función de la distancia a la estrella para un
valor de Re = Reb, punto donde el régimen de arrastre cambia.

a que consideraremos capturas en un amplio rango de semiejes y de radios de

las part́ıculas capturadas, debemos tomar en cuenta el cambio de definición

de este coeficiente entre los reǵımenes de Stokes y cuadrático en nuestro códi-

go. En este trabajo adoptaremos un criterio similar al empleado por Rafikov

(2004), donde definimos un valor de corte Reb = 27 como punto de cambio

entre una definición y otra de CD, omitiendo el comportamiento complicado

de CD para 1 < Re . 100. En la Figura 3.7 podemos ver el valor del radio de

las part́ıculas para el cuál ocurre el mencionado cambio.
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Caṕıtulo 4

Resultados y discusión

A partir del modelo explicado en el Caṕıtulo anterior pretendemos analizar

el proceso de captura como satélites en torno a un planeta migrante en es-

te escenario, aśı como la variación de estos resultados dependiendo de ciertas

caracteŕısticas de las part́ıculas, como su ubicación inicial en el disco circum-

planetario y su tamaño.

Es por eso que para este trabajo simularemos a una estrella central de masa

igual a la solar, un planeta gigante de masa joviana y semieje aP = 10ua ya

formado y un total de 5000 part́ıculas distribuidas siguiendo la prescripción

mencionada en la Sección 3.1, asumiendo que la densidad de sólidos tiene

la misma distribución radial que la gaseosa pero se ve reducida en un factor

ε = 200, similar al encontrado en el medio interestelar (Figura 4.1). Puesto que

integrar el total de objetos previstos por la teoŕıa resultaŕıa extremadamente

costoso en términos computacionales, el cociente entre la distribución inicial

de densidad superficial de sólidos integrada y la teórica es de 2.262 × 10−5.

Para las part́ıculas, imponemos una distribución uniforme de excentricidades

entre 0 y 0.1, de inclinaciones entre 0°y 10°y de radios entre 100 metros y 50

kilómetros. Es importante destacar que debido a que estamos simulando un

planeta gigante ya formado, la zona de alimentación del planeta debe estar

vaćıa. El radio de esta zona de alimentación escala con el radio de Hill de la

forma

∆a = CrH (4.1)

con C una constante del orden de la unidad. Lissauer (1993) encuentra un

valor C = 2
√

3, con lo que el ancho total de esta zona es de 2.4 unidades as-
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Parámetro Valor

Masa del planeta 1 MJup

Semieje inicial del planeta 10 ua
Número de part́ıculas 5000

Exc. inicial de part́ıculas 0-0.1
Inc. inicial de part́ıculas 0°-10°

Semieje inicial de part́ıculas 6-8.8 ua, 11.2-14 ua
Radios de part́ıculas 100 m - 50 km

Tabla 4.1: Condiciones iniciales de la simulación.

Figura 4.1: Distribución inicial de las part́ıculas a simular. La densidad superficial
de sólidos es similar a la hallada en los discos presentes en la constelación de Ofiuco.
Puede notarse que no hay part́ıculas presentes en la zona de alimentación del planeta
gigante.

tronómicas centradas en el planeta. En la Tabla 4.1 resumimos los parámetros

más importantes de la simulación

La evolución de las part́ıculas fue analizada por un lapso de 5 × 104 años

con el objetivo de encontrar cuántas de ellas pasan por una etapa de captu-

ra, temporal o permanente, en torno al planeta migrante. Dadas las tasas de

migración de los cuerpos estudiados este periodo de tiempo es suficientemente

largo como para asegurar un gran número de interacciones entre el planeta y

las part́ıculas que puedan dar lugar a las capturas buscadas. Para conocer la

tendencia general en la evolución de las part́ıculas graficamos la evolución de

los elementos orbitales para una submuestra de los planetesimales (Figura 4.2)

En primer lugar observamos que las part́ıculas que pueden tener encuentros

con el planeta, o sea, aquellas cuya distancia pericéntrica sea menor al semieje

del planeta y la apocéntrica mayor (los puntos que están entre las dos ĺıneas
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(a)

(b)

Figura 4.2: Evolución de los elementos orbitales de una submuestra de part́ıculas.
a) semieje vs. excentricidad, b) semieje vs. inclinación.
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curvas del panel superior de la Figura) tienen semiejes similares al del planeta,

por lo que sus velocidades relativas son pequeña, lo que podŕıa facilitar las

capturas.

Además, se puede apreciar como hay valores de semieje para los cuales

existe un déficit de puntos en la región externa al planeta y una acumula-

ción en la interna. Estas zonas se corresponden a las ubicaciones nominales

de las resonancias de movimientos medios con el planeta (las más importantes

en la región externa son 1:2 en a/aP = 1.587, 2:5 en a/aP = 1.842, 1:3 en

a/aP = 2.080). Por las condiciones iniciales escogidas en este trabajo, para

que exista un encuentro entre el planeta y los planetesimales que pueda ge-

nerar una captura, los semiejes de ambos tipos de cuerpos deben variar de

forma diferenciada de forma de que el valor del cociente a/aP cambie. Para

este escenario, la condición se cumple siempre que los planetesimales no sean

capturados en resonancias de movimientos medios con el planeta, pues en dicho

caso el cociente entre los semiejes de ambos cuerpos se mantienen constantes

en el tiempo. En esta configuración, los encuentros con el planeta son posibles

solo tras una excitación de la excentricidad, que implica velocidades relativas

mayores, o sea, dificulta la captura. Es por esto que las capturas en resonancia

deben ser analizadas a fondo.

Agregado a esto, en el trabajo de Kortenkamp y Joseph (2011) se plan-

teó la posibilidad de que cuerpos capturados en resonancias coorbitales, más

espećıficamente los troyanos, pueden transformarse en cuasi–satélites, es decir,

en cuerpos que orbitan en torno al planeta en una órbita retrógrada pero fuera

de su esfera de Hill, por lo que no está ligado debido al potencial del planeta

sino al potencial resonante. En dicho trabajo se plantea que a partir de ese

momento los cuerpos pueden tener encuentros con el planeta, y en caso de

existir una fuente de disipación de enerǵıa, este mecanismo serviŕıa como v́ıa

de entrada a los cuerpos para ser capturados como satélites irregulares, por lo

que este efecto también será estudiado.

