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Capitulo 1
Resumen

La mayor parte de las estrellas nacen en cimulos estelares (Carpenter 2000; Lada y
Lada 2003); éstos son ambientes donde la densidad estelar es del orden de 1M /pc® a
106M@/pc3.

Los discos planetarios alrededor de estrellas en estos ambientes se ven afectados por
interacciones gravitacionales a lo largo de su trayectoria en estas regiones, provocando
truncamientos de los discos en la evolucion espacial de las estrellas y con ello complican-
do el desarrollo de planetas. Las estrellas mas abundantes en la Galaxia (~ 75 %) son
las llamadas estrellas de “muy baja masa”, esto debido a que las estrellas pequenas ~
[0.013 - 0.6 | M, queman lentamente su combustible y duran més tiempo en secuencia
principal. Con el desarrollo de la tecnologia se han podido detectar cientos de planetas
en otras estrellas. Un numero significativo de éstos sistemas, alrededor de estrellas de

muy baja masa.

El objetivo de este trabajo es estudiar la dinamica de discos en estrellas de muy baja
masa en cumulos estelares. Para este propodsito calculamos los parametros orbitales del
disco (excentricidad, inclinacion, pericentro y apocentro) después de la interaccion del
sistema con una estrella pasajera. Para lograr este objetivo hemos construido dos codi-
gos que simulan interacciones gravitacionales entre dos estrellas y un disco planetario

de particulas prueba.
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El primer cédigo: el codigo de los encuentros estelares (CEE, Pichardo 2006) simula
encuentros estelares entre un sistema planetario caracterizado por un disco frio de
particulas prueba en un potencial Kepleriano y una estrella pasajera que pasa en 6rbita
hiperbolica. Este codigo se puede adaptar a cualquier region de la Galaxia ya que
los parametros que lo ajustan (masa de la estrella central y de la pasajera, velocidad
relativa, distancia de maximo acercamiento entre estrellas, etc.) se pueden calcular

aproximadamente, practicamente en cualquier ambiente de la Galaxia.

El segundo codigo: el codigo de la aproximacion de impulso (CAI), programado para
esta tesis, simula encuentros estelares bajo el limite de la aproximaciéon de impulso, esto
es, cuando el cambio de velocidad de la estrella central producido por el encuentro es
del orden de la velocidad de las particulas en el disco. Este codigo a diferencia del
anterior es considerablemente menos caro computacionalmente, ya que se resuelven las
ecuaciones de forma analitica. Ejemplos de regiones donde esta aproximacion es valida
son, el cinturén de Kuiper, la nube de Oort, discos en estrellas dentro del camulo estelar
en el centro de la Galaxia, entre otros, donde se cumple aproximadamente la restriccion
de velocidades. Al igual que con el primer codigo se obtienen los parametros orbitales

necesarios.

Con los resultados de las simulaciones seremos capaces de obtener condiciones para
que discos en estrellas de muy baja masa sobrevivan en estos ambientes Galacticos y

puedan desarrollar discos planetarios estables.



Estructura de la Tesis
La tesis esté estructurada en cuatro partes:

1. Conceptos Introductorios: este bloque se compone de dos capitulos. El primero
es la Introduccion General donde se discuten aspectos generales de las estrellas de
muy baja masa, propiedades y caracteristicas de los cimulos estelares y una breve
descripcion de los discos planetarios. El segundo capitulo incluye los fundamentos
fisicos y la metodologia empleados en la tesis, donde desarrollamos la teoria de
campo central, las leyes de Kepler, la aproximacion de impulso y el problema de

tres cuerpos restringido y se describen los c6digos de los encuentros estelares.

2. Simulaciones en Cumulos Estelares: este bloque estd constituido por tres
capitulos. En los primeros dos mostramos los resultados de las simulaciones cal-
culadas por el CEE; en estas simulaciones mostramos la dindmica de discos en
estrellas de muy baja masa al ser sometidas a encuentros gravitacionales con es-
trellas pertenecientes al ctiimulo estelar. En el dltimo capitulo de esta seccion se
muestran los resultados de las simulaciones realizadas por el CAI, y hacia el final

del capitulo se hace una comparaciéon entre los resultados de los dos codigos.

3. Aplicaciéon a Astrobiologia: en este bloque, se describe brevemente el objeto
de estudio de la astrobiologia; hacia el final del capitulo damos a los resultados
obtenidos en los capitulos anteriores un enfoque astrobiolégico, es decir, damos
las condiciones necesarias para que un disco alrededor de una estrella de muy baja
masa pueda sobrevivir en ambientes densos como los ctimulos estelares, y con ello

pueda desarrollar planetas (y posibilidades de habitabilidad).

4. Apéndice: En este bloque se describe el integrador de paso adaptivo Bulirsch-
Stoer, utilizados por el CEE y el CAIL
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Capitulo 2
Introduccion General

Uno de los factores preponderantes en la dinamica de los discos planetarios son las inter-
acciones gravitacionales. Estas interacciones son diferentes en los diversos ambientes de
la Galaxia (Jiménez-Torres et al. 2011), desde ciimulos estelares (abiertos y globulares),

donde la densidad estelar es alta, hasta el ambiente solar actual.

En este trabajo analizaremos los efectos sobre discos planetarios causados por en-
cuentros estelares con discos en estrellas de muy baja masa (enanas cafés y rojas)

Inmersas en estos ambientes.

La mayoria de las estrellas se forman en cimulos estelares (Carpenter 2000; Lada
y Lada 2003) y a lo largo de su evolucion, sufren interacciones gravitacionales en su
entorno. Entre éstas, las estrellas poco masivas son las mas abundantes y las que duran
més tiempo en secuencia principal, esto es, son estrellas que proporcionan luz de forma
més estable por periodos casi tan largos como la edad del Universo. Por ésto, el estudio
dindmico de estas estrellas es de gran interés ya que nos abre un camino hacia la
comprension de la formacion y evolucion estelar en estos ambientes y al entendimiento
de la formacion de planetas alrededor de estas estrellas y las posibilidades de origen y

evolucion de la vida.
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2.1. Estrellas de muy baja masa

De esta forma, las Estrellas llamadas de muy baja masa componen la mayoria de las
estrellas de la Galaxia (~ 75% en ntmero). Su poca masa, les permite quemar muy
lentamente su combustible y por consiguiente, durar mas. Aunque estas estrellas son
bastante menos luminosas que el Sol, permiten una investigacion estadistica de la es-
tructura, evoluciéon y dinamica de la Via Léctea, dado que representan la mayor parte
de la masa visible. En este tipo de estrellas, orbitan la mayor parte de los planetas de

nuestra Galaxia.

En la Fig. 2.1 se presenta el diagrama HR que muestra la evolucion estelar conside-
rando su clasificacion espectral y su magnitud absoluta; este diagrama nos proporciona
informacion acerca de algunas propiedades fisicas de la estrella, por ejemplo, las estre-
llas que se encuentran en la cima de la secuencia principal (gigantes azules) son las mas
luminosas y con temperaturas altas, mientras que las estrellas en la parte inferior de la
secuencia principal corresponden a las estrellas enanas rojas y cafés (tipo espectral M

y L), estas estrellas tienen masas menores y temperaturas y magnitudes bajas.

En este estudio nos enfocaremos en las estrellas méas abundantes de los cumulos

estelares: enanas cafés y rojas.

2.1.1. Enanas Cafés

El término enanas cafés o marron (brown dwarf) fue introducido en 1975 por Jill Tar-
ter, él trataba de describir los objetos subestelares (enanas cafés y planetas extrasolares
gigantes); 20 anos mas tarde la investigacion en estos objetos comenzd a cobrar impor-
tancia al detectar la primera enana café (Gliese 229B) que curiosamente, coincidi6é con

el descubrimiento del primer planeta extrasolar de Mayor y Queloz en 1995.

Las enanas cafés (EC) son estrellas de muy baja masa, esto es [0.013 - 0.075|Mg, lo
que les impide mantener reacciones termonucleares continuas de fusion de hidrogeno en
su niicleo, en su lugar queman deuterio y las mas grandes (~ 0.070M,) litio. Debido a
su poca masa, esas estrellas tienen una vida larga. La quema de deuterio sucede en la
juventud de la estrella y éstas siguen brillando debido al calor residual de las reacciones

y la lenta contraccion de su masa.
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FIGURA 2.1: Diagrama H-R que muestra la evolucién estelar y relacién de las estrellas entre su
magnitud absoluta y tipo espectral. La diagonal que va de la region superior izquierda (caliente y
brillante) a la region inferior derecha (frfa y menos brillante) se denomina secuencia principal. En este
grupo se encuentran las estrellas que extraen su energia de las reacciones termonucleares de fusion del
hidrogeno en helio. En la esquina inferior izquierda se encuentran las enanas blancas, y por encima de

la secuencia principal se encuentran las gigantes rojas y las supergigantes.

Las enanas cafés se consideran estrellas fallidas ya que contienen propiedades estela-
res, pero su masa es comparable a los planetas gigantes. El interés sobre estas estrellas
para nuestra investigacion radica en el hecho de que se han descubierto varias doce-
nas en cimulos abiertos: 103 candidatas en las Pléyades por ejemplo, con edades entre
100-130 millones de anos, 17 confirmadas (Bouvier et al. 1998, Basri et al. 1996), otro
ejemplo, IC 2391 con 24 candidatas y varios ciumulos més (de La Fuente Marcos, R.
1997), este tipo de estrellas ademas posee discos protoplanetarios (Luhman et al. 2005,
de La Fuente Marcos, R. 1997) cuya baja masa y metalicidad tipo solar (Chauvin et al.

2004, Bennett et al. 2008), las convierte en objetos de interés dindmico y astrobiologico.

Como se menciond anteriormente, los cimulos contienen poblaciones significativas

de objetos subestelares, aunque la densidad de enanas cafés en estos ambientes es baja
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(p-€j. en el Trapecio e IC 348 la poblacion es aproximadamente 20-25 % de la poblacion
total -Lada y Lada 2003-), se ha podido determinar que estas estrellas producen un
exceso de emision en el cercano y medio infrarrojo, similar a lo emitido por las estrellas
con discos circunestelares (Luhman et al. 2005, Lada y Lada 2003), deduciendo con esto

que més del 65 % de las EC en el camulo poseen discos.

En este trabajo estudiamos el efecto sobre discos planetarios de las interacciones
gravitacionales entre los miembros del cimulo y la viabilidad del desarrollo de planetas

y probabilidades de habitabilidad en estos ambientes.

2.1.2. Enanas Rojas

Las enanas rojas (ER) son estrellas de secuencia principal (SP), su clasificacion espectral
es de tipo M; estas estrellas constituyen aproximadamente el 70 % de las estrellas de
la vecindad solar (Heath et al. 1999). El intervalo aproximado de masas para las ER,
estéa comprendido entre [0.08 - 0.60]| M, (Heath et al. 1999, Adams et al. 2004, Laughlin
et al. 2004), mientras que su temperatura efectiva oscila entre [2000 - 3800]K y su
luminosidad se encuentra entre [5 x 107 - 0.2]Ls, (Reid y Hawley 2005). Algunas de

las caracteristicas fisicas de estas estrellas se ilustran en la tabla 2.1.

Tipo Espectral MO M2 M5 M8
Masa [Mg] 047 039 021 0.10
Radio [Rg] 0.63 0.50 0.32  0.13
Luminosidad [Lg| 0.063 0.032 0.008 0.0008

TABLA 2.1: Caracteristicas fisicas generales de las estrellas tipo M (Heath et al. 1999)

Una de las propiedades interesantes de las ER, es que siguen siendo convectivas a
edades ~ 5.74 mil millones anos (Adams et al. 2004), por lo que la estrella tiene acceso a
casi todo su combustible nuclear por casi la totalidad de su vida. Convierten hidrogeno
en helio de una manera muy semejante a como lo hace el Sol. La baja gravedad que
presentan estas estrellas hace que el proceso de fusion sea muy lento, dejandolas en la

secuencia principal mucho més tiempo que cualquier otra estrella.
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El estudio de las enanas rojas se ha incrementado en los tltimos anos debido a
su interés astrobiologico ya que la mayoria de estas estrellas evolucionan en ctimulos
donde las metalicidades son en algunos casos muy similares a las solares, ademas, al
ser estrellas de larga duracion, éstas tienen tiempo suficiente para la evolucion de sus
discos y con ello la de planetas. Actualmente se conocen muchos estudios que intentan
calcular las posibilidades de que estrellas tipo M contengan planetas habitables (Scalo
et al. 2007, Tarter et al. 2007, Kennedy et al. 2007, Odert et al. 2008, Heath et al.
1999, entre otros). En este trabajo nos interesa estudiar la dinamica de estas estrellas
en particular y la probabilidad de la existencia de discos dinamicamente estables en los

cimulos estelares que las contienen.

2.2. Cumulos Estelares

Los cimulos estelares (CE) se encuentran distribuidos en toda la Galaxia. Los miembros
de un cumulo son aproximadamente de la misma edad y esto hace que estos ambientes
sean laboratorios para el estudio de la evolucion estelar. Las estrellas en los ciimulos
estan ligadas por la atraccion gravitatoria mutua y debido a la densidad estelar relati-
vamente alta, se dan eventos dindmicos muy interesantes, tales como colisiones estelares
y evolucion de sistemas binarios, ademéas nos ayudan a la comprension de distancias

extragalacticas, mediciones de edades y evolucion de galaxias, entre otras cosas.

Los ctimulos estelares se clasifican en dos clases, los ctimulos abiertos que son jovenes
(pocos miles de millones de anos), éstos se encuentran en el disco de la Galaxia, poseen
masa baja (~ 10°~% M,) y baja densidad; y los ctimulos globulares que son parte
del halo y bulbo Galacticos y poseen masas altas (~ 101790, estos ctimulos son
muy densos y poseen edades similares a las del Universo. Los radios tipicos de los
cimulos se encuentran en un intervalo de entre 2-4 pc con densidades centrales de
~ 10" Mypc=3 Gieles (2006). En la tabla 2.2 se muestran algunas propiedades entre

los cumulos estelares.

La formacion estelar sucede dentro de nubes de gas denso y polvo conocidas como
nubes moleculares (Shu et al. 1987). De esta forma, la mayoria de las estrellas se forman

en cumulos estelares (Carpenter 2000; Lada y Lada 2003) y a lo largo de su evolucion,
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éstas se enfrentan a interacciones gravitacionales frecuentes en su entorno. Estas in-
teracciones afectan la trayectoria de la estrella y perturban su disco protoplanetario
(de la Fuente Marcos, R. 1997, Laughlin y Adams 1998, Hurley y Shara 2002, Pfahl y
Muterspaugh 2006, Spurzem, R. 2006). Para entender qué tan determinantes son estos
encuentros en la evolucion de los discos estelares se debe conocer entre otras cosas, qué

tan frecuentes son las interacciones entre las estrellas en estos cimulos.

Camulos Globulares Cumulos Abiertos

Numero de ctimulos:

catalogados 157 1200
Poblacién total aproximada 200 10°
Tamano tipico (pc):

Radio del Ntcleo 1.0 -
Radio de marea 35 -
Didmetro aparente - 4
Masa (My):

Minima 10 10
Méxima 108 104
Edad (anos):

minima 8 x 107 5 x 106
maxima 16 x 10° 9x 10°
Metalicidad (|Fe/H]):

intervalo -2.3 a +0.2 -0.7a 0.3

TABLA 2.2: Propiedades de los camulos estelares Janes, K. (2001).

Se puede aproximar la escala de tiempo para que una estrella interaccione con otro

miembro del camulo a un r,,;, (Binney y Tremaine 2007); esta expresion esta dada por

100pc—3 Voo 103UA M,

enc — - 1 Tafl
T, 3.3 x 10"anos( . Ty A— )( o

) (2.1)

donde n es la densidad estelar por ntimero en el cimulo, v, es la velocidad promedio
en infinito de los objetos en el camulo, r,,;, es la distancia de maximo acercamiento y

m, es la masa total de los objetos en el encuentro.
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Para un ctimulo en equilibrio virial, el cuadrado de la dispersion de velocidades
es igual a Gm,/2r, Aarseth (2003), donde m,; es la masa total del camulo y 7, es
el radio que contiene la mitad de la masa. La ecuaciéon 2.1 se puede escribir en uni-
dades mas apropiadas para un cimulo estelar de la siguiente forma, supongamos que

np=3N/(8771) ¥ veo=(%2L)1/2 (Binney y Tremaine 2007), con N ntimero de estrellas

Th

en el camulo. La ecuacion 2.1 se escribe de la formas

(20 Moy (2.2

M@ 1pC mei T'min my

Tene = D x 107 afios(

donde m, es la masa promedio de las estrellas. Con la expresion anterior podemos
estimar la tasa de encuentros en los cimulos estelares, a distintos parametros de impacto

y para distintas masas.

El tiempo de vida de un ctimulo depende del niimero de estrellas, el tamano del
cumulo y de su posicion en la Galaxia. Alrededor del 10 % de las estrellas se forman en
grandes cumulos donde N >100 (Adams et al. 2006; Lamers y Gieles 2006) los cuales
viven alrededor de 10% afios. Una fraccion sustancial de las estrellas que se formaron en
estos camulos sufren encuentros con otras estrellas. E1 90 % de las estrellas se formaron
en cumulos abiertos que tienen tiempos de vida mucho mas cortos, del orden de unos
pocos millones de anos debido a que son mas pequenos y se dispersan cuando se remueve
el gas de la formacion estelar (Adams y Myers 2001; Allen et al. 2007). La escala de
tiempo de encuentros por estrella por millén de anos es més pequena que el tiempo de
vida del ctimulo, por lo tanto una fraccion significativa de estrellas en tales ctimulos

habran sufrido al menos un encuentro antes de que el ciimulo se haya dispersado.