4.1. Captura en resonancia de movimientos

medios

El fenómeno de resonancia ocurre cuando una part́ıcula completa un núme-

ro entero de órbitas alrededor de la estrella mientras el planeta completa otro
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(a) (b)

Figura 4.3: Distribución de capturas en resonancia de movimientos medios por al
menos 100 años. El tamaño de los puntos se corresponde con a) el tiempo promedio
de permanencia y b) con el número de cuerpos atrapados en dicha resonancia.
El punto más grande correspondiente a 17414 años y 643 cuerpos para a) y b)
respectivamente. La ĺınea punteada divide a las resonancias externas (parte superior
izquierda) de las internas (parte inferior derecha).

número entero. Si las resonancias son nombradas como |p+ q| : |p|, con p > 0

para las resonancias internas (o sea, que la part́ıcula tiene una órbita interior

a la del planeta), p < 0 para las externas y q ≥ 0 el orden de la resonancia, se

define el ángulo cŕıtico como (Murray y Dermott, 1999)

σcrit = (p+ q)λplan − pλ− q$ (4.2)

con $ = ω+ Ω y λ = $+M . Siguiendo la evolución temporal de este ángulo,

identificamos una captura cuando sus variaciones no alcanzan a completar el

rango comprendido entre 0 y 360 (circulación), sino que lo hacen en un rango

más acotado (libración), además de tener un semieje comparable al nominal

de la resonancia aR = aP

(
|p|
|p+q|

)2/3

.

Fueron investigadas las capturas en resonancias con |p| ≤ 11 y |p+q| ≤ 11,

obteniendo un total de 4330 part́ıculas que fueron capturadas por al menos

100 años, lo que representa un 87 % sobre el total de planetesimales simulados

(Figura 4.3). Al analizar la mediana del tiempo de captura se halla que toma

un valor de 157 años, mucho menor que el tiempo total de integración, y por
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(a) (b)

Figura 4.4: Acercamiento de la evolución de semieje vs. excentricidad para las
posiciones de las resonancias a) internas y b) externas. Puede notarse que para las
internas hay un exceso de puntos en las posiciones nominales de las resonancias,
mientras que para las externas hay un déficit. Además, se superpone la evolución de
un cuerpo en cada caso (puntos rojos) con su estado inicial indicado (asterisco azul)

ello podemos concluir que el destino más común de las part́ıculas capturadas

es salir de esa resonancia en algún momento de la evolución. Sin embargo,

si diferenciamos entre cuerpos capturados en resonancias internas y externas

puede verse que los tiempos de captura son sustancialmente distintos, con

un promedio de 263 años para los externos y de 6698 para los internos. En

cambio, el número de cuerpos capturados en ambos tipos de resonancia es

similar, obteniéndose 2116 en internas y 2214 en externas.

Se puede arrojar luz sobre el origen de estas diferencias entre los tiempos

de captura de las resonancias internas y las externas al analizar las estructuras

vistas en la gráfica de semieje versus excentricidad de la Figura 4.2. Si nos

concentramos en las posiciones nominales de las resonancias, vemos que mien-

tras tiende a haber un exceso de puntos para las resonancias internas, ocurre

lo opuesto para las externas (Figura 4.4). Mientras que en el caso de las in-

ternas se puede hablar de una captura en resonancia propiamente dicha, para

las externas ocurre el denominado proceso de sticking. Este concepto, mencio-

nado por Duncan y Levison (1997) y Gladman et al. (2002) en sus trabajos

sobre objetos del disco disperso del Sistema Solar, relacionado con la fuerza

de la resonancia por Lykawka y Mukai (2006) y modelado anaĺıticamente por

Batygin y Morbidelli (2013) , se refiere a una oscilación rápida del semieje de

las part́ıculas en torno al valor nominal del de la resonancia, un tiempo a un

lado y luego al otro sobre el borde de la misma. Siguiendo a Peale (1986), la

diferencia de comportamientos se da por una diferente dirección de captura:

tanto para las resonancias interiores como exteriores de primer orden, si la
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(a)

(b)

Figura 4.5: Dirección de aproximación al semieje nominal de resonancia para el
caso a) una interna, donde el cociente de semiejes tiende a converger a la unidad, y
b) externa, donde diverge.

dirección de captura es convergente, la probabilidad de captura dependerá del

valor de la excentricidad, siendo más probable cuanto menor sea la excentrici-

dad inicial, mientras que si es divergente no ocurren capturas. Sin embargo, en

estos casos donde no es posible la captura en resonancia propiamente dicha,

los cuerpos pueden permanecer algún tiempo “pegados” a la separatriz que

divide la libración de la circulación del ángulo cŕıtico.

Al analizar la dirección de capturas en resonancia (Figura 4.5), vemos que

se cumple lo previsto por la teoŕıa: el planeta tiene una tasa de migración

superior a la de los planetesimales, por lo que las resonancias van acercándose

hacia los semiejes de los planetesimales desde un valor superior a éste. Esto

45



implica que los cuerpos internos pueden caer en resonancia, mientras que los

externos no, lo que explica las diferentes estructuras encontradas en la Figura

4.4. Es importante aclarar que si bien la teoŕıa está desarrollada para las

resonancias de primer orden, la experiencia indica que también se cumple para

las de órdenes superiores.

En conclusión, a pesar de que la amplia mayoŕıa de las part́ıculas simuladas

entra en resonancia de movimientos medios con el planeta en algún momento

de su evolución, los tiempos de permanencia en este estado, sobre todo para los

cuerpos externos, es demasiado corto como para impedir de manera efectiva

los encuentros entre el planeta y los planetesimales.

4.2. Captura en resonancia coorbital

Las resonancias coorbitales son un caso particular de las estudiadas en la

Sección anterior, considerando p = −1 y q = 0. Con estos valores, el ángulo

cŕıtico resulta

σ1:1 = λ− λP . (4.3)

Al igual que en el caso de las resonancias de movimientos medios, la con-

dición para determinar si existe una captura como coorbital fue que el ángulo

cŕıtico de la part́ıcula no circulara por al menos 100 años, con lo que encon-

tramos 295 cuerpos que cumplen la condición, lo que representa un 5.9 % del

total de objetos integrados, compatible con trabajos anteriores sobre el tema

(Lemos y Gallardo, 2018).

Si analizamos los tiempos de captura (Figura 4.6) encontramos que la me-

diana del tiempo de captura es de 228 años, y que para tiempos más largos se

puede notar un descenso abrupto del número de cuerpos capturados, con solo

35 cuerpos con tiempos de captura mayores a 500 años.

Además, encontramos que la mayoŕıa de los cuerpos capturados tiene una

evolución como la de la Figura 4.7, por lo que aunque el tiempo de captura

propiamente dicho es bajo, las part́ıculas presentan más de un evento de cap-

tura en resonancia coorbital a lo largo de su evolución. Este efecto, que ya

ha sido observado para cuerpos del Sistema Solar, es denominado resonance

hopping (Tancredi et al. 1990, Belbruno y Marsden 1997), y consiste en el

pasaje desde una resonancia interior a una exterior o viceversa por parte de
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Figura 4.6: Proporción de cuerpos capturados como coorbitales en función del
tiempo de captura. Se puede apreciar una cáıda brusca para tiempos mayores a ∼
500 años.