Hay que destacar que la ecuacion 2.2 es una aproximacién que nos proporciona una
idea de la tasa de encuentros, y depende de la masa del objeto y de las propiedades del

cumulo, esto es, si son globulares o abiertos.

Una aproximacion de la tasa de encuentros para ctimulos abiertos, considerando
m.= 1 Mg, r,= 1pc, my=1Mg, my=800My ¥ 7pmin=300UA (Binney y Tremaine 2007),
seria de T.ne ~2.08x107anos; si el tiempo de vida del cimulo es entre 106 y 10® Janes,
K (2001), tendriamos 0.04 encuentros por estrellas por mega afo. Para cimulos glo-

bulares, tendriamos que si tomamos m,= 0.5M, r,= 1.5pc, my=1Ms, my=10000M
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Y Tmin=300UA (Binney y Tremaine 2007), obtenemos un 7.,. ~2.29x10%afios; conside-
rando que el tiempo de vida del cimulo es ~ 10° Janes, K (2001), tendriamos ~ 0.4

encuentros por estrella por mega ano.

Finalmente en las figuras 2.2 y 2.3 se muestran ejemplos de un ctimulo abierto (M11)
y de un cimulo gloublar (M13), donde se puede observar una clara diferencia fisica en

la densidad estelar y tamano de los ctimulos.

2.2.1. Cumulos Abiertos

Los ctmulos abiertos (CA) son grupos de estrellas que se formaron en la misma nube
molecular, las estrellas més brillantes de estos ctimulos suelen ser jovenes, masivas y
muy calientes. El mas pequeno de los cimulos abiertos contienen menos de una docena
de estrellas, por lo que la masa minima de un cimulo abierto es de aproximadamente 10
Mg. En el otro extremo, algunos de los cimulos abiertos més masivos son los antiguos,
tales como NGC 6791, con méas de 10 000 miembros, con masas tipicas cerca de una
masa solar. Los ctimulos estelares jovenes més poblados contienen miles de estrellas,
pero como sus estrellas més masivas son mucho més masivas que el Sol, la masa total

de algunos de estos ctimulos supera los 10*M .

soeT 2152 2406 2807 agia 5817 ELECS 17934 33826

FIGURA 2.2: Camulo Abierto M11, fotografiado con el telescopio 1.5m OAN Torres (2010).

Los tamanos de los CA se basan en la medicién del didmetro angular, esto es, el

tamano aparente del ciimulo medido de fotografia directa con un sondeo apropiado del
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cielo. Atin cuando la distancia al caimulo es bien conocida, el diametro angular no da una
dimensién lineal bien definida para el cimulo. En un calculo aproximado el CA tipico
oscila entre 4 y 5 pc de didmetro, pocos cumulos son mas del doble de este tamano, y
algunos son so6lo uno o dos parsecs de didmetro, pero la mayoria caen mas cerca de este
valor. El radio del ntcleo de los CA es probablemente alrededor de 1 pc, es decir, casi
lo mismo que los radios base tipicos de los cimulos globulares. Es importante destacar
que no existe una correlacion fuerte del tamano del cimulo con la edad, puesto que
entre otras pruebas se han encontrado ciimulos de los mas antiguos muy grandes pero
comparables a ciimulos jovenes, tampoco existe una relacion entre el tamano del ctimulo
y su ubicacion en el disco galactico, ni hay correlacion entre el tamano del cimulo y su

ubicacion galéctica o con el niimero de miembros.

Los ctiimulos abiertos, incluidas las asociaciones, grupos en movimiento y los grupos
integrados, pertenecen a la poblacion del disco de la Galaxia (estrellas de poblacion I).
Los camulos abiertos mas conocidos se encuentran a un par de kpc del Sol. Suponiendo

#/20 con 20 la

una distribucién perpendicular al plano galactico de la forma N o e~
longitud de escala. Para los cimulos con edades menores a 700 millones de anos es
cerca de 55 pc, mientras que los ctiimulos mayores tienen una altura de escala de 350
pc. Existe una correlacion clara entre [Fe/H| y el radio galactocéntrico, con las estrellas
mas pobres en metales situadas en el exterior del disco galactico. Los ctimulos abiertos
no muestran una tendencia sisteméatica de la metalicidad con la edad, en cada edad,
hay un amplio margen en la composicion, pero en promedio las mas antiguas son de

aproximadamente la misma composicion que los mas jovenes.

Los camulos abiertos son vulnerables a efectos destructivos de marea de la Galaxia y
encuentros con nubes interestelares; se han hecho estudios acerca de estas interacciones
obteniendo un tiempo de vida para estos cimulos de entre 10% y 10° afios (Spitzer 1958,
Spitzer y Harm 1958, Wielen 1977, Terlevich 1987). Estas escalas de tiempo dependen
tanto de la masa del ciimulo, como del radio, lo que provoca que la interacciéon dinami-
ca entre las estrellas jovenes (durante la vida del cimulo) pueda afectar la estabilidad
y movimiento orbital de los sistemas planetarios que se encuentren alrededor de sus
estrellas. Los encuentros estelares interesantes son los cercanos, ya que pueden pertur-

bar considerablemente la estructura dinédmica de los sistemas planetarios, produciendo
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orbitas muy excéntricas, altas inclinaciones y con ello disminuir la probabilidad de que
los planetas en estos sistemas sean habitables e incluso, produciendo la posibilidad de
que sean expulsados de su disco de origen y que vaguen como planetas errantes en el

ciamulo (Zapatero-Osorio et al. 2000).

Algunos de estos ciimulos son de gran interés astrobiologico porque poseen simili-
tudes en cuanto a las metalicidades, edades y masas estelares, con respecto al Sol, por
ejemplo, M 67 con un enrojecimiento E(B-V) de 0.5+0.01, metalicidad [Fe/H|=0.05+0.03,
o las Pléyades con 120 millones de afos y una metalicidad [Fe/H|=0 (Moraux et al.
2005). Las poblaciones estelares de estos cimulos varian dependiendo de la edad y las

masas (M67 por ejemplo, tiene una masa promedio 1.14 M,).

2.2.2. Cumulos Globulares

Un camulo globular (CG) es una agrupacion de estrellas viejas (con una edad 7 mayor
de 10 Ga) que se encuentra en la region del bulbo y el halo estelar de la Galaxia. La
determinacion precisa de la edad absoluta de los cimulos més antiguos sigue siendo un
problema cosmolégico dificil de alcanzar, sin embargo en trabajos como Walker (1992)
y Chaboyer (1995) se llega a una conclusion similar: la edad absoluta de los ctiimulos

globulares més viejos se encuentra en el intervalo de 11 a 21 Ga.

5474 BEGS 12349 15800 19284 22734 26785 29668 33120

FIGURA 2.3: Camulo Globular M13, fotografiado con el telescopio 1.5m OAN Torres (2010).
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En nuestra Galaxia, las propiedades de los cimulos globulares varian enormemente
de uno a otro, por ejemplo, en magnitud absoluta y la masa total, que van desde M
= -10.1 y Myp— 5 x 10°M,, hasta Myy,— -1.7 v My ~103 M.

La diferencia mas importante entre los ciimulos abiertos y los globulares es su fun-
cién de luminosidad ®(M) (que se define como la densidad numérica por pc® de estrellas
con magnitud absoluta M en el intervalo M y M + AM, Karttunen (1987)). Los cimu-
los globulares tienen una funcién de luminosidad gaussiana mientras que los ctiimulos

abiertos tienen una funcion de luminosidad mondédtona creciente hacia luminosidades
débiles (Fig. 2.4).
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FIGURA 2.4: Funcién de Luminosidad para ctimulos globulares y abiertos (Sidney van den Bergh y
Lafontaine 1984).

Debido a que los ciimulos son muy viejos, la mayoria de las estrellas alrededor de
0.8 M ya han evolucionado de la secuencia principal. Por lo tanto, un gran ntimero de
gigantes rojas son facilmente visibles en la mayoria de imégenes de los CG. Durante las
primeras etapas de la evoluciéon de un cimulo globular, la mayoria del gas y el polvo
ha desaparecido. El gas que queda es generalmente demasiado caliente para lograr
formacion estelar, asi, los CG son de edad avanzada, y las estrellas que los forman son
de poblacion II. Su densidad central oscila en el intervalo de 10~ a 10M /pc3, v en

promedio de 10*M, /pc® Benacquista (2006).
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Los CG, son considerados un laboratorio astrofisico para la exploraciéon de muchos
aspectos de la dindmica estelar, en particular la evolucién de los sistemas estelares
derivados de los efectos del problema de los dos cuerpos. Numerosos estudios (tanto
observacionales como numéricos) sugieren que los cimulos estelares podrian partir de
estructuras irregulares y por lo tanto fuera de equilibrio virial. Estos estudios conciernen
a camulos de baja masa, pero no es claro si son compartidas por los cimulos globulares

como las agrupaciones més masivas.

El halo estelar estd compuesto de cimulos globulares y estrellas de campo (estrellas
que no son miembros de cimulos). Las estrellas de campo a menudo se les refiere como
estrellas de alta velocidad ya que sus componentes de velocidad difieren significativa-
mente de las de las estrellas de la vecindad solar. La mayoria de los ctimulos globulares
y las estrellas de alta velocidad pueden alcanzar posiciones lejanas sobre y debajo del

plano galéctico.

Los ctiimulos globulares, poseen dos distribuciones espaciales, delineadas por la me-
talicidad. Los mas viejos (pobres en metales) cuyos miembros tienen [Fe/H| <-0.8 per-
tenecen a un halo esférico extendido, mientras que los cimulos mas jovenes con [Fe/H]

>-0.8 forman una distribuciéon mucho méas aplanada y pueden estar asociados con el
disco delgado Zinn (1985).

La Galaxia contiene al menos 150 ctiimulos globulares con distancias al centro galéc-
tico que van de 500 pc a 120 kpc. Aunque 144 de los camulos globulares se encuentran
dentro de un radio de 42 kpc del centro galactico, 6 camulos globulares se han encon-

trado entre 69 y 123 kpc del centro Galactico.

Mediante el método de detecciéon de planetas por microlentes gravitacionales apli-
cado al camulo globular M22 (NGC 6656) se descubrieron seis candidatos a planetas
errantes (Sahu et al. 2001). El descubrimiento de planetas errantes en camulos globula-
res apoya la idea de que los discos planetarios pueden ser destruidos por interacciones
gravitacionales debidas a encuentros estelares. Esto hace el presente trabajo relevante
ya que nos puede ayudar a entender bajo qué condiciones los sistemas planetarios po-
drian sobrevivir, o desintegrarse dando lugar a los planetas errantes o en el caso méas

dramatico desaparecer por una interacciéon violenta.
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Fundamentos Fisicos y Metodologia

Para tratar de resolver el problema de un encuentro estelar de forma analitica, a
primera aproximacion, podemos utilizar la aproximacion de impulso (valida cuando las
velocidades de las particulas que conforman el disco planetario son mucho mayores que

la velocidad relativa entre la estrella anfitriona y la estrella pasajera).

El problema que deseamos resolver estd descrito por la interacciéon gravitacional
entre dos cuerpos masivos y uno de masa despreciable comparada con estos dos, esto es
conocido como el problema de tres cuerpos restringido. En nuestro sistema interaccionan
especificamente dos cuerpos masivos (uno de masa my, que corresponde a una estrella
central y otro de masa ms correspondiente a una estrella pasajera) mientras que el tercer
cuerpo es de masa despreciable mg (donde mj3 corresponde al disco planetario ligado a la
estrella de masa m; y que esta conformado por particulas no autogravitantes o particulas
prueba). Es importante destacar que este problema solo se resuelve numéricamente dado

que las orbitas de las masas principales no son circulares.

Hacia el final del capitulo proporcionamos una descripciéon del codigo de los en-
cuentros estelares usado para resolver el sistema antes mencionado y planteamos los

parametros utilizados por el codigo para simular este encuentro.

19
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3.1. Campo Central

En el siguiente desarrollo (Goldstein 2002, Yépez 2007), por medio del formalismo de
Largrange se estudiaré el problema del campo central analizando el movimiento de dos
particulas que interaccionan por fuerzas conservativas las cuales dependen sblo de las
distancias entre ellas con r= |ry - 11|, para ello utilizaremos los teoremas de conservacion

para el momento lineal, angular y la energia.

Al interaccionar dos particulas en un campo central, éstas satisfacen la tercera ley
de Newton (Fi3 = —F9;) y la fuerza esta dirigida a lo largo de la linea que las une. Para
describir esto podemos escribir una funcion escalar para el potencial (donde la tinica
fuerza entre las particulas es debida a los gradientes del potencial), V= V(r), con r=|rs

- 11| la distancia entre las dos particulas. De aqui, el Lagraniano se puede ver como

E(rl,rg,fl,fg,t) :T—V(’f’) (31)

Donde generaremos seis grados de libertad (tres componentes del vector posicion

del centro de masa, méas tres componentes del vector diferencia) con lo que obtenemos:

L=T(R,7)—V(rr,..), (3.2)

donde R y r estan definidos como:

R = M7 (3.3)
mi + mo

r=ry—ry. (3.4)

Para resolver estas seis ecuaciones diferenciales de segundo orden, utilizaremos las
integrales de movimiento. Las tres componentes del momento lineal del centro de masa
(CM), la conservacion del momento angular y la energia mecénica total. Quedando
entonces la energia cinética como (Goldstein 2002, Yépez 2007),

my .o mo

T:7r1—|—7r§:7R2+

Fi

Si, (3.5)
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donde,
M = mi + mo, (36)
mi1me
= —\ 3.7
= (3.7)

son la masa total (M) y la masa reducida (u). Para seguir con nuestro analisis cambia-
remos el origen al CM, con lo que podemos escribir la energia cinética relativa (segundo

término de la ecuacion (3.5)) como

T = ) + (), (3.8)

donde 7'} y 7’5 son las velocidades de las particulas medidas desde el CM y estan dadas
por

mo ma

r y ry=———r. (3.9)

I'/l = -
mi + Mo myi + Mo

Una vez hecho este cambio debemos reescribir el Lagrangiano como (Goldstein 2002,
Yépez 2007),

LR Roxit) = SR+ ng V(). (3.10)

Dado que R=(X,Y,Z) son coordenadas ignorables del CM , las particulas estaran
en reposo o se moveran uniformemente, permitiendonos con ello prescindir del primer
término del Lagrangiano y por tanto al aplicar las ecuaciones de Euler-Lagrange obte-

nemos,

oc

om =" (3.11)
. docC
P oE = (3.12)

Al integrar la ecuacion (3.12) nos proporciona la trayectoria el CM:
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Xz' (t) = Xi,O -+ Vm‘,ot (313)

Obteniendo asi que el momento lineal del CM es una constante de movimiento que

nos da la libertad de resolver o ignorar tres grados de libertad (X,Y,Z),

P=MR= p1 + p2 =cte con p; =mty, Yy P2 = Mals. (3.14)

Con lo que finalmente tenemos la dinamica de una particula ficticia (ecuacion 3.15)
de masa p cuyo vector de posicion r (posicion relativa de las particulas), que, mediante

la solucion de la ecuacion (3.9) nos dara las posiciones de las particulas r} y r, medidas
desde el CM (Goldstein 2002, Yépez 2007),

L(r,F,1) = g# —V(r). (3.15)

En el campo central la torca es nula debido a que la direccion de la fuerza esta
alineada con el vector de posicion relativo y con ello el momento angular relativo es

constante, esto es:

N=rxF=0, y {=rXxp=cte= /(1. (3.16)

Con lo anterior podemos ver que r y p son L a i, = (¢/|¢]) por lo que r y v estan en
el plano L1y (i.e. el movimiento se efectiia en un plano constante) y dada la direccion del
momento angular éste elimina un grado de libertad mas (el angulo zenital), dejandonos

solo dos grados de libertad (las coordenadas de la particula de masa p en el plano).

Por simplicidad, para resolver estas ecuaciones consideraremos estos dos grados de
libertad como coordenadas polares en el plano, r y 6 (Goldstein 2002, Yépez 2007).

Dado este cambio de coordenadas debemos reescribir el Lagrangiano como

L(r,0,7,6,1) = g( 24 r202) — V(). (3.17)

Dado que (g—g) = 0, tenemos que 6 es una variable ignorable, lo que nos conduce
a que la magnitud del momento angular es constante permitiéndonos con ello eliminar

otro grado de libertad, esto es,
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Pp=—— y Py= w0 =cte =1, (3.18)

con f = #, se puede escribir # en términos de r. Para el ultimo grado de libertad debe-
mos recurrir al Lagrangiano £(r, 7, t), por lo que aplicando las ecuaciones de movimiento

de Lagrange a la ecuacion (3.17), se obtiene,

d, . o OV
E(,ur) — pro” + o= 0. (3.19)

Sustituyendo 6 = #, llegaremos a la expresion para F(r) (la magnitud de la fuerza
aplicada) y aparecera un término para la fuerza centrifuga la cual nos restringe al grado
de libertad r debido a que sblo observamos el movimiento en la coordenada relativa,

d 2 oV >
M —F—=0 = P —— = F(r). 3.20
St i = 5 = Flr) (3.20)

Finalmente para resolver esta tiltima ecuacion usaremos otra integral de movimiento,
la energia; ésto porque las fuerzas son conservativas (Goldstein 2002, Yépez 2007). Por
tanto la funcion de Hamilton se reduce a la energia ya que E, es una funciéon cuadratica

homogénea de las velocidades y derivables de un potencial escalar, entonces,

H=F-= gw + 207 + V(). (3.21)

la expresion anterior la podemos ver como

2

FV) =B V). (3.22)

)
E ==
e+ 5

2 2412

La expresion anterior nos indica la conservacion de la energia (Goldstein 2002,
Yépez 2007); considerando el tltimo término como el potencial efectivo (V.s(r) =
2 /2ur?+V (1)) que es el potencial debido a la fuerza aplicada y al potencial centrifugo.