Figura 4.7: Ejemplo de la evolución del ángulo cŕıtico σ = λ−λP y de la distancia
heliocéntrica para una part́ıcula capturada temporalmente en resonancia coorbital,
junto con la posición del planeta, donde se aprecia el fenómeno de resonance hopping
entre resonancias internas y externas.

47



(a)

(b)

Figura 4.8: Ejemplos de cuerpos capturados a) como cuasi–satélite y b) Troyano.
El pasaje por estos estados no está relacionado a una permanencia en la esfera de
Hill por un tiempo prolongado una vez finalizada dicha etapa.

un planetesimal, mediado por el encuentro con el planeta, con un intercambio

entre el perihelio y el afelio incluido.

Al observar los tipos de órbita que describen los cuerpos una vez captura-

dos, notamos que todos presentan órbitas tipo herradura en torno al planeta,

encontrando únicamente 5 cuerpos que en algún momento de su evolución

atraviesan un estado tipo Troyano y 30 tipo cuasi–satélite (Figura 4.8). Anali-

zando los encuentros con el planeta de este grupo especial de cuerpos, ninguno

de ellos pasa un lapso considerable de tiempo dentro de la esfera de Hill del

planeta una vez terminada esa etapa, por lo que podemos afirmar que no se

convierten estrictamente en satélites.
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En suma, nuestro escenario favorece a que los planetesimales permanezcan

en las cercańıas de la región coorbital del planeta, aún sin estar propiamente

capturados en dicha resonancia, debido al fenómeno de resonance hopping. Sin

embargo, debido justamente a este último efecto, las capturas como coorbitales

suelen ser por cortos periodos de tiempo y casi únicamente con órbitas tipo

herradura.

4.3. Encuentros y capturas en el planeta mi-

grante

Como ya comentamos, para tener un encuentro es necesario que el plane-

tesimal cruce la órbita del planeta, por lo que decimos que un cuerpo tiene

una órbita de cruce si en algún momento de su evolución la diferencia entre

la distancia a la estrella del cuerpo r y el semieje del planeta aP cambia de

signo. Encontramos que 1628 objetos cumplen esta condición, por lo que el

análisis posterior se realizará en función de este número de cuerpos. Para este

trabajo consideraremos que se produce un encuentro entre un planetesimal y

el planeta cuando el primero entra a la esfera de encuentros del planeta, es

decir, cuando la distancia mutua entre ambos es menor a 1.5 radios de Hill del

planeta.

Sobre el total de cuerpos con órbitas de cruce encontramos que 799 se

encuentran inicialmente en la región externa al planeta y 829 en la interna. Si

bien el argumento esgrimido en la Subsección 4.1 implicaŕıa que la zona interna

se vea favorecida en cuanto a número órbitas de cruce, en la Figura 4.4 podemos

ver como los cuerpos que atraviesan resonancias de movimientos medios tanto

internas como las externas ven excitada su excentricidad, posibilitando aśı la

existencia de este tipo de órbitas para ambas regiones.

Imponiendo estas condiciones encontramos que considerando el total de

los cuerpos existen 21976 encuentros, lo que implica que se producen varios

de estos eventos para una misma part́ıcula. No obstante, la distribución de

número de encuentros no es uniforme: para los cuerpos identificados como

coorbitales con el criterio de la Sección anterior, el número medio de encuentros

por part́ıcula es de 26.4, mientras que para las part́ıculas que no lo son es de

9.6. Esta diferencia está fundada en el efecto de resonance hopping tratado en

la Subsección anterior.
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(a)

(b)

Figura 4.9: a)) Ángulo acimutal y b) polar con los que las part́ıculas entran a la
esfera de encuentros del planeta. Se muestra también el ajuste por cos θ a la latitud,
correspondiente a una muestra aleatoria.
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Figura 4.10: Enerǵıa Kepleriana de los planetesimales respecto al planeta al mo-
mento en que se produce el encuentro (distancia al planeta menor a 1.5rH) en fun-
ción del semieje heliocéntrico. Se superponen además estos valores para los cuerpos
capturados en rojo.

Al analizar la dirección del movimiento de las part́ıculas al momento de

entrar en la esfera encuentros medida desde un sistema rotante solidario con el

planeta (Figura 4.9), encontramos que la mayoŕıa de las entradas se dan en las

cercańıas de los puntos Lagrangeanos L1 y L2, con una tendencia favorable al

primero. Asimismo, si analizamos el ángulo formado entre la recta que une a la

part́ıcula con el planeta con el plano orbital de este último, al que llamaremos

latitud, en esta Figura vemos que las entradas a la esfera de encuentros se

dan principalmente sobre el plano central del disco, pero de todas formas hay

entradas fuera del mismo. Si consideramos que las part́ıculas entran de forma

isotrópica a la esfera de encuentros, la probabilidad de que lo haga con un

ángulo de latitud θ será proporcional a cos θ, por lo que graficamos una función

de ese estilo, comprobando que existen diferencias entre ellas. Si bien este

resultado es esperable debido a que inicialmente las part́ıculas se encuentran

cerca del plano central del disco, en un primer lugar se podŕıa inferir que la

diferencia entre latitudes altas y bajas seŕıa aún mayor, por lo que podemos

afirmar que existe una probabilidad no despreciable de que los planetesimales

entren a la esfera de encuentros en direcciones cercanas a la vertical, incluso

polares.

Para comprender mejor la dinámica de los encuentros es conveniente estu-

diar la enerǵıa Kepleriana de los planetesimales respecto al planeta, definida
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como

EJ =
1

2
v2
R −
GMP

r
(4.4)

con r la distancia entre el planetesimal y el planeta y vR la velocidad relativa

entre ambos. Como se ve en la Figura 4.10, existe un gran rango de enerǵıas

con las que los planetesimales entran a la esfera de encuentros del planeta,

pero aquellos con enerǵıas relativas mayores tienden a estar más alejados del

planeta. Esto se debe a que al estar más alejados, la excentricidad necesaria

para alcanzar la órbita del planeta es mayor (llegando a valores de hasta 0.7),

lo que implica que las velocidades relativas también lo sean.

Si ahora analizamos la distribución de tamaños de los elementos que entran

a la esfera de encuentros, notamos un descenso en la cantidad de cuerpos

pequeños. Esto se debe a que éstos son más sensibles al efecto del arrastre

gaseoso, lo que disminuye su semieje y circulariza sus órbitas muy rápidamente,

impidiendo el acercamiento al planeta (Figura 4.11). Para cuerpos más grandes

la distribución es aproximadamente uniforme.

Si un planetesimal permanece dentro de la esfera de encuentros durante

30 años consecutivos o más, lo que corresponde aproximadamente al periodo

orbital inicial del planeta, diremos que el cuerpo fue capturado. El análisis de

los resultados arroja que existen 429 eventos de este tipo, distribuidos entre

333 cuerpos, lo que corresponde a 20 % del total de cuerpos con órbitas de

cruce, entran en esta categoŕıa, siendo la mediana del tiempo de captura 42

años y su valor máximo 6903 años. Anteriormente planteamos que las capturas

son más probables cuanto menor sea la enerǵıa Kepleriana. Esto se traduce en

que la velocidad relativa entre el planeta y los planetesimales, y por ello la

excentricidad, deben ser pequeñas. Analizando los valores de excentricidad al

momento de iniciar la captura, encontramos que el máximo es de 0.4, significa-

tivamente menor al encontrado al analizar los encuentros. Esto puede notarse

en la Figura 4.10, donde vemos que los puntos rojos, que representan part́ıculas

capturadas, se encuentran en el grupo de los cuerpos con enerǵıas menores.

Asimismo, dentro del grupo de los capturados podemos distinguir un nue-

vo subgrupo compuesto por los cuerpos capturados por más de 100 años, que

llamaremos capturas largas (Figura 4.12). Aqúı encontramos únicamente 49 ob-

jetos (2.7 % de los cuerpos con órbitas de cruce), con una mediana de tiempo

de captura de 227 años. Las caracteŕısticas de estos dos grupos son sustancial-
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(a)

(b)

Figura 4.11: a) Histograma de radios de las part́ıculas que entran a la esfera de
encuentros. Se puede apreciar un descenso en el número de part́ıculas con radios
pequeños, lo que está explicado por b) Diferente efecto del arrastre gaseoso sobre
part́ıculas de distinto tamaño.
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Figura 4.12: Proporción de los cuerpos capturados en función del tiempo de captu-
ra. La primer columna se corresponde a los cuerpos con tiempo de captura menor que
100 años, delimitando los eventos de capturas largas. Nótese la escala logaŕıtmica
de las ordenadas.

mente distintas, como se puede apreciar en la Figura 4.13, donde se ve que

el perfil del histograma de todas las capturas es similar al de las part́ıculas

con encuentros, pero cambia para las capturas largas. Este cambio puede verse

principalmente para dos tamaños: en primer lugar hay menos part́ıculas de

radios mayores a 4 × 104 metros, mientras que por otro lado se observa un

comportamiento at́ıpico de las part́ıculas más pequeñas. En este caso el núme-

ro de eventos estudiado es muy pequeño como para poder distinguir si se trata

de una fluctuación estad́ıstica o de un efecto real, por lo que se necesitará un

mayor número de casos para echar luz sobre esta cuestión.

Además, el lugar de origen de los planetesimales en ambos grupos también

cambia. Mientras que para todos los cuerpos capturados el cociente entre el

número de cuerpos con órbitas externas e internas (Next/Nint)CC = 0.6404,

similar al obtenido para el número total de encuentros (Next/Nint)E = 0.6769,

para las capturas largas el cociente toma valores (Next/Nint)CL = 0.3793, por

lo que podemos afirmar que las capturas más largas están asociadas a objetos

internos a la órbita del planeta. En cuanto a las direcciones de entrada, las

part́ıculas con capturas largas presentan el mismo patrón visto en los encuen-

tros, con una predominancia a entrar a la esfera de encuentros por L1 y con

una latitud baja.

Otra de las diferencias que resalta en este grupo es al correlacionarlo con los
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Figura 4.13: Histograma normalizado de los radios de los cuerpos capturados (iz-
quierda) y de las capturas largas (derecha).

cuerpos con capturas como coorbitales. Si bien los coorbitales tienden a tener

un gran número de encuentros con el planeta, ninguno de ellos tuvo una captura

larga. La razón de este fenómeno es que para los coorbitales los encuentros

ocurren intermediando en la captura en resonancias de movimientos medios

internas y externas a través del mencionado efecto de resonance hopping, cuya

escala de tiempo es del orden de los años (Belbruno y Marsden, 1997), menor

que el umbral establecido para la definición de capturas.

4.4. Evolución durante la captura

Para el estudio de la evolución de los estados de las part́ıculas captura-

das notamos que la excentricidad osculante calculada en un referencial plane-

tocéntrico muestra grandes variaciones, pero que las mismas no son realistas

debido a que el cálculo se realiza asumiendo que el movimiento del cuerpo en-

tra dentro del marco del problema de dos cuerpos, condición no cumplida en el

escenario estudiado por la gran cantidad de perturbaciones actuantes. Es por

esto que para describir el estado orbital de una part́ıcula nos referiremos a la

distancia al planeta y a la inclinación respecto al plano ecuatorial del mismo.

Con respecto a la evolución orbital de los cuerpos, para las capturas largas

son fácilmente reconocibles 2 subgrupos: aquellos cuyo plano orbital está próxi-

mo al plano orbital del planeta, que se corresponde con inclinaciones plane-
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Figura 4.14: Elementos orbitales planetocéntricos de dos cuerpos capturados por
un periodo largo (> 100 años), pertenecientes a los subgrupos de a) inclinación alta
y b) órbitas cuasi coplanares.
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Figura 4.15: Evolución de los estados orbitales de una submuestra de planetesi-
males con capturas largas, donde cada color representa la evolución de un cuerpo
distinto.

tocéntricas menores a 20°y mayores a 160°, y que denominamos grupo cuasi

coplanar, y en los que la inclinación está entre 20°y 160°, que denominaremos

de alta inclinación(Figura 4.14).

La evolución de los elementos orbitales planetocéntricos de los cuerpos cua-

si coplanares muestra una disminución de la distancia hacia el planeta y una

circularización de la órbita notada como un descenso en la amplitud de oscila-

ción de la distancia, mientras que esto no ocurre para los de alta inclinación.

Esto se debe a que los primeros recorren una parte importante de su órbita

dentro del disco circumplanetario, donde la densidad de gas es muy grande y

el efecto del arrastre gaseoso se ve incrementado. Este efecto explica además

la posibilidad de que objetos de radios muy pequeños puedan permanecer cap-

turados en torno al planeta por largos periodos de tiempo sin que su órbita

decaiga hacia una colisión con él.