Despejando 7 de la ecuacion (3.22) obtenemos,

o dr 2 12
== \/;(E —V(r) - 2W), (3.23)



Capitulo 3. Fundamentos Fisicos y Metodologia Santiago Torres
|

e integrando llegamos a:

(3.24)

L / " dr ’

o JHE - V() = o)

Tomando en cuenta r(t = 0)=rg. La solucion a la ecuacion 3.24 (Goldstein 2002,
Yépez 2007), es una cuadratura que nos da t en funcién de r y las constantes de
integracion E, (,rg, esta ecuacion puede ser expresada analiticamente en términos de
funciones conocidas o resolverse numéricamente, por lo que el problema con ésto queda

resuelto. Ahora si quisiéramos obtener r = r(t) invertimos la ecuacion (3.24) y al

sustituir en la ecuacion 6 = #, podemos calcular () por medio de la integracion

H(t)—éoz/:d@:f/ot dat (3.25)

o pr(t)’

Recapitulando, el problema de campo central tiene seis grados de libertad, los cuales

se van eliminando debido a que se cumplen varios teoremas de conservacion (momento
lineal total, la magnitud y direccién del momento angular y la energia mecéanica total)
pudiendo llegar con ésto a dos cuadraturas (ecuacion 3.24 y 3.25) que resuelven el
problema (Goldstein 2002, Yépez 2007).

3.1.1. Leyes de Kepler

Johannes Kepler (1571-1630), publicé en 1609 sus dos primeras leyes sobre el movi-
miento de los astros, basdndose en el anélisis de las observaciones de Tycho Brahe, diez
anos mas tarde publico su tercera ley; posteriormente Isaac Newton dio una justifica-
ciori matematica a estas leyes mediante sus ecuaciones de movimiento, la gravitacion
y el desarrollo del calculo diferencial e integral. En esta subseccién derivaremos estas
leyes (Goldstein 2002, Yépez 2007), utilizando como herramienta el anélisis del campo

central mencionado.
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Primera Ley de Kepler (Ley de las Orbitas)

El movimiento planetario en la antigiiedad se intentaba describir como una solucion
temporal, Kepler cambié radicalmente este concepto estudiando la 6rbita r=r(f) en

lugar de la trayectoria 7(t).

Considerando las ecuaciones 6 = # y 3.23 (Goldstein 2002, Yépez 2007); de la

primera expresion podemos obtener dt, sustituyendola en la segunda ecuacion,

dr  ur?* |2 (2
=\ g

). (3.26)

Para obtener la ecuacion de la orbita para el campo central con V(r) y con ello
obtener 6 = 6(r) y r = r(f) (Goldstein 2002, Yépez 2007), integramos la ecuacion

anterior considerando el cambio de variable u = 1/r,

(3.27)

/uo \/2uE 2#‘/ u2

Ahora considerando un potencial gravitacional en el sistema Sol(m,) — Planeta(ms)

y haciendo el cambio de variable o = Gmimg, sustituimos el potencial (V = —2 =

—au) en la ecuacion (3.27), obteniendo con ello

0 — 0y = (3.28)

/ Wl 2 '
\/ u é‘fu u2
Dado que queremos r=r(6) tenemos que desarrollar la ecuacion anterior que resulta ser

una funcién trigonométrica inversa:

Lu _
0 — 90 = COS_1<%). (329)
+ ==
o
Si tomamos ahora % = r se obtiene
2

(1+4/1+ 2E€ cos(0 — 6y))
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que comparando la ecuacion (3.30) con la ecuacion de una conica en coordenadas polares

y con foco en el origen (ecuacion 3.31), se puede ver que tienen la misma estructura,

To

Tl ecos(f —6y) (3:31)

r

La ecuacion (3.31) corresponde a la primera ley de Kepler (Goldstein 2002, Yépez
2007): los planetas se mueven en un plano con orbitas elipticas alrededor del Sol, con

el Sol en uno de sus focos. Donde la excentricidad esta dada por

2E(?
pa?

e=4/1+

(3.32)

Los valores de la energia y momento angular determinan la excentricidad y tipo de
oOrbita, a cada valor de la energia se le asocia un tipo de conica (3.33). Se tiene una

orbita abierta para F > 0 y cerrada para 0 > F > E,,;,.

e>1 = E>0 hipérbola

e=1 = E=0 parabola

e<l = E<O0 elipse

e=0 = E= _,t;_(zzj circulo (3.33)

Segunda Ley de Kepler (Ley de las Areas)

Para demostrar la segunda ley de Kepler nos ayudaremos del desarrollo para el cam-
po central (Goldstein 2002, Yépez 2007), especificamente a la ecuacion (3.18), que,

desarrollando queda

d 1 ,. 1,. /4
a(ifrze) — O = 57"29 = 2— = Cte, (334)
M

donde tenemos que el area barrida por el radio vector r es

1 dA 1 ,. /
dA - =T - _— = — 2 = — = . .
5" rdd = = =35 0 o cte (3.35)
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La ecuacién anterior estd fundamentada en la conservacion de la magnitud del mo-
mento angular, para todos los problemas de campo central V (r), donde el radio vector
barre dreas iguales en tiempos iguales, enunciado que corresponde a la segunda ley de
Kepler (Goldstein 2002, Yépez 2007).

Tercera Ley de Kepler (Ley de los Periodos)

Tomando la ecuacion 3.30 (Goldstein 2002, Yépez 2007), si colocamos el eje polar en
el eje de la elipse para 6y = 0, tal que se cumple r; = r(0 = 0) y ro = (0 = 7), el
semieje mayor de la elipse sera la semisuma de la menor y mayor distancia al foco, esto

es, 2a = ry + ro con lo que obtenemos,

To To

2a:7’1+7’2:1+6+1_6, (3.36)
dado que se conoce el valor para rg y e (rg = ﬁ—i ye = /1+ 2@%2) al sustiturlos
obtenemos el semieje mayor a = —55 y vemos también que b = av1 —e? = Z_f;’

lo que nos dice que hay una estrecha relacion entre los semiejes y la excentricidad.
Debido a que se conserva el momento cinético, la velocidad areolar (o de barrido)

resulta constante (segunda ley de Kepler) y esta dada por

a2 T o

Por medio de la ecuaciéon anterior, podemos obtener el area, A, de la orbita para el

dA 1
= ‘ (3.37)

periodo, 7, de un planeta al integrarla,

4 T/ lr
A:/ dA:/ —dt = —, 3.38
0 0 24 2 ( )

donde obtenemos que el area de la elipse es A = mab y por lo tanto podemos escribir el

periodo como,

2 Iz
T = —'u7ra ar onas \/E (3.39)
l \/ pa o)
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La ultima expresion satisface el enunciado de la tercera ley de Kepler (Goldstein
2002, Yépez 2007): el cuadrado de los periodos de los planetas es proporcional al cubo de
los semiejes mayores; dado que el periodo depende de la masa del planeta, considerando
que u es la masa reducida y @ = G(myms) podemos reestructurar la ecuacion (3.39) de

la siguiente forma

Q

T

VG(mms)  /G(m)

La ecuacion (3.40) corresponde a la conocida tercera ley de Kepler considerando
que la masa m; (correspondiente al Sol) es mucho mayo que msy (correspondiente a
cualquier planeta). Mediante la ley de gravitacion de Newton se reprodujeron las leyes
de Kepler, y con ello se describié el movimiento de los objetos celestes en un campo

gravitacional.

3.1.2. Aproximacién de Impulso

Una de las consecuencias de la segunda ley de Kepler, es la conservacion del momento
angular, esto se ve reflejado en las particulas regidas por un potencial gravitacional,
mantienen sus oOrbitas estables. Al momento de una interacciéon gravitacional con una
estrella pasajera, ésto facilmente deja de ser véalido y estas particulas sufren un cambio
en sus posiciones y momentos; en esta seccion describimos la aproximacion de impulso
(que mas adelante nos ayudara para calcular el cambio de las velocidades en la estrella
central). Es importante aclarar que en el momento de la interaccion estas particulas
sufren cambios en sus orbitas y por lo tanto en sus excentricidades e inclinaciones, sin
embargo, una vez que la estrella pasajera deja de perturbar al sistema, estas particulas

llegan a un equilibrio distinto (con érbitas perturbadas).

Para describir la aproximacion de impulso, tenemos que describir la dindmica de
una particula valiéndonos de las ecuaciones de movimiento de Newton. De la segunda
ley de Newton (F = m%), se obtiene la fuerza que siente una particula de masa m,
considerando que el cuerpo no sufre modificaciones en su masa (masa constante), de

esta forma el cambio en el momento lineal con el paso del tiempo, se debe al cambio
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de velocidad, esto es, a una aceleraciéon o una fuerza. Si ahora queremos describir la
cantidad de movimiento que tiene dicho cuerpo de masa m, tenemos que recurrir al
momento lineal (P = m%); dependiendo de su masa y/o su velocidad tendremos un
mayor o menor momento. Con estas definiciones la segunda ley de Newton se puede ver

Ccomo

_dp

F=—.
dt

(3.41)

Otro factor importante a considerar es el intervalo de tiempo en el que se aplica una
fuerza a una particula, este intervalo de tiempo nos dara la informacion de la fuerza (si el
cuerpo es sometido a ésta un tiempo largo, el cambio en el momento de la particula sera
mayor y para un tiempo corto el cambio en el momento serd menor), matematicamente

podemos verlo, si despejamos dP de la ecuacion anterior, obteniendo con ello:

dP = Fdt, (3.42)

Esta ecuacién es importante porque nos da la informacion del cambio del momento
de las particulas inducidas al momento de la interaccion con la estrella pasajera. Al
integrar la ecuacion (3.42), obtendremos el cambio en el momento (AP) de las parti-

culas,

ty
AP = / Fdt. (3.43)
t

La expresion anterior nos proporciona una definicion importante: el impulso (I); se
define como el impulso de la fuerza F dado un intervalo de tiempo dt (matematicamente
esto seria el area bajo la curva que genera un diagrama F vs t). Por tanto el impulso

es una magnitud vectorial y esta definido como

ty
I= / Fdt = AP. (3.44)
t;

Uno de los problemas con la relacion anterior es que la variaciéon de la fuerza en el

tiempo puede volverse complicada, este hecho nos lleva a introducir una fuerza promedio
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que varia en el tiempo (F,), la cual es una fuerza constante que proporciona el mismo
impulso a la particula que la fuerza F, actuando en el intervalo At. Por lo tanto, F,,

esta dada por

. [/ Fdt [ Fdt i

t;

Esta fuerza promedio nos conduce a la llamada aprorimacion de impulso. Esta apro-
ximacién supone que una fuerza dada que actua sobre la particula, lo hace en un tiempo

muy corto y su magnitud es mucho mayor que cualquier otra fuerza,

I=F,At=AP. (3.46)

3.1.3. Velocidad Circular y de Escape

La fuerza centripeta ejercida sobre una particula de masa m en una orbita de radio

r, con velocidad v,.,

F,=—°. (3.47)

Dado que la particula se encuentra bajo una fuerza gravitacional ejercida por la

estrella central,

p, - GMm (3.48)

r2

Para obtener la velocidad circular debemos igualar estas dos fuerzas; obteniendo con

ello:

Ve = G—M (3.49)

r

Si hacemos un anélisis del Hamiltoniano del sistema, podemos llegar a las ecuaciones

(3.33), las cuales nos proporcionan la informacion y tipo de orbita dependiendo de su
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energia. Para deducir la velocidad de escape debemos considerar el Hamiltoniano del
sistema e igualarlo a cero, esto para considerar la conservacion de la energia cinética y
potencial con lo que aseguramos que la velocidad de escape de la particula dependeréa

de la masa central, de la constante G y del radio de su orbita,

mv?  GMm
e (3.50)
2GM
v, = 6; . (3.51)

esta ultima expresion es la velocidad de escape de la particula de masa m.

3.2. Problema de 3 Cuerpos Restringido

Al inicio del capitulo mostramos las ecuaciones de movimiento para un problema de
dos cuerpos en un campo central. En esta seccion describiremos el problema de tres
cuerpos restringido circular (Tokoro 2002, Murray y Dermott 1999), el cual sugiere la
interaccion gravitacional entre tres cuerpos considerando que uno de ellos tiene un efecto
despreciable respecto a los otros dos. A pesar de que las 6rbitas de los planetas nos son
circulares el desarrollo del problema de tres cuerpos restringido nos da una aproximacion
razonable para ciertos sistemas y nos ayuda a la comprension cualitativa de dichas
interacciones que nos servird de referencia cuando se traten problemas mas complicados
como el que describiremos en este trabajo, donde interacciona gravitacionalmente una
estrella pasajera (con orbita hiperbdlica) con un sistema compuesto de una estrella

central de masa comparable a la pasajera, que contiene un disco de particulas de prueba.

Consideremos el movimiento de una pequena particula de masa despreciable (ms),
moviéndose bajo la influencia gravitacional de dos masas my y ms, suponiendo que las
dos masas se mueven en 6rbitas circulares con un centro de masa comun. El sistema se
encuentra en coordenadas cartesianas (x,y,z) y se le anexa un sistema de referencia cuyas
coordenadas son (a,b,c) como se muestra en la Fig. 3.1; en dicho sistema la coordenada

¢ es perpendicular al plano a-b a lo largo del vector de momento angular, mientras que
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el eje a pasa por la linea que une a las masas mayores a t=0. Una vez definidos los
ejes y el sistema coordenado podemos ver que las coordenadas de las dos masas estarédn

dadas por (a1, by, c1) v (ag, by, ¢2). La velocidad angular y una constante de separacion

se fija alrededor de su centro de masa.

o2

e it

FIGURA 3.1: Geometria del problema de tres cuerpos restringido.

Se define 1 = G(my + mg) = 1, considerando que m; > my y por tanto

_ Mo
= 3.52
= (3.52)

dado este sistema de unidades las dos masas son

p = Gmy, =

A Gm1 =1- IL_L, (353)
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pe = Gmy,
1
= ma,
my + mo

Donde p < 1/2. El sistema de coordenadas en el sistema inercial (a,b,c) y la ecuacion

de movimiento de la particula esta

dado por

mit = > F
G G
= M T (3.55)
1 T3
7= %(a—l—a,bl—b,cl—c>+%<a2—a,b2—b,02—c>, (3.56)
1 2
(a,b,¢) = %(al—a,bl—b,01—c)—i—%(ag—a,bg—b,cQ—c). (3.57)
i 2

Con el desarrollo anterior podemos obtener las ecuaciones de movimiento para

,by ¢ de la siguiente forma,

.. a; —a Ay — Q
a = s
H1 7’% 2 7’%
g bi=b o b—b
= 7’% H2 T% )
.. cCi1 — C Cyo — C
¢ = i o (3.58)
T T'a

En la Fig.3.1 podemos ver la

geometria del encuentro entre los objetos de este

problema y con ello dar una expresion para r%z,

(a1 —a)? + (b — b)* + (c1 — ¢©)?,

(ag — a)® 4 (by — b)* + (c3 — ¢)*. (3.59)
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Es necesario destacar que estas ecuaciones solo son validas para el problema ge-
neral de tres cuerpos, ya que no requiere ningin argumento sobre las dos masas. Si
consideramos que las dos masas se mueven en oOrbitas circulares, con la distancia entre
ellas fija y se mueven alrededor de un centro de masa comiin con velocidad angular
fija, debemos tomar el movimiento de la particula en el marco de referencia a-b rotado
uniformemente un angulo n en direccioén positiva, y donde (x,y,z) son las coordenadas
de la particula respecto al sistema que rota. Con estas consideraciones reescribimos las

ecuaciones anteriores como

ry = (o)’ +(y)°+(2)% (3.60)

Las coordenas (x,y,z) se pueden relacionar con (a,b,c) por medio de la siguiente
matriz de rotacion, obteniendo con ello las posiciones de las particulas en dicho sistema

de referencia

a cosnt —sennt 0 x
b|=|sennt cosnt Of|y]- (3.61)
c 0 0 1

donde n=1. Si ahora queremos encontrar las ecuaciones de las aceleraciones debe-
mos derivar la ecuaciéon anterior para obtener sus velocidades y posteriormente con la

segunda derivada obtener sus aceleraciones,



a cos nt —sennt 0
b = sennt cosnt O
¢ 0 0 1

= y sen nt 4y cos nt + xn cos nt —yn sen nt |,

a cosnt —sennt 0
b = sennt cosnt 0
¢ 0 0 1
a cosnt —sennt 0
b = sennt cosnt 0
¢ 0 0 1

z

T
y|+
z

T —ny
Y+ nx

z
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—n sen nt
n cos nt

0

2

T —2ny —n°x

i+ 2ni — nly

z

T cos nt —y sen nt —xn sin nt — yn cos nt

—n cosnt 0 x
nsennt 0 vl
0 0 z
(3.62)
(3.63)

En la matriz anterior el término nz y ny es llamado aceleracion de Coriolis y

n’x y n*y corresponde a la aceleracion centrifuga. Si ahora sustituimos las posicio-

nes a,b,c con sus respectivas aceleraciones en las ecuaciones (3.58) obtendremos un

conjunto de aceleraciones que se podran escribir como el gradiente escalar de la funcion

U,

(& — 2ngy — n*z)cos nt — (jj — 2nd — ny)sen nt =

[ T — T Ty —T
1

7’%+M2 T3
(& — 2ny — n?
[ T4 —T To— T
1

7’{’4‘#2

T3

3 ] cos nt + [ﬁ

H1

1

z=-[“—§+

+ /@r;”} ysen nt,

3 } sen nt + {M—; + ugrg’} ycos nt,
Ty

T

“—5} 2. (3.66)

Ty

(3.64)

x)sen nt — (jj — 2nd — n’y)cos nt =

(3.65)
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T—2ny = ou

Yy = 8$ )
ij— 2ni = g—g,

. ou

donde U= U(x,y,z) esta dado por:
2
gy B 2
U—2(x +y)+r1+r2. (3.68)

En la tltima expresion el término x? + y? es el potencial centrifugo y el término
1/r1 y 1/ry es el potencial gravitacional. Con el desarrollo anterior obtuvimos las ecua-
ciones de movimiento para el problema de los tres cuerpos restringido tomando en
cuenta que el desarrollo anterior se tomo con condiciones simples que permiten redu-
cir y resolver el problema mas facilmente y es claro que con condiciones distintas las
ecuaciones se vuelven mas complicadas y es necesario recurrir a herramientas numéricas

para resolver el problema.