En la Figura 4.15 se analiza la evolución de las órbitas de una submuestra de

cuerpos con capturas largas. Aqúı nuevamente se puede apreciar la diferencia

entre los dos grupos previamente discutidos. Si se compara con la Figura 2.6,

puede observarse por un lado que el rango de inclinaciones posibles es coherente

con la distribución actual de satélites, y por otro que la tendencia de que las

órbitas de los cuerpos retrógrados sean más alejadas que las de los directos

se mantiene, aunque en promedio todos los cuerpos capturados en nuestra

simulación tienen órbitas más alejadas del planeta que las mostradas por los
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Figura 4.16: Valor absoluto de la variación promedio del semieje en función del
radio de la part́ıcula para cuerpos con capturas largas.

irregulares observados.

En este sentido, es posible hallar la tasa de variación de semieje promedio

< ȧ > ajustando la variación temporal de su semieje por una función lineal,

que dará una idea sobre el tiempo de vida esperable para un cuerpo capturado.

Como es de esperar, la tasa promedio de variación del semieje es distinta entre

los cuerpos cuasi coplanares y los de alta inclinación. Realizando un ajuste

lineal a la evolución del semieje, obtenemos que para los cuerpos cuasi copla-

nares < ȧ >CC= −9.93 × 10−4 ua/año, mientras que los de inclinación alta

tienen < ȧ >IA= −6.15 × 10−5 ua/año. Utilizando estas tasas promedio, un

cuerpo podŕıa mantenerse por cerca de 1000 años en una órbita de inclinación

baja y por 15000 años en una de inclinación alta dentro de la esfera de encuen-

tros antes de chocar con el planeta, lo que ofrece una cota al tiempo en el que

debeŕıa suceder el fenómeno de captura.

Esta variación no depende únicamente de la inclinación del plano orbital,

sino que también está condicionada por el radio del planetesimal, obteniéndose

variaciones más lentas para cuerpos mayores, como puede verse en la Figura

4.16.

4.5. Relevancia de los efectos

Una vez mostrada la posibilidad de existencia de fenómenos de captura en

el escenario estudiado, nos propusimos analizar cuál de los efectos incluidos
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Integración #Tcap > 50 Promedio Mediana Máximo

Completa 11 102.2 38 2567
(A) Mig + CE 6 42.1 37 96

(B) Mig + CE + grav 18 66.3 39 628
(C) Mig + CE + CP 12 53.3 39 410

Tabla 4.2: Capturas de los planetesimales en las integraciones de prueba. Los tiem-
pos están expresados en años.

en el modelo es el más relevante a la hora de hacerla posible. Es por esto que

realizamos otra serie de simulaciones con una submuestra aleatoria del 10 %

de las part́ıculas integradas originalmente, que si bien resulta poco para poder

realizar un análisis estad́ıstico completo, dará una idea aproximada sobre esta

cuestión. Para cada part́ıcula se realizaron 3 integraciones adicionales por un

lapso de 5 × 104 años que incluyen el arrastre provocado por el gas del disco

circumestelar (CE) afectado por el planeta (brazos + brecha), sumado a los

efectos A) migración del planeta gigante, B) migración del planeta gigante

y gravedad del disco y C) migración del planeta gigante y arrastre gaseoso

del disco circumplanetario (CP). En la Tabla 4.2 se presentan los resultados

referentes a las capturas para cada una de las simulaciones de esta Sección.

Analizando estos resultados, puede apreciarse en primer lugar que las me-

dianas de todas las simulaciones son casi idénticas, mientras que el valor máxi-

mo del tiempo de captura es altamente dependiente del escenario estudiado.

La primera conclusión es entonces que los efectos estudiados no afectan dema-

siado a los encuentros y capturas cortas, pero śı modifican la dinámica de las

capturas largas. En este sentido, si no se incluye el disco circumplanetario ni

la gravedad del disco, como ocurre en la integración (A), tanto el número de

capturas como su duración se ven disminuidas.

Al comparar las integraciones (B) y (C) con la completa podemos com-

probar que no es posible distinguir un único factor como el más relevante al

momento de generar captura o extender su tiempo, sino que es la combinación

de la gravedad del disco con el arrastre generado por el disco circumplanetario

la que permite obtener los valores de las Secciones anteriores.
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Caṕıtulo 5

Conclusiones y trabajo a futuro

En esta Tesis se estudió una hipótesis alternativa sobre el proceso de captu-

ra de los satélites irregulares en etapas tempranas de la evolución del sistema

planetario, donde el disco de gas y polvo genera efectos que pueden explicar

la captura permanente en torno al planeta. En particular, se pretende definir

en primer lugar si el escenario planteado favorece las capturas, y en segundo

cuáles son las caracteŕısticas tanto f́ısicas como orbitales de los objetos que

resultan capturados.

Aunque no está directamente relacionado al tema de la Tesis, encontramos

que el efecto gravitatorio del disco gaseoso sobre los planetesimales resulta

relevante a la hora de estudiar su evolución pues introduce una oscilación

en los elementos orbitales, principalmente en la inclinación. Este resultado es

muy interesante pues dicho efecto no ha sido tenido en cuenta en estudios

cosmogónicos anteriores, y más aún, los descubrimientos recientes sobre la

estructura de estos discos implica que su perturbación pueda ser expresada

anaĺıticamente, lo que convierte su implementación en integradores numéricos

en sencilla y poco costosa.

Al analizar los encuentros con el planeta, encontramos que las capturas en

resonancia de movimientos medios son un factor que podŕıa evitar que sucedan

estos eventos, pero que los tiempos que los planetesimales pasan en resonancia,

sobre todo en aquellas con semiejes nominales mayores al del planeta, son

demasiado cortos en relación al tiempo total de evolución como para que el

número de encuentros se vea sustancialmente disminuido

Comparando con el escenario estudiado por Kortenkamp y Joseph (2011),

donde cuerpos inicialmente capturados como troyanos se transforman en cuasi–
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satélites y desde alĺı tienen encuentros con el planeta, comprobamos que si

bien existen capturas en resonancia coorbital, particularmente en órbitas tipo

cuasi–satélite, estos estados no son precursores de capturas como satélites en

torno al planeta gigante. Sin embargo, si bien los tiempos de captura como

coorbital son cortos, los cuerpos que sufren estos procesos son más propensos

a tener encuentros con el planeta, donde juega un rol importante el fenómeno de

resonance hopping, que consiste en que un cuerpo capturado en una resonancia

de movimientos medios interna pase a una externa o viceversa, mediando este

intercambio un pasaje por la región coorbital que incluye encuentros con el

planeta.