3.3. Codigo de los Encuentros Estelares

El codigo de encuentros estelares (CEE) empleado para este trabajo Pichardo (2006),
esta construido en fortran, es 3D y usa un integrador Bulirsh-Stoer (que nos da un error
relativo maximo antes del encuentro en las integrales de energia y de momento angular

de 10713 y 107 respectivamente, en simulaciones de un millén de afios).

Este reproduce un disco frio de escombros (esto es, planetas, asteroides y cometas)
en forma de un sistema de particulas de prueba las cuales se encuentran en un principio
sometidas a una fuerza gravitacional proveniente de la estrella central. Este sistema se
somete a la presencia de una fuerza mas que perturba el sistema Sol-disco, proveniente
de una estrella “pasajera”’, convirtiéndose en un problema de tres cuerpos restringido,
ya que el tercer cuerpo (disco de particulas de prueba) no ejerce una perturbacion sobre

los otros dos.
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Se corren diferentes fases para cada orbita. La distribucion radial de las érbitas va
como a X n_%, donde a es el semieje mayor de la 6rbita de la particula, y n es el nimero
de orbita. Las trayectorias estelares son hiperbolicas; con lo anterior se resuelven las
ecuaciones de movimiento en el sistema de referencia de la estrella central. El cédigo
calcula las caracteristicas orbitales principales, tales como la excentricidad, semiejes
mayores y menores, pericentros, apocentros e inclinaciones orbitales de las particulas

prueba después de la interaccion con la estrella pasajera dejando toda la informaciéon

dindmica de la perturbacion.

. Estrella Central

@  Estrella Pasajera

- Disco Protoplanetario

Plano Tangente en el punto
de méxima aproximacion

Maxima aproximacion

7
L

FIGURA 3.2: Geometria de los encuentros estelares. El angulo acimutal con respecto al disco ¢ esta
en el intervalo de 0° a 360°, el angulo polar € con respecto al disco, se encuentra en el intervalo de -90°
a 90°, y el angulo « se encuentra entre el plano de la 6rbita de la estrella pasajera y el eje de simetria

del disco planetario, este toma valores de 0° a 90° (Jiménez-Torres et al. 2011).
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La geometria de los encuentros estelares se presenta esqueméticamente en la figura
3.2. Los parametros dinamicos involucrados durante un encuentro estelar (discutidos a
detalle en la siguiente subseccion) son la distancia de maximo acercamiento de la estrella
perturbadora con la estrella central del sistema planetario, la velocidad y masa de la
estrella pasajera, asi como la direccion de entrada de la estrella perturbadora (prograda
o retrograda). Para estos encuentros hemos considerado tres angulos: El 4ngulo acimutal
con respecto al disco, que hemos llamado ¢ y esté en el intervalo de 0° a 360°, el angulo
polar 6 con respecto al disco, que se encuentra en el intervalo de -90° a 90°, y el angulo
a que es el angulo entre el plano de la 6rbita de la estrella pasajera y el eje de simetria

del disco planetario que esta en el intervalo de 0° a 90° (Jiménez-Torres et al. 2011).

Es importante resaltar, que el problema planteado en este trabajo sugiere una so-
lucion completamente numérica, debido a que las herramientas analiticas no logran

proporcionar una solucién completa o exacta.

La aproximaciéon de impulso nos proporciona una solucién a este problema soélo si
consideramos que las velocidades de los cuerpos del disco planetario son mucho menores
que las velocidades de las estrellas, caso que sblo ocurre en el cimulo estelar del centro
de la Galaxia. Para fines de este trabajo en el que estudiaremos estos encuentros en
cimulos abiertos y globulares las velocidades de los encuentros son alrededor de 4km/s
y los discos abarcan distancias ~ 70U A; mientras que los cuerpos en un disco planetario
tienen velocidades del orden de 50km/s (~ orbita de Mercurio) para regiones internas y
~ 3 km/s para regiones externas (~ o6rbita de Saturno, Jiménez-Torres et al. 2011), por

lo que esta aproximacion deja de ser valida para ambientes como los cimulos estelares.

Por otra parte si quisiéramos describir el problema como de 3 cuerpos restringido,
s6lo hay un caso que pudiera ser compatible, este es el circular pero dado que las érbitas
de las estrellas son hiperbdlicas es otra vez invélido. Es por esto que para dar solucién

a los encuentros estelares es necesario recurrir a un c6digo numérico.
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3.3.1. Parametros

Para poder reproducir de manera mas precisa los encuentros estelares por medio del
codigo antes mencionado, es necesario, dar una serie de parametros que se ajusten al
ambiente en el que se trabajard. Para fines de este trabajo necesitamos las siguientes

propiedades:

1.-Masa de la estrella central: dado que nuestro interés es en estrellas de muy baja
masa, haremos simulaciones numéricas con un intervalo de masas de [0.013 - 0.075| M,

para las enanas cafes y un intervalo de [0.08 - 0.60]| M, para las enanas rojas.

2.-Masa de la estrella perturbadora: la masa de la estrella perturbadora depende

de la masa promedio del cimulo estelar que se estudia, es decir, si es abierto o globular.

3.-Dispersion de velocidades: la dispersion de velocidades tipica en ctimulos es-
telares esta entre 1-3km/s para ctmulos abiertos y entre 5-15km/s para camulos glo-

bulares.

4.- Tiempo de interaccién: esto es el tiempo de interaccion de la estrella pasajera
con el sistema planetario que en el codigo esta fija en un lapso de 10000 anos, suficiente

para representar la interaccion y darle tiempo para estabilizarse al sistema.

5.- Disco: el radio del disco planetario alrededor de la estrella central depende del
tipo de estrella que se este analizando, por lo que para estrellas enanas cafés serd mas

pequeno comparado con el disco de las estrellas enanas rojas.

6.- Angulos de interacciéon: éstos definen la geometria del encuentro estelar. Por
simplicidad tomaremos a el dngulo acimutal con respecto al disco como ¢= 0 (por
simetria), al d&ngulo polar con respecto al disco como =45 y al angulo entre el plano

de la orbita de la estrella pasajera y el eje de simetria del disco planetario como a=45.

7.-Distancia de maxima aproximacion: este parametro define la distancia a la
cual seré el encuentro entre la estrella pasajera y el sistema planetario (estrella central y
disco de particulas). Se realizaron una serie de simulaciones con las siguientes distancias
de maxima aproximaciéon: 1000, 500, 300, 200 y 100 UA.
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Capitulo 4
Simulaciones en Ctimulos Abiertos

Los encuentros estelares distantes generalmente no perturban a las 6rbitas compactas
y circulares de los sistemas planetarios, sin embargo, los encuentro estelares cercanos
pueden perturbar de manera considerable la estructura dinamica de los sistemas plane-
tarios produciendo 6rbitas muy excéntricas, lo cual provocaria que planetas con estas
caracteristicas serfan més propensos a ser separados de sus estrellas centrales, dando

origen a planetas errantes en ctimulos estelares jovenes.

En este capitulo se muestran los resultados de las simulaciones realizadas con el
codigo de los encuentros estelares para estrellas de muy baja masa (enanas cafés y
rojas) en cumulos abiertos. Para este propoésito utilizamos una serie de pardmetros que

se describen a continuacion:

1. Masa de la estrella central: para estrellas enanas cafés el intervalo de masa es
[0.013 - 0.075] M, para estas simulaciones tomaremos el limite superior, es decir,
0.075Mg, ésto dado que son mas abundantes en ctimulos estelares. Para el caso
de enanas rojas, el intervalo de masa es [0.08 - 0.6] M, por otro lado se sabe
que la masa promedio de estrellas en cimulos abiertos es de 0.5M, (Mints et al.
2007), que corresponden a enanas rojas por lo que tomaremos esta masa para las

simulaciones.

2. Masa de la estrella perturbadora: dado que las estrellas més abundantes en
ctumulos abiertos son enanas rojas con una masa promedio de 0.5M, tomaremos

esta masa para los encuentros con enanas cafés y rojas.

43
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3. Dispersiéon de Velocidades: la dispersion de velocidad tipica de los cimulos
abiertos esté entre 1-3km/s. Para estas simulaciones tomamos 3 km/s, velocidad

tipica en estos ambientes (Mints et al. 2007).

4. Tiempo de interaccion: se calcula la interaccion de la estrella perturbadora
con el disco planetario hasta un lapso maximo 10,000anos, centrando a 5000 anos

el instante de interaccion.

5. Disco: dado que las estrellas enanas son poco masivas, sus discos planetarios tie-
nen radios pequenos ~20-80 UA (Bate et al. 2003). Para las estrellas enanas cafés
se tom6 un intervalo del disco [0.1 - 60] UA, mientras que para las enanas rojas
se trabajo con [0.5 - 70] UA. Para estas simulaciones el disco estuvo conformado

por 2500 particulas prueba.

6. Angulos de interacciéon: se tomaron ¢— 0, #=45 y a—=45 por la simetria del

encuentro.

7. Distancia de maxima aproximaciéon: Se realizaron experimentos para: 1000,
500, 300, 200 y 100 UA.

En este trabajo se tomaron los pardmetros dinamicos de los ctimulos con valores pro-
medio, lo cual implica que las simulaciones cambiaran su resultado si se usan valores

reales proveniente de las observaciones para un ciimulo en especifico.
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4.1. Dinamica de Discos Planetarios en Enanas Cafés

en Cumulos Abiertos

Para las simulaciones con enanas cafés se utiliz6 la masa de la estrella central de
0.075M,, la cual corresponde a una estrella enana café, el disco planetario se tomd
de 0.1 a 60 UA, esto debido a que la estrella central posee muy poca masa provocando
con esto que las dimensiones del disco se reduzcan, los demas pardmetros se dejaron tal

y como se describen al comienzo de este capitulo.

Utilizando la ecuaciéon 2.2, se puede hacer un calculo aproximado para la tasa de
encuentros estelares para un encuentro entre una enana café y una enana roja, con-
siderando los parametros mencionados en el capitulo 2, seccién 2.2, para r,,;,=1000
UA obtenemos una tasa de 1.08x107afios lo que nos dice que la estrella tendria 0.09
encuentros por mega ano. Para un 7,,;,, =500 UA se tendrian una tasa de 2.17x107anos,
es decir, 0.04 encuentros por mega ano y ~ 4 encuentros en toda la vida del ctiimulo.
Para un encuentro a 300 UA la tasa de encuentros estelares seria de 0.02 encuentros
por mega ano lo que nos lleva a ~ 2.7 encuentros a lo largo de la vida del ctimulo.
Para un r,,;,,=—200 UA obtenemos una tasa de 0.01 estrellas por mega ano y un total
de encuentros de ~ 1.8. Finalmente a 100 UA la tasa de encuentros es muy baja por
mega afio, siendo de solo 9.2x107% encuentros por mega afio y ~ 0.9 encuentro a lo
largo de la vida del camulo. Cabe destacar que estos célculos son aproximados ya que
para un valor mas concreto se deben utilizar los valores especificos del cumulo que se

desea analizar.

En la Fig. 4.1 podemos observar qué tan dréastico puede ser el cambio en un sistema
planetario cuando éste interacciona con estrellas de la vecindad estelar. Dejandonos ver
qué tan vulnerables pueden ser los discos planetarios al tener encuentros a distancias
muy cercanas con estrellas de masa similar a la del sistema planetario en cuestion. Las
particulas més afectadas en estas interacciones son las de la periferia del disco las cuales
a partir de encuentros a 300 UA salen expulsadas de su sistema planetario obteniendo

orbitas con excentricidades muy altas y grandes inclinaciones en el mejor de los casos.
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Disco Inicial 1000 UA (MA) 500 UA (MA) 300 UA (MA) 200 UA (MA) 100 UA (MA)
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Orbitas antes y después del encuentro

FIGURA 4.1: Disco planetario antes (columna 1) y después (columnas 2-5) de la interaccion con la
estrella pasajera para una distancia de maxima aproximacion (MA), esto es, rp= 1000, 500, 300, 200
y 100 UA.

Para un pardmetro de 1000 UA, podemos ver en las figuras 4.1 y 4.2 que la per-
turbacion de la estrella pasajera es despreciable, ya que no hay un cambio en las ex-
centricidades o inclinaciones de las particulas prueba dejando al disco planetario sin

cambios.

YN A

vnz



4.1. Dinamica de Discos Planetarios en Enanas Cafés en Ciimulos Abiertos

1000 UA (MA) 500 UA (MA) 300 UA (MA) 200 UA (MA) 100 UA (MA)
1 1T T T T T 1T T 17T T T°T 1T 17T T T T 1T 17T T T 17T 17T 17T T T 17T
08 - 4 4 1 4 e
i gt |
L 4 ol e L S i
06 1’%’?12? ’ 3
" poux s
04 + + : 48
Q
: a8
02+ + 4 i
e e e I e 1
80 - -+ -+ 15
70+ + —+ 15
60 - T -+ 18
50 - -+ —+ 19
40 - T T o x:f L _'ll “a
0 + I R R T 15
R I D L
wf + FATIT o B 18
10 F —+ + 412
0 ISR OO NV S o R | - 1 | | 1 1 1 | |
L L A A | 1 I L L L
— ‘*’l —_ —— — - 5
L 1 4 1 J1e
5
- 4 4 = 2 )“1_ - E
E
_ T T T ? e XXX E o ¥ X " 2
- 4 up 4 4 Trret e xi
80 I I A I I A A 1 | | | | I N A N O | I A N |
1T 1T 1T 1T T 1T 1T 1T 1T T, T T T 1T 1 1 T T T & T 1 T T 1 d LI
0F -+ - -+ —+ . .
60 - AT T T -+ = 1>
50 - o + T+ -+ -+ 2 1
40 - -+ T T+ -+ ) ol
L 4 4 4 4 Jc
30 5
20 - + —+ + + e
10 T T T -+ E
I I A S | | N Y Y | I S A | I A | [ A N |
0 10 20 30 40 50 60 70 80 Semieje mayor (UA)
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FIGURA 4.2: Parametros orbitales resultantes después de la interaccion. Las columna nos muestran
las distancias de maxima aproximacion (MA), esto es, rp= 1000, 500, 300, 200, y 100 UA. Mientras
que los renglones nos muestran los resultados para la excentricidad, inclinacién, perihelio y afelio de

las particulas después de la perturbacion.

Cuando la estrella pasajera interacciona con el disco planetario a 500 UA, se puede
ver que existe una pequena perturbacion a las particulas del disco, especialmente las
que se encuentran entre 50 y 60 UA ya que alcanzan excentricidades de hasta 0.2. Pero

la perturbacion sigue siendo practicamente despreciable.
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La perturbaciéon de una estrella de masa de 0.5M que pasa a 300 UA del disco de
una estrella de 0.075M, afecta a las particulas que se encuentran en el intervalo de
30-60 UA, obteniendo excentricidades de hasta 0.7 e inclinaciones de 35 grados, como se
puede apreciar en las figuras 4.1 y 4.2. Por otro lado las particulas que se encontraban
en la periferia del disco son eyectadas a més de 100 UA, lo cual nos dice que si una
estrella enana roja perturba el disco de una enana café a 300 UA las particulas en la
periferia podrian formar un cinturéon de Kuiper para dicho sistema mientras que las
particulas que se encuentren en el intervalo de 0.1 a 25 UA, no sufren cambio en los

parametros orbitales.

Los resultados obtenidos para 300 UA, muestran que a esa distancia hay una per-
turbacion considerable en el disco planetario, por lo que para paradmetros mas pequenos
la perturbacion se vuelve considerable. Para una distancia de maximo acercamiento de
200 UA, podemos observar en las graficas anteriores que las particulas sufren cambios
severos en sus parametros orbitales llegando a tener excentricidades de alrededor de 0.8,
similares o incluso mayores que las de los objetos tipo Sedna del Cinturén de Kuiper.
Esta perturbacion eyecta particulas fuera del sistema con inclinaciones cerca de los 50

grados y apoastros mayores a 100 UA.

Las condiciones iniciales para este disco planetario van de 0.1 a 60 UA. Por las ca-
racteristicas de esta interaccion, se espera que la perturbacion por una estrella pasajera
con una masa mucho mayor que la de la estrella central, cause resultados catastroficos
en el disco planetario. Lo que se observa en las figuras anteriores es que, efectivamente,
la perturbacion es tan grande que muchas particulas se pierden, o son eyectadas fuera
del disco planetario a distancias mucho mayores de 100 UA; otras tantas alcanzan ex-
centricidades cerca de 1 e inclinaciones de casi 60 grados. Sin embargo, en un radio de
hasta 10 UA, las particulas no sufren cambios significativos en su érbita y se mantienen
relativamente estables, lo que resulta interesante dado que las regiones donde se locali-
zan los exoplanetas encontrados actualmente, no van mas alla de 5 UA, ésto significa
que aun con una interaccion a 100 UA en enanas cafés inmersas en ciimulos abiertos,

éstas podrian albergar un disco planetario que pudiera dar origen a planetas estables.
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4.2. Dinamica de Discos Planetarios en Enanas Rojas

en Cumulos Abiertos

Para las simulaciones con enanas rojas en cimulos abiertos se cambiaron algunos de los
parametros que utilizamos para las anteriores simulaciones, como el tamano del disco,
que para este caso se tomo de 0.5 a 70 AU y la masa de la estrella central, la cual

corresponde a una enana roja (0.5Mg).

Valiendonos de la ecuacion 2.2, un calculo aproximado para la tasa de encuentros
estelares para un encuentro de enanas rojas con 7,,;,=1000 UA y considerando los para-
metros mencionados en el capitulo 2, seccién 2.2, obtenemos una tasa de 6.25x10%amos
lo que nos dice que la estrella tendria 0.1 encuentros por mega ano. Para un 7,,;,=500
UA se tendrian una tasa de 1.25x107afios, es decir, 0.08 encuentros por mega ano y ~ 8
encuentros en toda la vida del ciimulo. Para un encuentro a 300 UA la tasa de encuen-
tros estelares serfa de 0.04 encuentros por mega ano lo que no lleva a ~ 4 encuentros
a lo largo de la vida del camulo. Para un r,,;,,=200 UA obtenemos una tasa de 0.03
estrellas por mega ano y un total de encuentros de ~ 3. Finalmente para 100 UA la tasa
de encuentros es muy baja por mega ano siendo de solo 0.01 encuentros por mega ano
y ~ 1 encuentro a lo largo de la vida del cimulo. Cabe destacar que estos calculos son
aproximados ya que para un valor mas concreto se deben utilizar los valores especificos

del ciimulo que se desea analizar.

En la Fig. 4.3 se muestran las orbitas de las particulas prueba del sistema plane-
tario, comenzando en la columna uno con el disco inicial de particulas, es decir, sin
perturbacion, mientras que de la columna dos a la cinco se muestra el disco perturbado
a cinco distancias de maxima aproximacion mencionadas anteriormente, pudiendo tam-
bién observar la proyeccion el disco en el plano X contra Y y X contra Z. En la Fig. 4.3
se muestra el cambio de los pardmetros orbitales como resultado de las interacciones

con una enana roja para distintos acercamientos.

Se puede apreciar en la Fig. 4.3 que la perturbacion al disco de enanas rojas (ER)
con estrellas de igual o menor masa, no afecta mucho la dindmica de sus particulas
puesto que los cambios en éstas comienzan a partir de interacciones a 200 UA como

maximo acercamiento; que a diferencia de las enanas cafés comienzan entre 500 y 300
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UA. Lo que nos dice que las ER tiene mayor resistencia ante perturbaciones de este

tipo.

Disco Inicial

1000 UA (MA)

500 UA (MA)

300 UA (MA)

200 UA (MA)
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|

100 UA (MA)

I
i
8]

vNn A

S8 o82838

vnNnz

-80-60-40-20 0 20 40 60 80

FIGURA 4.3: Disco planetario antes (columna 1) y después de la interaccion con la estrella pasajera

(columnas 2-5) para una distancia de maxima aproximacion (MA), esto es, rp= 1000, 500, 300, 200 y

100 UA.

Los parametros orbitales (excentricidad, inclinacion, pericentro y apocentro) no su-
fren grandes cambios hasta una aproximacion de 200 UA donde las particulas alcanzan
altas inclinaciones y excentricidades. Pero aun con estos cambios a este parametro de
interaccion la mayor parte del sistema permanece sin grandes cambios en sus érbitas

(de 0.5 a 40 UA) y no es sino hasta una interaccion méaxima de 100 UA que la mayor

Orbitas antes y después del encuentro para Enanas Rojas en Climulos Abiertos

parte de las particulas prueba tienen modificaciones significativas en sus oérbitas..
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FIGURA 4.4: Parametros orbitales resultantes después de la interaccion. Las columna nos muestran
las distancias de maxima aproximacion (MA) con rp= 1000, 500, 300, 200, y 100 UA. Mientras que
los renglones nos muestran los resultados para la excentricidad, inclinacién, perihelio y afelio de las

particulas después de la perturbacion.

Para una interaccion entre enanas rojas de masas iguales (0.5My) a 1000 UA la
perturbacion sobre el disco es nula. Las particulas prueba préacticamente no sufren

cambios en los pardmetros orbitales.
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De las figuras 4.3 y 4.4 se puede ver que los resultados son muy similares para 500
UA y 1000 UA, esto es, el sistema planetario resiste la interacciéon con una estrella

pasajera a 500 UA sin afectar los parametros orbitales de sus particulas.

Para una distancia de maximo acercamiento de 300 UA, las figuras anteriores mues-
tran que el efecto de la estrella pasajera sigue siendo despreciable. Claramente la inter-
accion a esta distancia afecta solo ligeramente a las particulas que se encuentran entre
65 v 70 UA. Este es un resultado interesante dado que, si a una distancia de 300 UA
no existe un perturbacion significativa sobre el sistema planetario, ésto implica que en
general para este tipo de estrellas en cimulos abiertos la interaccion gravitacional entre
estrellas vecinas no es determinante en la dinamica y evolucion del disco de planete-
simales al momento de la formacion de planetas puesto que en un ctimulo abierto las
estrellas se encuentran muy distantes entre si y la tasa de encuentros estelares a lo largo

de la vida del camulo es pequena para distancias menores de 300 UA (~ 1 —4).

Cuando la estrella pasajera se aproxima a 200 UA del disco planetario comienza
haber un cambio significativo en los parametros orbitales. En particular, las particulas
que estan en el borde del disco llegan a alcanzar excentricidades de hasta 0.5, inclina-
ciones de 40 grados y son eyectadas hasta 100 UA. Entre 0.5 y 20 UA, las particulas

no sufren cambio alguno.

Como vimos en las simulaciones anteriores, para interacciones gravitacionales entre
enanas rojas, los efectos comienzan a ser considerables a partir de 200 UA y llegan a ser
severos a 100 UA, donde las particulas alcanzan excentricidades de casi 1 e inclinaciones
de hasta 50 grados para las particulas del borde del disco. Este efecto se extiende desde
20 UA hasta el final del disco a 100 UA, distancia a la cual muchas particulas son

incluso eyectadas fuera del sistema.

El efecto de interacciones gravitacionales entre enanas rojas en cimulos abiertos
puede entonces considerarse ligero, esto, debido a que las estrellas estan muy distantes
entre si ya que la tasa de encuentros a distancias muy cercanas es aproximadamente de
3 encuentros a lo largo de la vida del ciimulo. Estos ambientes Galéacticos permitirian,

en principio, la evoluciéon de discos planetarios.
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4.3. Discusion de Resultados

En las simulaciones anteriores pudimos ver el efecto causado en los discos planetarios
por enanas rojas debido a interacciones gravitacionales con las estrellas més abundan-
tes en los ciimulos abiertos las enanas cafés y rojas. Este efecto sélo causé resultados

considerables a aproximaciones de la estrella pasajera muy cercanas.

Para enanas cafés un resultado significativo en la dindmica de sus particulas solo se
veria reflejado a interacciones del orden de 300 UA, que haciendo un calculo aproximado
con valores promedio del cimulo obtendriamos alrededor de 2 encuentros a lo largo de
la vida del camulo; esto es razonable ya que las densidades son muy bajas y la distancia
de las estrellas en su periferia muy distante. En el caso de las enanas rojas el resultado es
similar pero al tener més masa y distintas propiedades estelares que las enanas cafés, su
resistencia a estas interacciones es mayor, teniendo cambios en sus parametros orbitales
a partir de 200 UA distancia a la cual se obtendrian alrededor de 3 encuentros a lo

largo de la vida del camulo.

Estos resultados nos proporcionan informacion muy valiosa para el estudio de la
astrobiologia y la evolucion estelar, puesto que la mayor parte de planetas encontrados
en otras estrellas proviene de estrellas de muy baja masa y ambientes como los ctimulos
abiertos que tienen propiedades similares al ambiente solar. Con lo que el desarrollo de

sistemas planetarios en estos lugares favorece a estas estrellas.






Capitulo 5
Simulaciones en Ctimulos Globulares

El descubrimiento de planetas alrededor del pulsar PSR 1257-+12 sugiri6 que los siste-
mas planetarios pueden ser detectados alrededor de pulsares encontrados en ctiimulos
globulares. Los periodos de vida de estos sistemas se ven afectados por las perturba-
ciones ocasionadas por los pasajes estelares, estos tiempos de vida son comparables o
inferiores a los tiempos de vida de los pulsares. A pesar de que los camulos globulares
poseen baja metalicidad se han encontrado sistemas planetarios alrededor de pulsares
(Beer et al. 2004) y la formacion de planetas en estos ambientes se debe principalmente

a la interaccion gravitacional con una estrella pasajera.

En este capitulo mostraremos los resultados de las simulaciones realizadas con el
codigo de los encuentros estelares para estrellas de muy baja masa (enanas rojas y

cafés) en cimulos globulares. Para ello hemos considerado los siguientes parametros:

1. Masa de la estrella central: Para estrellas enanas cafés el intervalo de masas
es [0.013 - 0.075| M, para estas simulaciones tomaremos el limite superior, es
decir, 0.075My, esto porque son més abundantes en ctimulos estelares. Para el
caso de enanas rojas el intervalo de masas es [0.08 - 0.6] M. Dada la abundancia
de enanas rojas en la galaxia, se conoce que la masa tipica de estas estrellas es

0.5Mg (Mints et al. 2007) por lo que tomaremos esta masa para las simulaciones.

2. Masa de la estrella perturbadora: Se trabajo con una masa de 0.5M, para

los encuentros con enanas cafés y rojas.

25
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3. Dispersiéon de velocidades: La velocidad de dispersion tipica en los cimulos
globulares oscila entre 5 - 10km/s. Para estas simulaciones tomamos 8km/s ya

que esta velocidad es més comun en estos ambientes (Mints et al. 2007).

4. Tiempo de interaccion: El codigo esta estructurado para que la interaccion de

la estrella perturbadora con el disco planetario sea en un lapso de 10,000anos.

5. Disco: Dado que las estrellas enanas poseen poca masa, sus discos planetarios
tienen radios pequenios ~20 - 80 UA dependiendo la masa (Bate et al. 2003). Para
las estrellas enanas cafés se tomo6 un intervalo del disco [0.1 - 60] UA, mientras
que para las enanas rojas se trabajo con [0.5 - 70] UA. El disco estuvo formado

por 2500 particulas prueba.
6. Angulos de interacciéon: Se tomo6 ¢= 0, #=45 y a=45.

7. Distancia de maxima aproximacién: Se realizaron experimentos para: 1000,

500, 300, 200 y 100 UA.



5.1. Dinamica de Discos Planetarios en Enanas Cafés en Ctumulos Globulares

5.1. Dinamica de Discos Planetarios en Enanas Cafés

en Cumulos Globulares

Para estas simulaciones se utilizaron practicamente los mismos parametros que para
las simulaciones de enanas cafés en cimulos abiertos, con la diferencia de que en este
caso, la dispersion de velocidades es mucho mayor para ambientes como los ctimulos

globulares (~ 8km/s), lo que genera cambios significativos en las simulaciones.

Utilizando la ecuaciéon 2.2 y lo parametros mencionados en la seccion 2.2 | se puede
hacer un calculo aproximado para la tasa de encuentros estelares para un encuentro de
enanas cafés, para 7m,;»—1000 UA obtenemos una tasa de 1.1x10%afos lo que nos dice
que la estrella tendria 0.9 encuentros por mega ano. Para un 7,,;,=500 UA se tendrian
una tasa de 2.3x10%anos, es decir, 0.4 encuentros por mega ano y ~ 418 encuentros en
toda la vida del camulo. Para un encuentro a 300 UA la tasa de encuentros estelares
serfa de 3.9x10° encuentros por mega aiio lo que no lleva a ~ 250 encuentros a lo largo
de la vida del ctimulo. Para un r,,;, =200 UA obtenemos una tasa de 5.9x10% encuentros
por mega ano y un total de encuentros de ~ 160 para lo largo de la vida del ctimulo.
Finalmente a 100 UA la tasa de encuentros es muy baja por mega afio siendo de solo
1.19x107 encuentros por mega ano y ~ 84 encuentro a lo largo de la vida del ctimulo.
Cabe destacar que estos calculos son aproximados ya que para un valor mas concreto
se deben utilizar los valores especificos del ciimulo que se desea analizar. A diferencia
de los cimulos abiertos, la tasa de encuentros incrementa debido a que la densidad y el

numero de estrelles también lo hace.

Las figuras 5.1 y 5.2 representadas por mosaicos, muestran la dinamica de las par-
ticulas prueba para enanas cafés en ctiimulos globulares después de la interacciéon con
una estrella enana roja de 0.5M), dejandonos ver el cambio en sus excentricidades,
inclinaciones, perihelios, afelios y orbitas. Los ciimulos globulares son ambientes donde
la densidad estelar es muy alta. A pesar de esto podemos observar que una pequena
estrella de una masa aproximada de 0.075M, puede evolucionar su disco planetario
interior ain teniendo interacciones con estrellas vecinas a 100 UA, lo que provocaria un

cambio fuerte en su evolucion, aunque no determinante.
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Orbitas antes y después del encuentro para Enanas Cafés en Cumulos Globulares

FIGURA 5.1: Disco planetario antes (columna 1) y después (columnas 2-5) de la interaccion con la

estrella pasajera para una distancia de méaxima aproximacion (MA) de 1000, 500, 300, 200 y100 UA.

Para una distancia de maximo acercamiento de 1000 UA, la perturbacion al sistema
planetario es casi nula. Sélo las particulas que se encuentran en el borde del disco sufren
una pequena alteracion en sus parametros orbitales, dejando intacto a todo el sistema
planetario. A esta distancia sélo existiria un cambio significativo para las particulas que
durante la formacion del sistema planetario migraran o se formaran mas alla de 100

UA, las cuales no consideramos para esta simulaciéon pues suponemos un disco inicial

de 70 UA.

YN A

vnz



5.1. Dinamica de Discos Planetarios en Enanas Cafés en Ctumulos Globulares

1000 UA (MA) 500 UA (MA) 300 UA (MA) 200 UA (MA) 100 UA (MA)
1 1T T 1T 1T T°1 1T T T 1T T°1 1T T T T T1 1T 1T 17T 1T T 1T T 17T 1T T
08 + -+ -+ -+ s
i B
06 - —+ T T o A §
W =
04 + + 12
[\
02 + + {2
9011::HIIH"!4I— I e e e
80 - + + + + 15
70 + + + -+ —‘5—’.
60 - + + -+ -+ 2
50 + + + + 19
40+ + + + + SR TES X
20+ + + + Hawr - bgg
10 |- T+ -+ + -+ 12
e e o B I I i i i 0 N BB N B e e e e s s s e s
- .:'J‘ 4 i . E _c-E
B 1 1 1 2 12
5
N 1 4 1 4 "fﬁ";c;
L. 4 pE i o W
Fapan S
o f+—+—+—+—+++ -+ttt
70 + + + + E
60 - + + + + E
>
50 "'.. + + + + 10
40+ + + + + - E
30 - + + + -+ ‘§
20+ + + + + Eh
10 + + -+ + e
0 I I N N | | I Y | | [ I | | [ I | I N I I |
0 10 20 30 40 50 60 70 80 Semieje mayor (UA)

Parametros Orbitales de Enanas Cafés en Cimulos Globulares

FIGURA 5.2: Parametros orbitales resultantes después de la interaccién. Las columnas nos mues-
tran las distancias de méaxima aproximacion (MA) de 1000, 500, 300, 200, y 100 UA. Mientras que
los renglones nos muestran los resultados para la excentricidad, inclinacién, perihelio y afelio de las

particulas después de la perturbacion.

A partir de una interacciéon a 500 UA, el disco comienza a calentarse dinamicamente,
es decir, las particulas que componen el disco comienzan a tener cambios en sus érbitas
ensanchando radial y perpendicular al plano el disco inicial. Los resultados arrojados

por esta simulacién, nos muestran que la perturbaciéon causa efectos a las particulas
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en conjunto, pero a diferencia del caso de los cimulos abiertos, las particulas no salen
eyectadas con tanta violencia. En este caso particular las particulas entre 40 y 60 UA
sufren aproximadamente los mismos cambios orbitales obteniendo hasta 20 grados en

inclinacion y cerca de 0.2 en excentricidad.

Cuando la estrella pasajera pasa a 300 UA del sistema planetario, ésta causa un
efecto considerable en el sistema. Las particulas salen eyectadas a grandes distancias
del disco, cerca de las 100 UA siendo casi 40 UA més que el limite original del disco y
obteniendo excentricidades de hasta 0.4 e inclinaciones de 30 grados. Esta interacciéon
provocaria que la evolucion del sistema planetario en cuestion tuviera fuertes cambios,
dependiendo del estado de evolucion del este sistema (considerando en todos los casos
la ausencia de gas en el disco) las particulas de la periferia podrian dar lugar a la

formacion de cuerpos cometarios.

Como se puede apreciar en el panel correspondiente a la columna cinco (200 UA)
en la Fig. 5.1, esta interaccion es muy violenta, el disco dispersa las particulas en todas
direcciones enviandolas més alla de 100 UA, lo cual provoca una lluvia de cuerpos
cometarios hacia las particulas del disco interior y la formacion de cinturones de nticleos
cometarios y la poblaciéon hacia el exterior de nubes dispersas de cometas (tipo cinturén
de Kuiper disperso o incluso, nube de Oort interna), en ciertas regiones del sistema
planetario. Los parametros orbitales de las particulas prueba cambiarian a partir de 15

UA, modificindose todas las particulas a partir de esta distancia.