Centrándonos en la hipótesis que pretend́ıamos estudiar, encontramos que

el 20 % de los cuerpos estudiados que cruzan la órbita del planeta resultan

capturados por al menos un periodo orbital de este último. No obstante, tanto

las caracteŕısticas de las órbitas como los radios de las part́ıculas capturadas

resultan muy similares a las de los cuerpos que únicamente tienen encuentros

con el planeta por un periodo menor de tiempo. En cambio, si consideramos

los cuerpos con tiempos de captura mayores a 100 años, la probabilidad de

captura es de 2.7 % y las diferencias en las mencionadas caracteŕısticas si son

apreciables. En particular, se observa que las capturas se ven favorecidas pa-

ra las part́ıculas que en el momento del encuentro tienen órbitas internas al

planeta.

En cuanto a los tamaños de los objetos con capturas, observamos que cuer-

pos de todos los tamaños estudiados fueron capturados, pero no de manera

uniforme. Mientras que para las capturas por más de 30 años se observa una

disminución en el número de part́ıculas menores a 10 km de radio, debido al

efecto del arrastre gaseoso que genera que sus órbitas decaigan a la estrella

central rápidamente, impidiendo aśı los encuentros con el planeta, para las

capturas mayores a 100 años se observa una distribución de tamaños muy irre-

gular. El bajo número de eventos no permite determinar con certeza si esto se

debe a una fluctuación estad́ıstica o a un efecto real.

Si comparamos las órbitas planetocéntricas de los cuerpos capturados con

las de los satélites irregulares observados en la actualidad, podemos notar que

como se obtienen capturas con inclinaciones en todo el rango posible (0°a 180°),

nuestro modelo es compatible con la distribución observada actualmente, in-

cluidos los cuerpos con órbitas retrógradas. Asimismo, se pueden diferenciar

dos tipos de órbitas planetocéntricas: el primer tipo está compuesto por aque-
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llos cuerpos cuyo plano orbital está próximo al plano ecuatorial del planeta, lo

que genera un descenso más rápido de sus semiejes y excentricidades debido

a que el gas del disco circumplanetario se concentra en torno a dicho plano,

favoreciendo una disipación rápida de la enerǵıa. Dentro del segundo tipo se

encuentran aquellos cuyas órbitas se encuentran menos afectadas por el arras-

tre gaseoso debido a que su plano orbital se encuentra lejos del ecuatorial del

planeta. Para ambos tipos de órbita el arrastre gaseoso genera que, en caso de

ser capturado de forma permanente, éstas decaigan hasta colisionar con el pla-

neta en determinado periodo de tiempo. Este efecto ofrece una cota superior al

tiempo transcurrido entre la captura y la disipación del disco circumplanetario

si aceptamos este método como el responsable de las capturas de los satéli-

tes irregulares. En este sentido, al comparar los cuerpos capturados por este

mecanismo con los satélites irregulares actuales vemos que, salvo para los de

Saturno, ambas poblaciones tienden a orbitar al planeta en un plano alejado

al ecuatorial del mismo.

Comparando con Carruba et al. (2002), encontramos 3 cuerpos pertene-

cientes al grupo de capturas largas cuyas inclinaciones se encuentran dentro

del rango previsto. Sin embargo, no es posible afirmar que esas órbitas pueden

mantenerse por largos periodos de tiempo sin realizar un estudio exhaustivo

de su evolución secular.

Como nombramos anteriormente, el modelo más aceptado en la actualidad

es el propuesto por Nesvorný et al. (2014), en el que encuentros entre planetas

gigantes afectan las órbitas de planetesimales que se encuentran temporalmen-

te en las esferas de Hill de dichos planetas, generando capturas permanentes.

Este modelo no solo reproduce a grandes rasgos el número de objetos observa-

dos hoy en d́ıa, aśı como las caracteŕısticas de sus órbitas, sino que proporciona

un marco unificado para explicar la captura de satélites irregulares de todos

los planetas gigantes en el contexto de su evolución. Sin embargo, en el trabajo

de Nesvorný et al. se asume que cualquier objeto capturado previamente a los

encuentros planetarios es removido de su posición, afirmación que ya ha sido

puesto en duda por las caracteŕısticas de las órbitas de algunos satélites, como

los jovianos Pasiphae y Sinope, que parecen haber sufrido una disipación lenta

de enerǵıa (Saha y Tremaine 1993, Beaugé y Nesvorný 2007), incompatible con

el mencionado modelo. En este sentido, nuestro modelo ha demostrado proveer

de un mecanismo prometedor para explicar estas capturas previas puesto que el

2.7 % de los cuerpos con órbitas de cruce presentan eventos de capturas largas.
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Recordando que nuestro perfil inicial de densidad de part́ıculas es 4.42 × 104

veces menor que el previsto por la teoŕıa, el número de objetos capturados

resulta lo suficientemente grande como para que sea esperable encontrar cuer-

pos en este estado una vez disipado el gas, y por ello que puedan sobrevivir

capturados hasta el momento de un hipotético encuentro planetario.

El trabajo a futuro puede dividirse en tres etapas. Por un lado pretendemos

mejorar el modelo utilizado en este trabajo, incluyendo los efectos gravitacio-

nales de las estructuras generadas en el disco por el planeta (disco circumpla-

netario, brazos y brecha), el aumento de masa del planeta y la disipación del

gas del disco, junto con la realización de más simulaciones para explorar con

profundidad el espacio de parámetros involucrados y obtener aśı una mejor

estad́ıstica para responder interrogantes que no pudieron ser resueltas en esta

oportunidad. En segundo lugar está el estudiar la evolución secular de las órbi-

tas de los cuerpos capturados. Por último pretendemos estudiar un tema que

no está del todo relacionado con el tópico de esta Tesis pero que demostró te-

ner una gran relevancia como lo es el efecto de la gravedad del disco de gas

sobre la evolución dinámica de cuerpos menores embebidos en él.
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Apéndice 1

Potencial del disco de Mestel

Siguiendo el enfoque planteado en Binney y Tremaine (2011), el potencial

de un disco puede hallarse a partir de una familia de homeoides (región entre

dos esferoides de cociente de radios constante). Para ello se considera que el

disco es plano y con simetŕıa acimutal, y se lo aproxima por un esferoide biaxial

homogéneo muy fino de densidad ρ y radios a y c, por lo que M(a) = 4
3
πρqa3.

Para un observador con la ĺınea de visión perpendicular al plano central del

esferoide, la densidad superficial que observa es (Figura 1.1)

Σ(a,R) = 2dρ = 2ρq
√
a2 −R2 (1.1)

con q = c/a. Al diferenciar estas expresiones con respecto a a se obtiene la

masa y densidad superficial de un homeoide de densidad ρ, semiejes a y c, y

ancho δa

δM(a) = 4πρqa2δa (1.2)

δΣ(a,R) =
2ρqa√
a2 −R2

δa. (1.3)

Para conseguir un disco fino basta imponer q → 0 manteniendo 2ρqa ≡ Σ0

constante, con lo que estas expresiones resultan

δM(a) = 2πΣ0aδa (1.4)

δΣ(a,R) =
Σ0√

a2 −R2
δa. (1.5)
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Figura 1.1: Un esferoide con simetŕıa acimutal que es visto desde una dirección
perpendicular a su plano central la corta en una distancia 2d

La idea se basa en que se puede construir un disco fino de densidad arbi-

traria Σ(R) al encontrar la familia de homeoides cuya densidad combinada se

iguale a ésta para todo R, es decir

Σ(R) =
∑
a>R

δΣ(a, r) =

∫ ∞
R

Σ0(a)√
a2 −R2

da. (1.6)

Esto es una ecuación integral de Abel, y su solución es

Σ0(a) = − 2

π

d

da

∫ ∞
a

RΣ(R)√
R2 − a2

dR. (1.7)

Para completar el cálculo falta encontrar la expresión para el potencial de

un homeoide axisimétrico de densidad uniforme Σ0, masa M y semiejes a y

c. Esto se consigue aplicando el teorema de Gauss 4πGM =
∫
d2~S.∇Φ sobre

un sistema de coordenadas esferoidales oblatas. Este sistema utiliza el ángulo

acimutal del sistema ciĺındrico junto con las coordenadas (u, v), definidas como

R = coshu sin v ; z = sinhu cos v. (1.8)

Haciendo uso de estas coordenadas, resulta

Φ = −GM
ae
×

sin−1(e), (u < u0)

sin−1(sech(u)), (u ≥ u0)
(1.9)

con e ≡
√

1− c/a = sech(u0). La expresión superior vale para el interior del
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homeoide, mientras que la inferior para la región externa. Como en este caso

se considera un disco plano debe utilizarse la expresión para el exterior del

homeoide, además de imponer que el semieje c→ 0, con lo que e→ 1. Usando

esto y la Ecuación 1.4, se obtiene

δΦ = −2πGΣ0δa sin−1(sechu) (1.10)

que al convertir u a coordenadas ciĺındricas se transforma en

δΦ = −2πGΣ0δa sin−1

(
2a√

z2 + (a+R)2 +
√
z2 + (a−R)2

)
. (1.11)

Finalmente, sustituyendo la Ecuación 1.7 e integrando esta ecuación se

obtiene

Φ(r, z) = 4G
∫ ∞

0

da sin−1

(
2a√

+ +
√
−

)
d

da

∫ ∞
a

dR
RΣ(R)√
R2 − a2

(1.12)

donde

√
± =

√
z2 + (a± r)2. (1.13)
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Apéndice 2

Modificaciones al código

El código Mercury cuenta con una subrutina, llamada mfo user, que per-

mite que el usuario ingrese una aceleración personalizada a ser aplicada sobre

cualquiera de los cuerpos de la simulación. Haciendo uso de esta subrutina

incluimos los efectos que pretendemos estudiar en este trabajo.

subroutine mfo_user (time,nbod,nbig,m,x,v,a,Hr,der,S0,Cd,

% rhob,fact)

c

implicit none

include ’mercury.inc’

c

c I/O

integer nbod, nbig

real*8 time,m(nbod),x(3,nbod),v(3,nbod),a(3,nbod),Hr,der

real*8 S0,Cd,rhob,fact

c nbod: Numero total de cuerpos

c nbig: Numero de cuerpos masivos (int. grav. entre ellos)

c m: Masas de los cuerpos

c x,v,a: Posicion, velocidad y aceleracion de los cuerpos

c Hr: Escala de altura del disco

c der: Diferencial distancia

c S0: Densidad superficial sin modificar

c Cd: Coeficiente de arrastre

c rhob: Densidad volumetrica de los planetesimales

c fact: Factor de migracion
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c

c LOCAL

integer j

c Arrastre gaseoso

real*8 r,rp,rh,sig,sb,rb,thb,dth,disb,dis,gap,Sg,aes

real*8 pic,pic1,rhocp,rhocp1,hcp,hcp1,rhog,rhog1,apl

real*8 vk,vr,vaz,vxg,vyg,vzg,vrel,h,cs,lam,nu,re,coef

c r,rp: Distancia radial planetesimal y planeta-estrella

c rh: Radio de Hill del planeta

c sig: Desviacion estandar de la brecha

c sb: Desviacion estandar de los brazos

c thb: Angulo en funcion de la distancia para el brazo

c dth: Angulo acimutal del planetesimal

c disb: Distancia planetesimal-brazo

c dis: Distancia planetesimal-planeta

c gap: Factor de disminucion de densidad del gas por brecha

c Sg: Densidad modificada por brecha

c aes: Angulo acimutal del planeta

c pic,pic1: Factor de aumento de densidad del gas

c rhocp,rhocp1: Densidad del gas del disco circumplanetario

c hcp,hcp1: Escala de altura del disco circumplanetario

c rhog,rhog1: Densidad del gas

c apl: Angulo acimutal del planetesimal en un referencial solidario

al planeta

c vk: Velocidad Kepleriana

c vr,vaz,vxg,vyg,vzg: Velocidad radial, acimutal y cartesiana del gas

c vrel: Velocidad relativa planetesimal-gas

c h: Escala de altura del disco

c cs: Velocidad del sonido

c lam: Camino libre medio del gas

c nu: Viscosidad

c re: Numero de Reynolds

c Potencial

real*8 rmax,md,T1,T2,ar

c rmax: Radio maximo del disco

c md: Masa del disco
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c T1,T2: Parametros de Schultz (2012)

c ar: Aceleracion radial

c

c------------------------------------------------------------------------

c

do j = 1, nbod

a(1,j) = 0.d0

a(2,j) = 0.d0

a(3,j) = 0.d0

end do

C------------------------ MIGRACION ---------------------------

do j = 2,nbig

a(1,j) = a(1,j) + fact*v(1,j)

a(2,j) = a(2,j) + fact*v(2,j)

a(3,j) = a(3,j) + fact*v(3,j)

end do

rp = dsqrt(x(1,2)**2+x(2,2)**2)

rh = rp * (m(2)/m(1)/3.)**(1./3.)

sig = (0.2*rp)/5.

sb = 0.0321*rp

do j = nbig+1, nbod

C------------------------ ARRASTRE -----------------------------

vr = 0.

vrel = 0.

r = dsqrt(x(1,j)**2+x(2,j)**2)

rb = (3.*m(j)/K2/(4.*PI*rhob))**(1./3.)

vk = dsqrt(m(1)/r)

thb = -28.3616*(r/rp-1)**3+8.290314*(r/rp-1)**2

dth = datan2(x(2,j),x(1,j))-datan2(x(2,2),x(1,2))

if (dth .LT. -PI) then

dth = dth + PI

elseif (dth .GT. PI) then
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dth = dth - PI

endif

disb = dabs(thb-dth)*r

if (dabs(r/rp-1.) .LT. 0.2) then

dis = dsqrt((x(1,j)-x(1,2))**2+(x(2,j)-x(2,2))**2+

% (x(3,j)-x(3,2))**2)

gap = (dexp(-(r-rp)**2/(2*sig**2)))*800.+1.