Para una interaccion a 100 UA la mayor parte de las particulas es expulsada por la
interaccion, pero las particulas que se encuentran entre las primeras 10 UA del disco
permanecen sin cambios significativos en las orbitas, lo que significaria que muchos de
los planetas encontrados hoy en dia resistirian a interacciones violentas en ambientes
tan densos como los cimulos globulares, siempre puntualizando que estas simulaciones
proveen resultados con parametros promedio, es decir, se consider6 la masa de la estrella
perturbadora como el promedio de las més abundantes en dichos ambientes, asi como

la dispersion de velocidades de la estrella pasajera con el mismo criterio.
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Es claro que existen muchas posibilidades de encuentros estelares en estos ambientes,
pero estas simulaciones nos dan una buena aproximacion a la dindmica de los discos
planetarios en estrellas de muy baja masa bajo un encuentro con estrellas de casi el

doble de su tamarno.

5.2. Dinamica de Discos Planetarios en Enanas Rojas

en Cumulos Globulares

Valiendonos de la ecuacion 2.2, un calculo aproximado para la tasa de encuentros estela-
res para un encuentro de enanas rojas con r,,;,=1000 UA y considerando los parametros
mencionados en el capitulo 2, secciéon 2.2, obtenemos una tasa de 688918 anos lo que
nos dice que la estrella tendria 1.45 encuentros por mega ano. Para un r,,;,=500 UA
se tendrian una tasa de 1.3x10%afios, es decir, 0.7 encuentros por mega afio y ~ 769
encuentros en toda la vida del cimulo. Para un encuentro a 300 UA la tasa de encuen-
tros estelares seria de 0.43 encuentros por mega ano lo que no lleva a ~ 436 encuentros
a lo largo de la vida del camulo. Para un r,,;,=200 UA obtenemos una tasa de 0.29
encuentros por mega ano y un total de encuentros de ~ 294 en la vida del ctimulo.
Finalmente para 100 UA la tasa de encuentros por mega ano es 0.14 y ~ 147 encuentro
a lo largo de la vida del ctiimulo. Cabe destacar que estos calculos son aproximados ya
que para un valor mas concreto se deben utilizar los valores especificos del ctiimulo que

se desea analizar.

En la Fig. 5.3 podemos ver cudl es el resultado de la interaccion entre dos enanas
rojas con una dispersion de velocidades de 8km/s. El disco planetario regido por la
estrella central, tiene gran resistencia a estas interacciones, dado que las particulas

comienzan a tener cambios importantes en las érbitas a partir de 200 UA.
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Orbitas antes y después del encuentro para Enanas Rojas en Cimulos Abiertos

FIGURA 5.3: Disco planetario antes (columna 1) y después (columnas 2-5) de la interaccion con la

estrella pasajera para una distancia de maxima aproximacion (MA) de 1000, 500, 300, 200 y 100 UA.

Estas interacciones causarian efectos considerables en las 6rbitas de los objetos del
disco planetario si se dieran hacia el centro del ciimulo donde la densidad de estre-
llas, dispersion de velocidades y tasa de encuentros es mayor, lo que aumentaria la

probabilidad de encuentros cercanos en mas de una ocasion.
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Parametros Orbitales de Enanas Rojas en Clmulos Globulares

FIGURA 5.4: Parametros orbitales resultantes después de la interaccion. Las columna nos muestran
las distancias de maxima aproximacion (MA) de 1000, 500, 300, 200, y 100 UA. Mientras que los ren-
glones nos muestran los resultados para la excentricidad, inclinacién, perihelio y afelio de las particulas

después de la perturbacion.

Una estrella enana roja pasajera de masa similar a la estrella central no causaria
efecto alguno si pasara a una distancia de 1000 UA. El efecto en el disco planetario es
nulo y las particulas que lo componen no sufren cambio alguno en su érbita. Interac-

ciones como estas solo afectarian a particulas o cuerpos cometarios que se encontraran
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a distancias similares a la de la interacciéon y posiblemente provocaria un incremento

en meteoritos hacia el disco interior.

El efecto de la interaccion continta siendo despreciable a distancias de aproximacion
de 500 UA. Si extrapolamos esto a nuestro sistema solar, cualquier interaccion a esa
distancia causaria cambios en el cinturén de Kuiper disperso provocando un incremento
en la lluvia de cuerpos cometarios en todas direcciones del sistema solar. Sin embar-
go para estas condiciones el efecto es minimo y las particulas de la periferia (que en

principio son las mas afectadas) no sufren alteraciones significativas en las o6rbitas.

Como se muestra en la Fig. 5.3 en el panel correspondiente a 300 UA, comienza a
existir un calentamiento del disco que aunque es muy pequeno marca una diferencia
con los resultados obtenidos para este tipo de estrellas en ctiimulos abiertos, donde para
la misma distancia de interaccion el efecto es casi nulo. Sin embargo en los ctimulos
globulares donde la dispersion de velocidades y la densidad es mayor, las particulas en

la periferia llegan a alcanzar inclinaciones de hasta 10 grados.

Se esperaria que si a 200 UA pasara una estrella enana roja, el sistema planetario en
cuestion sufriria considerables cambios en los pardmetros orbitales, pero las simulaciones
nos muestran que si bien es cierto que existe perturbacion, ésta es minima comparado
con el resultado de las simulaciones realizadas para este trabajo. Las particulas mas

afectadas obtienen inclinaciones de hasta 20 grados.

A partir de 100 UA (aproximadamente la periferia del cinturén de Kuiper en nuestro
sistema solar) el disco planetario sufre cambios drésticos en sus elementos orbitales. En
este caso se llegan a obtener valores como muchos de los planetas menores del sistema
solar; llegando a alcanzar excentricidades de hasta 0.6 y eyectando a las particulas mas
alla de 100 UA. Contribuyendo a la poblacion de la nube de Oort o cinturén de Kuiper
para el sistema planetario, dependiendo del estado de evolucién del disco al momento

de la interaccion.
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Los ctimulos globulares son ambientes con una densidad estelar muy alta y la mayor
parte de sus estrellas son viejas (seccion 2.2.2). En estos ambientes la probabilidad
de interacciones gravitacionales crece de afuera hacia dentro, lo cual provocaria que
sistemas planetarios que se encuentran en la regiéon central del ctiimulo trunquen su
evolucion debido a las constantes interacciones con estrellas miembros del cimulo. Por
otro lado algunos cimulos globulares son ambientes que poseen caracteristicas estelares

en algunas regiones, similares al ambiente solar, como las metalicidades entre otras.

Se han encontrado numerosos planetas extrasolares en estos ambientes, lo cual nos
sugiere que en ciertas regiones del cimulo las interacciones gravitacionales afectan poco
a sus estrellas. En estas simulaciones encontramos que para una estrella enana café sélo
a partir de 300 UA como distancia de maximo acercamiento, una enana roja causaria
efectos interesantes en la dinamica de las particulas de la periferia afectando a casi la
mitad del disco en radio. Esto implica que a partir de estas distancias se modificara la

dindmica del disco pero no se truncaria la evolucion.

Por otro lado las enanas rojas al tener mayor masa e interactuar con estrellas simi-
lares, aumentan la resistencia, esto es, sélo a partir de 200 UA comienza a existir un
cambio importante en sus paramentos orbitales. Las enanas rojas hoy en dia son objeto
de estudio de muchas ramas en la astrofisica y recientemente en astrobiologia, dado que
son estrellas que permanecen mucho tiempo en la secuencia principal debido a su poca
masa entre otras propiedades y son las mas abundantes en la vecindad solar y otros
ambientes de la Galaxia (Heath et al. 1999). Los resultados obtenidos en este trabajo
nos revelan que este tipo de estrellas pueden sobrevivir en ambientes tan densos como
los ctimulos globulares y con esto dar origen a planetas, que dada la composicion de

estos ambientes podrian ser candidatos a planetas habitables.






Capitulo 6

Simulaciones en el Limite de la

Aproximaciéon de Impulso

Aunque la aproximacion de impulso (Al), simple y computacionalmente accesible, po-
dria parecer suficiente para describir los encuentros estelares, sucede ser invalida en casi
todos las regiones Galécticas excepto tal vez en el ctimulo estelar del centro de la Gala-
xia (Jiménez-Torres 2011), donde las velocidades de las estrellas son muy superiores a
la velocidad tipica de rotaciéon de los cuerpos en el sistema planetario, incluso a radios
muy pequenos. En el resto de las regiones Galacticas las velocidades de los encuentros
son menores a 10km/s, mientras que las velocidades de los cuerpos en un disco pla-
netario van desde 50 km/s para la parte interna del disco (radio de Mercurio), hasta
3 km/s a 100 UA (region externa del cinturén de Kuiper). Es decir, la aproximacion
de impulso es aproximadamente vélida para la region externa de los discos en el mejor
de los casos. Para velocidades de la estrella pasajera menores que 10 km/s (ctamulos

estelares) esta aproximacion se rompe basicamente en todo el disco de 100 UA.

En la seccién 3.1.2 describimos brevemente la aproximacion de impulso, partiendo
de las ecuaciones de movimiento de Newton, se obtiene una expresiéon para el cambio
en el momento (ecuacion 3.46) que sufre una particula, inducido por otro cuerpo. En
este capitulo describiremos a detalle esta aproximacion, desarrollando este concepto
aplicado a un sistema de particulas que forman un disco planetario sometido a un
potencial estelar central, perturbado adicionalmente por una estrella pasajera. Para

ello implementé un co6digo numérico (Torres y Pichardo 2011), aplicando el concepto de

67
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“tiempo de relajacion” (Binney y Tremaine 2007). Este codigo resuelve los pardmetros
orbitales de un sistema de particulas de prueba que se ven afectadas por la interaccion
con una estrella pasajera, dejandonos ver el cambio de velocidad que sufren las particulas
del disco después de la interacciéon. Con esto se analiza el cambio de las érbitas en su

excentricidad, inclinacion, perihelio y afelio.

Hacia el final del capitulo se muestran los resultados de las simulaciones hechas
con el codigo mencionado. Con estos resultados podremos comparar las simulaciones
tomando el limite de la aproximaciéon de impulso y las simulaciones incluyendo el efecto

de una estrella pasajera en o6rbita hiperbélica.

6.1. Limite de la Aproximacién de Impulso

El tiempo de relajacion se define como el tiempo que le toma a un sistema de particulas
sufrir cambios en la velocidad del orden de la velocidad de las particulas dv ~ v (Binney
y Tremaine 2007). Para llegar a la expresion que nos de el cambio de velocidad de este
sistema, consideremos un Galaxia modelada por un conjunto de N estrellas o particulas
idénticas de masa m enfocdndonos en el movimiento de una estrella a través del sistema.
Buscamos una estimacion del orden de magnitud de la diferencia entre la verdadera
velocidad de una estrella después de cruzar el sistema y la velocidad que habria tenido
si en lugar de estrellas individuales, la masa de las otras estrellas estuviera distribuida

en un potencial suavizado de la suma total de las particulas.

Supongamos que una estrella (My) pasa a una distancia “b” de otra (Mp) como se
muestra en la Fig. 6.1. Suponemos que F|| = 0 entonces la estrella My mantiene una
velocidad constante en la direcciéon paralela a la velocidad o/, esto nos dice que My sigue
en linea recta aunque sufra un cambio de velocidad debido a una F | que la induciré a
acercarse a la estrella Mg, pero manteniendo su trayectoria en linea recta. El cambio
de velocidad v por el cual la estrella pasajera es deflectada dependera de las masas y

velocidades de las estrellas asi como del parametro b (Binney y Tremaine 1987).

Al planteamiento antes mencionado se le conoce como aproximacion de linea recta
(Binney y Tremaine 1987) y funciona bien cuando las densidades son bajas provocando

que las estrellas no sean deflectadas en hipérbolas muy cerradas.
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Para nuestro proposito obtendremos una estimacién de dv para encuentros en los
cuales |i}—vﬁ| < 1. Para este desarrollo fijamos Mp durante el encuentro (valido para
parametros de impacto grandes, velocidades altas y masas bajas). En este caso podemos
calcular la componente §v] de 6¢' (donde dv] es la componente de la velocidad para
la fuerza F| que provoca la interaccion con My) que es L a 9, considerando que My
pasa al perturbador (Mp) siguiendo una trayectoria en linea recta. Para obtener dv]
integramos F | a lo largo de la trayectoria. Para ello ubiquemos el origen del tiempo en

el instante de maxima aproximacion de las dos estrellas (Fig. 6.1).

F1GURA 6.1: Geometria de la Aproximacion de Impulso

La proyeccion de Fr = Fr = G;’f si Fr = Frcosf (donde m es la masa de cada

una de las N estrellas individuales) igualando las dos expresiones obtenemos:

G
F, = Frcosf = mn

b2 + 22 /b2 + 22
Gm?b
(2 + 22)3/2°
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Dado que estamos suponiendo trayectorias rectas podemos considerar que = ~ ut,

sustituyendo en la ecuacion anterior tenemos,

Gm?b
oy =
Gm?b
b [1 + (vt/b)2]*/*

Ggf [1+ (ut/b)%] 2. (6.2)

Q

Q

Considerando la segunda ley de Newton F, = mu1, y sustituyendo en la ecuacion (6.2)

tenemos,

) 2
mv, =~ G:; [1 + (vt/b)ﬂ 372 ,
d .
% - Cz—Qm [1+ (ot/0)?] 2, (6.3)

integrando ahora respecto al tiempo en el intervalo [—o0, 00], y dado que a t=0 es el

momento de maxima aproximacion de las estrellas,

- >~ Gm 27 —3/2
o _/_ - [1+ (vt/b)%] 7" dt, (6.4)

para resolver esta integral hacemos un cambio de variable s = vt/b = ds = vdt/b =

dt = bds/v por lo tanto,

[e.e]

L Gm [™ 9y—3/2d5
5UJ_ ~ b _OO<1 + (S) ) v
~ (2_7” (14 (5)2)2ds
v —00
o Gm|x
TR NPT
Gm
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—~
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—~
I
—_
~—
~—
—~
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~—

Finalmente obtenemos la expresion para el cambio en la velocidad,
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—

0] ~

2G'm
bv

(6.6)

Fisicamente la ecuacion anterior dice que |dv] | es aproximadamente igual a la fuerza

en el punto de maxima aproximacion Cg—g”, veces la duracion de esta fuerza, %, salvo por

un factor de 2, esto es,

o Gmb
|0v] ] = 0
R Gm

La ecuacion anterior corresponde al impulso que una estrella pasajera (para fines
del desarrollo anterior: M) le imprime a la estrella de interés (My) con parametro de
impacto b. Esta ecuacion se utiliza cuando se requiere conocer el cambio de velocidad
de la estrella central en el punto de méxima aproximacion (para conocer el cambio a lo

largo de la trayectoria se utiliza la ecuacion 6.6).

Para el desarrollo anterior supusimos el encuentro entre dos estrellas dejando fija la
estrella perturbadora y con movimiento en linea recta a la estrella central. Para este
trabajo extrapolamos el resultado obtenido anteriormente para el cambio de velocidad
y lo aplicamos a un sistema de particulas de prueba que forma el disco planetario de
una estrella My, con esto podremos analizar el efecto que causa sobre el disco dicha
estrella pasajera, s6lo que ahora el cambio de velocidad lo veremos reflejado en cada
particula que compone el disco, proporcionandonos con ello la informacién orbital de

estas particulas bajo una interaccion en el limite de la aproximacion de impulso.
6.2. Codigo de la Aproximacion de Impulso

En la seccion 3.1.2; se describe el codigo para encuentros estelares (CEE) hiper-
bolicos. Para los propdsitos de este trabajo se implement6 un nuevo codigo (Torres y

Pichardo 2011) que simula encuentros estelares en el limite de la aproximacion de im-

pulso. Y se aplica a ambientes como la nube de Oort, el cinturén de Kuiper y el ciimulo
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estelar del centro de la Galaxia donde las velocidades de las estrellas son del orden de

las velocidades de las particulas en los discos (de planetas, asteroides, cometas).

La aplicacion de la aproximacion de impulso (CAI) facilita enormemente los calculos.
El CAI tiene una estructura similar al CEE, es decir esta construido en fortran, es 3D,

y el integrador utilizado es el conocido como Bulirsh-Stoer.

Modela un disco de escombros (planetas, asteroides, cometas) en la forma de un
sistema de particulas de prueba que se encuentran bajo la influencia de un potencial
estelar que las mantiene unidas a la estrella central. Cada érbita de estas particulas
prueba se corren en distintas fases llevando un muestreo orbital como a o< n=%/? (con a

semieje mayor y n el numero de érbita).

Para considerar el encuentro estelar se tomé entonces la aproximaciéon de impulso
descrita en la seccion anterior (ecuacion 6.7), la cual nos proporciona el cambio en la
velocidad que sufren las particulas prueba del disco atadas a una estrella central al inter-
accionar con una estrella pasajera, que para fines de este desarrollo permanece estatica
durante el encuentro (Fig. 6.1). En el CAI este cambio de velocidad tridimensional se
le suma a la velocidad inicial de cada particula que compone el disco, con la finalidad
de analizar el impulso generado por la estrella pasajera al interaccionar gravitacional-
mente con la estrella central y las particulas que componen el disco. Este impulso se
vera reflejado en el cambio de velocidad que experimentan dicho sistema después de la

interaccion.

El codigo resuelve las ecuaciones de movimiento en el sistema de referencia de la es-
trella central y calcula las caracteristicas orbitales principales (excentricidad, perihelios,
afelios e inclinaciones) de las particulas que conforman el disco. Con esto obtenemos la
informaciéon dinamica suficiente para describir el encuentro estelar y analizar el efecto

causado sobre el disco de particulas.
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Impulso

En esta seccion se muestran las simulaciones realizadas para los discos planetarios en
estrellas de muy baja masa (enanas cafés y rojas) bajo el régimen de la aproximacion
de impulso (AI). Como se ha mencionado a lo largo de este capitulo se implementé un
c6digo numérico basado en el limite de la Al. El objetivo de esta secciéon es analizar los
resultados usando este método analitico para la solucion de las ecuaciones de movimien-
to del sistema planetario, obteniendo los parametros orbitales del sistema después de la
interaccion y con ello compararlos con los resultados de las simulaciones del codigo de
los encuentros estelares que supone una trayectoria hiperbolica para la estrella pasajera

y no en linea recta como en el caso del CAIL

Para estas simulaciones consideramos los siguientes pardmetros:

1. Masa de la estrella central: para estrellas enanas cafés el intervalo de masa es
[0.013 - 0.075] M, para estas simulaciones tomaremos el limite superior, es decir,
0.075M,, ésto dado que son mas abundantes en ctimulos estelares. Para el caso
de enanas rojas, el intervalo de masa es [0.08 - 0.6] M, por otro lado se sabe
que la masa promedio de estrellas en cimulos abiertos es de 0.5M;, (Mints et al.
2007), que corresponden a enanas rojas por lo que tomaremos esta masa para las

simulaciones.

2. Masa de la estrella perturbadora: las estrellas méas abundantes en ctimulos
estelares son las enanas rojas, consideramos una masa promedio de 0.5M para

estas estrellas,.

3. Disco: como las estrellas enanas son poco masivas, sus discos planetarios tienen
radios pequenos ~20-80 UA dependiendo de la masa de ésta (Bate et al. 2002).
Para las estrellas enanas cafés se tomo6 un intervalo del disco 0.1 - 60] UA, mientras

que para las enanas rojas se trabajo con [0.5 - 70] UA.

4. Distancia de maxima aproximacidn: se realizaron experimentos para: 1000,

500, 300, 200 y 100 UA.
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La interaccion gravitacional entre dos objetos, es un tema muy estudiado y del cual
se tienen soluciones analiticas. Al extrapolar este problema para describir encuentros
estelares pareceria suficiente describirlo por desarrollos como la aproximacion de im-
pulso que simplifican el problema arrojando resultados muy precisos y que en muchos
casos funciona correctamente; sin embargo este tipo de desarrollos dejan de ser validos
cuando el sistema que se describe es mas complejo, por lo que se tiene que recurrir a

herramientas numéricas para la solucién de estos problemas.

En las siguientes subsecciones se muestran los resultados de las simulaciones reali-
zadas con el método de la aproximacion de impulso, para el cual ignoramos los efectos
de los cumulos estelares (abiertos y globulares) puesto que en estos ambientes esta
aproximacion deja de ser valida ya que las velocidades de los encuentros son menores
a 10km /s mientras que las velocidades de los cuerpos en un disco planetario van desde
50km /s para la parte interna del disco y hasta 3km/s para la region externa a unos 100

UA de la estrella central en cuestion.

Para estas simulaciones nos enfocamos al anélisis de la interacciéon gravitacional
entre estrellas de muy baja masa (enanas cafés y rojas) tal y como definimos para las
simulaciones del CEE, pero en este caso se supondra la interaccion de la estrella pasajera
en linea recta y sin efectos del ciimulo estelar. Con esto nos podremos dar una idea de
la diferencia de simular interacciones gravitacionales entre estrellas suponiendo érbitas
hiperbodlicas y demas propiedades del ambiente donde se da el encuentro y realizando

la interaccion gravitacional con el perturbador en linea recta.

La ecuacion 6.7 nos proporciona el cambio de velocidad que siente la estrella central
debido a la estrella pasajera. Ahora se requiere el efecto causado en el sistema plane-
tario (estrella central y particulas del disco) por lo que se necesita agregar un termino
adicional a la ecuacion 6.7, correspondiente a un efecto de marea. Este efecto depende
de la distancia de las particulas al centro de la estrella central y la distancia de maximo
acercamiento entre la estrella pasajera y el sistema planetario. Dado que las particulas
giran alrededor de la estrella central en orbitas circulares, se necesita integrar todo el
sistema de tal manera que podamos describir a la particula cuando se encuentra en

distintas etapas del disco, para ello consideramos el siguiente desarrollo:
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Con lo que finalmente obtenemos que el Jv] toma la siguiente forma:

N Gm1 a?
Wi o= g
. Gma?
5UJ_ = W (69)

Donde a es la distancia de las particulas al centro del sistema y b la distancia de méximo
acercamiento de la estrella pasajera hacia el sistema planetario. La ecuacion anterior
nos describe el impulso originado por la estrella pasajera sobre el sistema planetario
en cuestion (estrella central y particulas del disco) y obtenemos la dependencia en la
distancia al cubo del perturbador, asegurando con esto, que esta presente la fuerza de

marea durante el encuentro.

6.3.1. Simulaciones de Discos Planetarios en Enanas Cafés

Dado que el limite de la aproximacion de impulso deja de ser valido en ambientes
como los camulos abiertos y globulares para las simulaciones realizadas con el CAI, se
trabajo con una masa de la estrella central de 0.075M,, 0.5M, para la estrella pasajera

y el disco planetario se tomo de 0.1 a 60 UA.

En la Fig. 6.2 se muestra el resultado de las simulaciones para la interacciéon gravi-
tacional entre una enana café de 0.075M, y una enana roja de 0.5My. Esta interaccion

se ve reflejada en el cambio de velocidad que sufre la estrella central y las particulas
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que conforman al disco planetario (ecuacion 6.9) mostrando con esto el cambio en los

elementos orbitales (excentricidad, inclinacion, perihelio y afelio) de las particulas del

disco.
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Parametros Orbitales de Enanas Cafés con el CAl

FIGURA 6.2: Parametros orbitales resultantes de las simulaciones realizadas con el codigo de la
aproximacion de impulso (CAI) después de la interaccion. Las columna nos muestran las distancias de
méxima aproximacion (MA), esto es, rp= 1000, 500, 300, 200, y 100 UA. Mientras que los renglones nos
muestran los resultados para la excentricidad, inclinacion, perihelio y afelio de las particulas después

de la perturbacion.
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Para una interaccion a 1000 y 500 UA el sistema no sufre cambio alguno en sus
elementos orbitales. En comparacion con el CEE ambos c6digos muestran que a 1000
UA el efecto gravitacional inducido por la estrella pasajera es despreciable ya que sus
elementos orbitales (figuras 4.2, 5.2 y 6.2) permanecen sin modificaciones. En el caso
de la interaccion a 500 UA el resultado en ambos codigos difiere, puesto que en el CAI
el comportamiento del disco es similar para distancias de 1000 UA no siendo asi en el
CEE que aunque el efecto es minimo, las particulas en el disco alcanzan excentricidades

de hasta 0.2 en camulos abiertos (Fig. 4.2) y hasta 0.1 en cimulos globulares (Fig. 5.2).

En las simulaciones realizadas por el CEE (figuras 4.2 y 5.2) para las enanas cafés
muestran que a partir de 300 UA los cambios son considerables en todos sus elementos
orbitales, lo cual no sucede en el caso del CAI, que aunque las particulas cambian
sus elementos orbitales alcanzando excentricidades de hasta 0.1 es minimo el efecto
comparado con los resultados mostrados por el CEE. Es importante resaltar que para
ambos codigos las simulaciones nos muestran que a partir de una distancia de maximo
acercamiento de 300 UA el sistema comienza a sufrir cambios en sus excentricidades,

inclinaciones, perihelios y afelios.

Para una aproximacion de 200 UA podemos observar que el sistema comienza a ser
perturbado en su periferia, donde las particulas mas externas alcanzan excentricidades
de ~0.4 e inclinaciones de ~10 grados. Esto no ocurre en el CEE ya que a una apro-
ximacion de 200 UA el sistema es muy perturbado por la estrella pasajera alcanzando
inclinaciones de 40 grados y excentricidades de hasta 0.8 para cimulos abiertos (Fig.
4.2) y alrededor de 30 grados en inclinacion y 0.5 en excentricidad para cimulos glo-
bulares (Fig. 5.2). Sin embargo la aproximacion de impulso nos proporciona una buena

idea del comportamiento de las particulas a interacciones cercanas.

Finalmente para 100 UA el efecto de la estrella pasajera es muy fuerte y las particulas
en el disco alcanzan hasta 0.7 en excentricidad y hasta 60 grados en inclinaciéon. Para
este parametro se obtuvieron resultados similares para ambos c6digos, ya que para el
CEE se obtuvieron excentricidades de hasta 0.8 e inclinaciones de hasta 40 grados. En

ambos codigos las particulas son eyectadas méas alla de 100 UA.

Para el caso de la interaccion entre una estrella pasajera enana roja de masa 0.5M,

con una central enana café de masa 0.075M, el codigo de la aproximacion de impulso
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muestra resultados similares con el codigo de los encuentros estelares, puesto que para
distancias grandes (1000 y 500 UA) ambos codigos muestran una tendencia similar al
no existir perturbacion importante en el disco. Para distancias de maxima aproximacion
pequenas (300, 200 y 100 UA), el resultado de las simulaciones muestran diferencias para
distancias de 300 y 200 UA, siendo menor el efecto en el disco para las simulaciones con el
CAIy mayor para las simulaciones con el CEE. En general las simulaciones con el codigo
de la aproximacion de impulso nos proporciona una buena aproximacion de la evolucion
del sistema planetario ya que los resultados nos muestran ciertas consistencias con el
CEE considerando que en el CAI existen diversos factores caracteristico del ambiente,
como la geometria del encuentro, la velocidad dispersion de los ctimulos estelares, etc.,

que no son tomados en cuenta por el CAIL

6.3.2. Simulaciones de Discos Planetarios en Enanas Rojas

De igual manera que en las subseccion anterior, para las simulaciones realizadas por
el CAI, no se consideraron aspectos del ambiente donde se da la interaccion, dado que la
aproximacion de impulso limita este hecho para casi todos los ambientes de la Galaxia.
Para esta subseccion, se cambio la masa de la estrella pasajera a 0.5M, tipica de una

enana roja y por tanto el tamano del disco de modifico al intervalo de 0.5 - 70 UA.

En estas simulaciones se consider6 la interacciéon gravitacional entre dos enanas rojas
de igual masa bajo el limite de la aproximacion de impulso (figura 6.1 y ecuacion 6.9).
En las simulaciones realizadas con CEE, pudimos observar que este tipo de estrellas
tiene discos mas estables ante interacciones con estrellas de su misma masa en los
cumulos; los cambios significativos en las érbitas de las particulas se mostraban a partir
de distancias de méaximo acercamiento de 200 UA. Lo que nos sugeriria que este tipo
de estrellas con estos parametros de interaccién podrian desarrollar un disco planetario

en ese ambiente.

Para el caso en que los parametros del cimulo no son vélidos y la trayectoria de la
estrella pasajera es en linea recta, se pensaria que los resultados cambiarian drastica-
mente, sin embargo podemos ver en la Fig. 6.3 que siguen una tendencia similar a las
simulaciones del CEE (figuras 4.4 y 5.4). Lo que nos sugiere que el CAI nos muestra una

buena aproximacion de los efectos que sufre el sistema planetario ante perturbaciones
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de una estrella pasajera de igual masa.
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FIGURA 6.3: Parametros orbitales resultantes de las simulaciones realizadas con el codigo de la
aproximacion de impulso (CAI) después de la interaccion. Las columna nos muestran las distancias de
méaxima aproximacion (MA), esto es, rp= 1000, 500, 300, 200, y 100 UA. Mientras que los renglones nos
muestran los resultados para la excentricidad, inclinacion, perihelio y afelio de las particulas después

de la perturbacion.
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Para un acercamiento de 1000 y 500 UA, el sistema planetario no sufre ninguna
modificacién en sus parametros orbitales, efecto que también podemos observar con el
CEE (figuras 4.4 y 5.4). Por lo que a distancias grandes ambos codigos se comportan

de manera similar.

El efecto de la perturbaciéon comienza a notarse a partir de 300 UA, donde se co-
mienza a percibir un pequeno calentamiento dindmico en la periferia del disco (Fig.

6.3), tal y como se observa en los resultados del CEE (figuras 4.4 y 5.4).

En las simulaciones realizadas con el CEE para enanas rojas, a una distancia de
maxima aproximacion de 200 UA los parametros orbitales comenzaban a modificarse
considerablemente; a esta distancia se alcanzaban excentricidades de 0.2 para ctimulos
globulares y hasta 0.4 para ctiimulos abiertos. Para el CAI, se alcanzan excentricidades
alrededor de 0.2, como en el caso de las simulaciones con el CEE en camulos globula-
res, sin embargo estos resultados difieren en los otros elementos orbitales (inclinacion,
perihelio y afelio) ya que con el CAI el efecto es despreciable en estos, no siendo asi,

para los resultados del CEE.

Finalmente para interacciones a 100 UA, los resultados muestran un gran cambio
en los parametros orbitales de las particulas del disco, ya que estas alcanzan hasta 0.6
en excentricidad y hasta 40 grados en inclinacion (situacion similar en las simulaciones
del CEE). Es importante destacar que en ambos codigos la parte interna del disco

planetario (0.5 a 20 UA) no sufre cambios significativos en sus elementos orbitales.

En resumen, las simulaciones realizadas con el CAI en el caso de encuentros en-
tre enanas rojas y cafés, nos proporciona una buena aproximacion de las interacciones
gravitacionales entre estas, tomando en cuenta que el problema se simplifica considera-

blemente con la aproximacién de impulso.
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6.3.3. Discusion de Resultados

La aproximaciéon de impulso nos proporciona una soluciéon analitica y computacio-
nalmente accesible al problema de los encuentros estelares con las caracteristicas de
una serie de regiones de la Galaxia. Para este trabajo se realizaron simulaciones para
encuentros estelares de muy baja masa obteniendo resultados que nos dan una buena

aproximacion del cambio en los parametros orbitales durante estos encuentros.

Una diferencia notable entre los resultados de ambos codigos (CEE y CAI), radica
en que los elementos orbitales inclinacion, perihelio, y afelio permanecen sin grandes
cambios para el CAI, mientras que en el CEE es notable la evolucion de éstos conforme
la estrella pasajera se acerca, sin embargo ambos codigos muestran similitudes en los
resultados obtenidos. Considerando que la aproximacion de impulso es una solucién
analitica y que no contempla diversos factores del medio donde se suscita el encuentro,
podemos considerar como buena esta aproximacion ya que proporciona una idea clara
de la evolucién y reaccion de un sistema planetario ante interacciones cercanas entre

estrellas.

Es importante resaltar que en ambos codigos el sistema planetario en su region in-
terna (alrededor de 20 UA) sobrevive al encuentro, dando que con ello pie a la evolucion
de planetas en esta region asi como la posible formacion de cinturones de asteroides
tipo Kuiper debido a la eyeccion de las particulas mas alla de 100 UA que en ambos
codigos sucede. Si bien estos resultados muestran la perturbacion del sistema a un solo
encuentro, nos proveen informacion valiosa sobre la evoluciéon dinamica de la estrella y

las particulas que conforman el disco.

En general el método de la aproximacion de impulso es valida y ttil para regiones
en donde las velocidades de las estrellas son muy superiores a la velocidad tipica de
rotacion de los cuerpos en el sistema planetario, incluso a radios muy pequetios (como
el cimulo estelar del centro de la Galaxia), no obstante provee una buena aproximacion

a encuentros estelares entre estrellas de muy baja masa.
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Capitulo 7

Impacto de la DinAmica de Discos

Planetarios en Astrobiologia

La astrobiologia es una ciencia que surge de la necesidad de investigar el origen,
presencia e influencia de la vida en el Universo. Es una rama del conocimiento relati-

vamente reciente, su punto de partida se puede situar en 1998, cuando la NASA cred
el NASA Astrobiology Institute (NAI).

La astrobiologia es el resultado del trabajo conjunto de muchas ciencias (astrono-
mia, astrofisica, biologia, quimica, geologia, informética, antropologia y filosofia, entre
otras) que directa o indirectamente dedican su estudio a la comprension de la evolucion,
adaptacion y creacion de la vida en la Tierra y el Universo. Existen diversas posturas en
denominar a la astrobiologia como una ciencia dada su condicién interdisciplinar la hace
para muchos simplemente una rama del conocimiento unificada por muchas ciencias. A
pesar de que no esté consolidada esta rama del conocimiento existen muchos centros
e institutos de investigacion alrededor del mundo dedicados al estudio de la vida en el

Universo.

En este capitulo se pretende dar un enfoque astrobiélogico a los resultados de las
simulaciones realizadas con el c6digo de los encuentros estelares para las enanas cafés
y rojas en ctimulos estelares. Considerando el impacto de las investigaciones acerca de
las estrellas de muy baja masa en ctmulos estelares que hoy en dia se realizan con

enfoque astrobidlogico. Dicho enfoque se vera reflejado en las condiciones dindmicas

85
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para que una estrella de muy baja masa con un disco planetario en evolucion sometido
a ambientes donde la densidad estelar es muy alta (como los cimulos estelares) pueda

evolucionar.

En la primera seccion se describira brevemente el impacto y relevancia del estudio de
las estrellas de muy baja masa y cimulos estelares para el estudio de planetas y planetas
habitables en otras estrellas. Finalmente se analizaran los datos de las simulaciones con
la finalidad de exponer las condiciones en las cuales una estrella de muy baja masa en
cumulos estelares pueda evolucionar su disco y con ello se de la posibilidad dé desarrollar

planetas habitables.