Sg = S0/gap

C CIRCUMPLANETARIO

if (dis .LT. rh) then

pic = 1.0e4 * dexp(-dis**2/(2*(rh/5)**2))

pic1 = 1.0e4 * dexp(-(dis+der)**2/(2*(rh/5)**2))

rhocp = Sg/(dsqrt(TWOPI)*Hr*r) * pic

rhocp1 = Sg/(dsqrt(TWOPI)*Hr*(r+der)) * pic1

if (dis .LT. 0.3*rh) then

hcp = 0.12*dis/rh

hcp1 = 0.12*((dis+der)/rh)

else

hcp = 0.44*(dis/rh-0.3)**2-0.264*(dis/rh-0.3)+0.036

hcp1 =

0.44*((dis+der)/rh-0.3)**2-0.264*((dis+der)/rh-0.3)

% +0.036

endif

if (dabs(x(3,j)-x(3,2)) .LT. 5*hcp) then

rhog = rhocp * dexp(-(x(3,j)-x(3,2))**2/(2.*hcp**2))

rhog1 = rhocp1 * dexp(-(x(3,j)-x(3,2))**2/(2.*hcp1**2))

vk = dsqrt(m(2)/dis)

vaz = vk*dsqrt(1.-hcp**2*(1-(dlog(rhog1)-dlog(rhog))/

% (dlog(dis+der)-dlog(dis))))

apl = datan2(x(2,j)-x(2,2),x(1,j)-x(1,2))

vxg = -vaz*dsin(apl)+v(1,2)

vyg = -vaz*dcos(apl)+v(2,2)

vzg = 0.

else

goto 200

endif

C GAP

else
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200 h = (dexp(-(r-rp)**2/(2*sig**2)))*2.+1.

vr = -0.1*Hr*vk*dsin(10*PI*(r/rp-1.))

C BRAZOS EN EL GAP

if ((disb . LT. sb) .AND. (dabs(thb) .LT. PI)) then

pic = 3. * dexp(-disb**2/(2.*(sb/5.)**2))

Sg = pic*Sg

end if

rhog = (Sg/r) * dexp(-x(3,j)**2/(2*(r*Hr/h)**2))

rhog1 = (Sg/(r+der))*

dexp(-x(3,j)**2/(2*((r+der)*Hr/h)**2))

vaz = vk*dsqrt(1.-(Hr/h)**2*(1-(dlog(rhog1)-dlog(rhog))/

% (dlog(r+der)-dlog(r))))

vzg = 1.1*Hr*vk*dexp(-(r-rp)**2/(2*sig**2))

vxg = -vaz*dsin(aes)+vr*dcos(aes)

vyg = vaz*dcos(aes)+vr*dsin(aes)

end if

C BRAZOS FUERA DEL GAP

elseif ((disb . LT. sb) .AND. (dabs(thb) .LT. PI)) then

pic = 3. * dexp(-disb**2/(2.*(sb/5.)**2))

Sg = pic*S0

rhog = (Sg/r) * dexp(-x(3,j)**2/(2*(r*Hr)**2))

rhog1 = (Sg/(r+der)) * dexp(-x(3,j)**2/(2*((r+der)*Hr)**2))

vaz = vk*dsqrt(1.-Hr**2*(1-(dlog(rhog1)-dlog(rhog))/

% (dlog(r+der)-dlog(r))))

aes = datan2(x(2,j),x(1,j))

if (dabs(r/rp-1.) .LT. 0.3) then

vr = -dsign(0.1*Hr*vk,r/rp-1.)*dexp(-(r/rp-1.2)**2/

% 2*(0.1*rp/5.)**2)

endif

vxg = -vaz*dsin(aes)+vr*dcos(aes)

vyg = vaz*dcos(aes)+vr*dsin(aes)

vzg = 0.

C DISCO SIN MODIFICAR

else

rhog = (S0/r) * dexp(-x(3,j)**2/(2*(r*Hr)**2))

rhog1 = (S0/(r+der)) * dexp(-x(3,j)**2/(2*((r+der)*Hr)**2))

vaz = vk*dsqrt(1.-Hr**2*(1-(dlog(rhog1)-dlog(rhog))/

% (dlog(r+der)-dlog(r))))
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aes = datan2(x(2,j),x(1,j))

if (dabs(r/rp-1.) .LT. 0.3) then

vr = -dsign(0.1*Hr*vk,r/rp-1)*dexp(-(r/rp-1.2)**2/

% 2*(0.1*rp/5.)**2)

endif

vxg = -vaz*dsin(aes)+vr*dcos(aes)

vyg = vaz*dcos(aes)+vr*dsin(aes)

vzg = 0.

end if

vrel = dsqrt((v(1,j)-vxg)**2+(v(2,j)-vyg)**2+(v(3,j)-vzg)**2)

cs = Hr*vaz

lam = (1/AU)*r**(11./4.)

nu = lam*cs/3.

re = vrel*rb/nu

if (re.LE.27.) then

Cd = 6.*PI/re

else

Cd = 0.7

end if

coef = Cd*(3./(4.*PI))*(rhog/(rhob*rb)) * vrel

a(1,j) = a(1,j) + coef * (vxg-v(1,j))

a(2,j) = a(2,j) + coef * (vyg-v(2,j))

a(3,j) = a(3,j) + coef * (vzg-v(3,j))

C------------------------ POT DISCO ------------------------------

rmax = 100.

md = 0.1

T1 = (dsqrt(x(3,j)**2+(rmax+r)**2)-dsqrt(x(3,j)**2+

% (rmax-r)**2))/(2.*r)

T2 = (dsqrt(r**2+x(3,j)**2)/rmax)*T1

a(3,j) = (-md*dsign(K2,x(3,j))/(rmax*dsqrt(r**2+x(3,j)**2)))*

% dacos(T2)

ar = -(md*K2/(r*rmax))*(dasin(T1)-

% (dabs(x(3,j))/dsqrt(r**2+x(3,j)**2))*dacos(T2))

a(1,j) = ar * dcos(datan2(x(2,j),x(1,j)))

a(2,j) = ar * dsin(datan2(x(2,j),x(1,j)))

end do
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c

c---------------------------------------------------------------------

c

return

end
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