7.1. DMotivacion Para el Estudio de la Astrobiologia

Los ctimulos estelares jovenes son de interés astrobiolégico porque poseen similitudes
en cuanto a metalicidades, edades y masas estelares con respecto al Sol (p.ej M67)
dejandonos abierta la posibilidad de que algtin planeta pueda evolucionar en un disco
planetario que dé origen a planetas candidatos a albergar vida. La mayoria de las
estrellas se forman en camulos estelares (Carpenter 2000; Lada y Lada 2003) y a lo

largo de su vida éstas se enfrentan a interacciones gravitacionales en su entorno.

Los ctimulos estelares jovenes (o ctimulos abiertos) son vulnerables a efectos des-
tructivos de marea obteniendo con esto un tiempo de vida de ~10® afios (Sptizer 1958,
Spitzer y Harm 1958, Wielen 1977, Terlevich 1987). Lo que provoca que la interaccion
dindmica entre estas estrellas (durante la vida del cimulo) pueda afectar la estabilidad
y movimiento orbital de los sistemas planetarios en formaciéon. Las propiedades orbita-
les de los planetas son de gran relevancia para la habitabilidad, ya que al existir una
perturbacion por una estrella pasajera modificaré severamente sus parametros orbitales
(Zapatero-Osorio et al. 2000). Un planeta habitable no debe tener una excentricidad
orbital mayor de 0.4 (Williams y Pollard 2002).

Las estrellas de muy baja masa son las mas abundantes y las que duran mas tiempo
en secuencia principal, eso porque son estrellas que proporcionan luz de forma estable
por periodos casi tan largos como la edad del Universo haciendo méas probable en

principio el crecimiento y evolucion de la vida. La enanas rojas constituyen el 75 % de
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las estrellas en la Galaxia (Tarter et al. 2007) y estudios recientes abren la posibilidad

de que estrellas tipo M puedan desarrollar planetas que a su vez alberguen vida (Tarter
et al. 2007, Heath et al. 1999).

Dado que las estrellas de muy baja masa son las més abundantes de la Galaxia,
y se han encontrado una gran cantidad de planetas orbitando este tipo de estrellas,
constituyen un opcién potencial para mundos habitables. Existen muchas motivacio-
nes fisicas para sustentar esta idea, dadas sus propiedades estelares como luminosidad,
temperatura, masa, posibilidades de detectar planetas con masas entre 5 y 10 masas
terrestres, alta actividad cromosférica, zona de habitabilidad entre 0.02 y 0.2 UA, bio-

senales (biosignatures) entre otros (Scalo et al. 2007, Segura 2011).

La zona habitable estelar (figuras 7.1 y 7.2) se define como la zona alrededor de
una estrella en la que un planeta logra mantener agua liquida en algiin momento de
su evoluciéon y/o pueda ser habitable durante un periodo de tiempo (zona habitable
continua). Los limites de la zona habitable varian segun las propiedades de la estrella,
como lo define (Kasting et al. 1993). El limite interno esté determinado por : la pérdida
de agua por desbocamiento y el efecto invernadero hiimedo. El limite externo depende
del tamarno del planeta y supone que el CO5 y el H50 son los tinicos gases de invernadero.
En general la distancia a la que un planeta con atmosfera recibe una cantidad de energia

semejante a la de la tierra es :

I= (g @

con Spp=5/5,, con S, el flujo integrado en longitud de onda(1360 Wm™2).
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FIGURA 7.1: Zona de habitabilidad estelar para distintas estrellas con luminosidad distinta a la del

Sol. (http://acuario.unicauca.edu.co).

FIGURA  7.2: Comparacién entre las zonas de habitabilidad de estrellas tipo M, K y G

(http://acuario.unicauca.edu.co).

Existen algunas consideraciones para la evolucion de planetas habitables alrededor
de estrellas de muy baja masa, tales como que la zona de habitabilidad esta muy
cerca de la estrella, lo que provocaria que el planeta adquiriera una rotacion sincrénica
con la estrella en menos de mil millones de anos,esto conduciria a severos cambios en
su atmosfera pero se ha demostrado que basta 100mbar de CO, para mantener una

atmosfera estable Segura (2011).

En la actualidad se pueden encontrar diversos trabajos con temas relacionados a
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la quimica, geologia y biologia de las estrellas de muy baja masa (Kaltengger et al.
2011, Trater et al. 2007, entre otros) que explican los procesos atmosféricos, quimicos,
geologicos y biologicos de un posible planeta habitable. Estos estudios se basan en los
datos recabados de los exoplanetas detectados hoy en dia que rebasan la cifra de 760

planetas (http://exoplanet.eu 2012).

Una de las motivaciones principales de este trabajo es investigar dindmicamente bajo
qué condiciones se pueden formar planetas en estrellas de muy baja masa en regiones
como los ctimulos estelares, que como se mencioné anteriormente, poseen propiedades
similares al ambiente solar que hacen propicia la evoluciéon de la vida. Para lograr este
objetivo se realizaron las simulaciones mostradas en los Capitulos 4 y 5 con parametros
adecuados a estrellas de muy baja masa en las cuales se han detectado planetas. Con
ésto se analizo el efecto sobre un disco planetario en formacion al tener encuentros

cercanos con estrellas de su vecindad.

7.2. Aplicacién a la Astrobiologia

Se realizaron simulaciones numéricas con estrellas de muy baja masa en ambientes
como los camulos estelares con la finalidad de analizar el efecto dinamico causado en
las particulas de los discos planetarios al someterlos a encuentros estelares. Este efecto
dindmico puede ser determinante en la evolucion de un sistema planetario al desarrollo
de la vida, dado que particulas con excentricidades muy altas estarian la mayor parte
del tiempo fuera de su zona habitable. Los resultados més relevantes que se obtuvieron

para cada tipo de ambiente se discuten en las siguientes subsecciones.

7.2.1. Enanas Cafés

Para el estudio de las enanas cafés se analizo la dindmica de sus particulas some-
tidas a encuentros con enanas rojas de 0.5 masas solares, para parametros de maximo

acercamiento de 1000, 500, 300, 200 y 100 UA en ctimulos abiertos y globulares.

Para los cimulos abiertos el efecto causado en las particulas comienza a ser notable
a partir de 300 UA (Fig. 7.3), donde se alcanzan altas excentricidades de hasta 0.6

e inclinaciones de 30 grados. Si bien es cierto que la probabilidad de que ocurra el
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encuentro a esta distancia es baja, aun si se diera tal interaccion las particulas del disco
que se encuentran entre 0.1 y 30 UA permanecerian sin grandes modificaciones en sus
orbitas, con lo cual éstas podrian permanecear estables hasta formar planetas. En lo
que respecta a las particulas externas del disco, las cuales son eyectadas a mas de 100
UA y poseen grandes inclinaciones, semi ejes mayores y excentricidades, darian pie a
la formacién de cinturones de ntcleos cometarios como el conocido en nuestro sistema

solar (cinturén de Kuiper).

Parametros Orbitales de Enanas Cafés en Cimulos Abiertos para 300UA (MA)
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FIGURA 7.3: Parametros orbitales para las enanas cafés en ctimulos abiertos con una distancia de
méxima aproximacion (MA) de 300 UA. Se muestran las orbitas en el plano X contra Y y X contra Z,

asi como las excentricidades, inclinaciones, perihelios y afelios de las particulas después del encuentro.

Para los ctimulos globulares se observa el mismo efecto que en el caso anterior, con la
diferencia de que a 300 UA el efecto es menor que el visto en los camulos abiertos (Fig.
7.4). Un planeta habitable no debe tener una excentricidad mayor de 0.4 (Williams y
Pollard 2002), lo cual para este caso es el limite de excentricidades alcanzadas durante el
encuentro para las particulas en la region externa del disco. Este resultado implica que

el sistema planetario puede resistir una interacciéon a estas distancias con lo cual no se
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truncaria la evolucion de sus planetas, que, como se ha encontrado en las observaciones,
estos evolucionan muy cerca de la estrella. El mayor efecto que causaria este tipo de
interacciones seria la formaciéon de cuerpos comentarios como los planetas menores que

se conocen en el sistema solar, y que poseen altas excentricidades e inclinaciones.

Parametros Orbitales de Enanas Cafés en Cimulos Globulares para 300UA (MA)
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FIGURA 7.4: Parametros orbitales para las enanas cafés en cimulos globulares con una distancia de
méxima aproximacion (MA) de 300 UA. Se muestran las érbitas en el plano X contra Y y X contra Z,

asi como las excentricidades, inclinaciones, perihelios y afelios de las particulas después del encuentro..

7.2.2. Emanas Rojas

Para el estudio de las enanas rojas en ciimulos estelares se consideraron los mismos
parametros que para las simulaciones con enanas cafés con la diferencia que la masa de

la estrella central es de 0.5 masas solares y por ende el disco planetario es mayor.

Para discos planetarios en estrellas enana rojas en ciimulos abiertos el efecto de la
interaccién comienza a ser notable a partir de un acercamiento de 200 UA, (100 UA
menor que en el caso de las enanas cafés) como podemos ver en la Fig. 7.5. Aunque los

parametros orbitales comienzan a cambiar, este efecto no truncaria el desarrollo del disco
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dado que la méaxima excentricidad alcanzada por las particulas en la periferia es de 0.4
y no es sino hasta una interaccion de 100 UA (lo cual es poco probable) que se alcanzan
valores muy altos en todos los pardmetros. Una gran parte de los planetas encontrados es
en estrellas tipo M (enanas rojas) y los resultados de nuestras simulaciones sugieren que
este tipo de estrellas atin en ambientes densos pueden evolucionar a pesar de enfrentarse

a encuentros con estrellas de su vecindad estelar.

Parametros Orbitales de Enanas Rojas en Camulos Abiertos para 200UA (MA)
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FIGURA 7.5: Parametros orbitales para las enanas rojas en ctimulos abiertos con una distancia de
maxima aproximacion (MA) de 300 UA. Se muestran las orbitas en el plano X contra Y y X contra Z,

asi como las excentricidades, inclinaciones, perihelios y afelios de las particulas después del encuentro.
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Para enanas rojas en cumulos globulares (Fig. 7.6) el efecto es despreciable para
distancias de maximo acercamiento de 200 UA. A partir de 100 UA este efecto comienza
a ser importante. Si ocurriera tal encuentro a esta distancia de aproximacion el efecto no
seria determinante en el disco planetario dado que la méaxima excentricidad alcanzada
por las particulas eyectadas que inicialmente estaban en la periferia es de 0.6; para las
particulas que se encuentran entre 0.5 y 50 UA llegan a alcanzar hasta 0.4, limite para

el cual un planeta puede aun ser habitable (Williams y Pollard 2002).

Parametros Orbitales de Enanas Rojas en Cumulos Globulares para 100UA (MA)
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FIGURA 7.6: Parametros orbitales para las enanas rojas en cimulos globulares con una distancia de
méxima aproximacion (MA) de 300 UA. Se muestran las érbitas en el plano X contra Y y X contra Z,

asi como las excentricidades, inclinaciones, perihelios y afelios de las particulas después del encuentro.
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7.2.3. Conclusiones

En conclusion para discos planetarios en estrellas enanas cafés en ciimulos estelares
una interaccion a 300 UA comienza a tener efecto sobre la dindmica de las particulas del
disco, pero no llega a truncar la evolucion de éste. A pesar de que estos ambientes son
lugares con densidad estelar muy altas las interacciones varian dependiendo del ctimulo
(menores en cumulos abiertos y mayores en globulares), a menos que la estrella central
se encontrara o se acercara al centro del ciimulo estelar donde la taza de encuentros
aumentaria y con ello los resultados cambiarian notablemente. Para las enanas rojas es
ain menor la distancia a la cual comenzarian a existir cambios en el disco planetario

siendo ésta de 200 UA.

En general los discos planetarios en estrellas de muy baja masa en cimulos es-
telares pueden resistir interacciones en ambientes densos como los cumulos estelares.
Cabe destacar que para los parametros utilizados en estas simulaciones se consideraron
promedios en la masa de la estrella perturbadora y central, dispersion de velocidades
promedio asi como discos de medida estandar para dichas estrellas y que los resultados
pueden cambiar ligeramente dependiendo de las caracteristicas del encuentro. Estos pa-
rametros representan promedios de las condiciones de estos ambientes. Los resultados
con los parametros realizados nos proporcionan una idea general de la dindmica de los

discos planetarios en ciimulos estelares para estrellas de muy baja masa.






Capitulo 8
Conclusiones Generales

El objetivo de este trabajo fue estudiar la dindmica de discos planetarios en estrellas
de muy baja masa en cimulos estelares. Para este propoésito calculamos los parametros
orbitales de las particulas que componen el disco planetario (excentricidad, inclinacion,
perihelio y afelio) después de la interaccion del sistema con una estrella pasajera. Estas
simulaciones se realizaron con el codigo de los encuentros estelares (CEE) y el codigo

de la aproximacion de impulso (CAI).

En el Capitulo 4 pudimos ver el efecto causado en los discos por enanas rojas en
cimulos abiertos al interactuar con las estrellas mas abundantes en estos ambientes (las
enanas cafés y rojas). Esta interaccion produce efectos considerables a aproximaciones
de la estrella pasajera muy cercanas. Para las enanas cafés la dinamica de las particulas
es afectada en interacciones de méximo acercamiento de 300 UA, la cual es poco pro-
bables en ciimulos abiertos ya que la tasa de encuentros a esta distancia es alrededor 3
en toda la vida del cimulo, esto debido a la gran distancia de separaciéon de las estre-
llas. Para las interacciones gravitacionales entre enanas rojas se puede considerar ligero
el efecto, ya que la dindmica de las particulas comienza a tener cambios a distancias
muy cercanas (100 y 200 UA). Por lo que estos ambientes Galacticos permitirian, en

principio, la evoluciéon de discos planetarios.

Para las simulaciones en cumulos globulares (capitulo 5) encontramos que para un
disco de una enana café, sélo a partir de 300 UA como distancia de maximo acerca-

miento, una enana roja causaria efectos interesantes en la dindmica de sus particulas
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de la periferia afectando a casi la mitad del disco en radio. Esto implicaria que a partir
de esas distancias se modifica la evolucion del disco pero no se truncaria su evolucion.
Los discos en enanas rojas tienen mayor resistencia a estas interacciones, dado que su
masa es mayor, y la estrella perturbadora posee la misma masa, los parametros or-
bitales de su disco planetario solo son sensibles a partir de 200 UA donde comienza
a existir un cambio importante en estos pardametros. Las enanas rojas son objeto de
estudio de muchas ramas en la astrofisica y recientemente en astrobiologia, debido a
que son estrellas que permanecen mucho tiempo en la secuencia principal dada su baja
masa entre otras propiedades, ademas de ser las mas abundantes en la Galaxia (Heath
et al. 1998). Los resultados obtenidos en este trabajo nos revelan que discos planetarios
en este tipo de estrellas pueden sobrevivir en ambientes tan densos como los ciimulos
globulares y dada la composiciéon quimica de estos ambientes podrian ser candidatos a

planetas habitables.

Es claro que existen muchas posibilidades de encuentros estelares en los cimulos
estelares, las simulaciones que presentamos en este trabajo nos dan una buena aproxi-
macion de la dinamica de los discos en estrellas de muy baja masa bajo interacciones
con estrellas del casi el doble de su tamano. En general discos en estrellas de muy
baja masa en cumulos estelares pueden resistir interacciones en ambientes tan densos
como estos. Cabe destacar que para los pardmetros utilizados en estas simulaciones se
consideraron promedios en la masa de la estrella perturbadora y central, dispersion de
velocidades en promedio asi como discos de medida estdndar para dichas estrellas y que
los resultados pueden cambiar dependiendo de las caracteristicas del encuentro. Estos
parametros se consideraron de esta forma puesto que son promedios de las condiciones
de estos ambientes. Los resultados con los parametros realizados nos proporcionan una
idea general de la dindmica de los discos planetarios en ctimulos estelares para estrellas

de muy baja masa.

El problema de un encuentro estelar se puede resolver de forma analitica a primera
aproximacion utilizando la aproximacion de impulso, sin embargo ésta solo es valida
cuando las velocidades de las particulas son mucho mayores que la velocidad relativa
entre la estrella central y la pasajera. Para las simulaciones realizadas con el CAI (Ca-

pitulo 6), es importante destacar que nos proporcionaron una buena aproximacion a los



resultados del encuentro estelar, considerando que se omitieron pardmetros relevantes
de los encuentros en los ctimulos estelares. En general el método de la aproximacion
de impulso es valido y muy tutil para regiones galacticas en donde las velocidades de
las estrellas son muy superiores a la velocidad tipica de rotacion de los cuerpos en el
sistema planetario, incluso a radios muy pequenios (como el cimulo estelar del centro

de la Galaxia).

Los resultados de las simulaciones realizadas por el CEE nos proporcionan informa-
cion muy valiosa para el estudio de la astrobiologia y la evolucion estelar, esto debido a
que la mayor parte de los planetas encontrados en otras estrellas proviene de estrellas de
muy baja masa y ambientes como los cimulos abiertos, tienen propiedades similares al
ambiente solar actual. Con lo que el desarrollo de sistemas planetarios en estos lugares
favorece a estas estrellas ya que es poco probable que sufran interacciones catastroficas.
Pudimos encontrar que para discos en estrellas enanas cafés en ctimulos estelares la
distancia minima de acercamiento de la estrella pasajera es de 300 UA, distancia a la
cual comienza a cambiar considerablemente la dindmica de sus particulas. Para discos
en estrellas enanas rojas el parametro es 200 UA. En todas las simulaciones los discos
planetarios incluso a distancias muy cercanas (100 UA) sobreviven en su parte interna,
lo que implicaria que los planetas que se encuentren a distancias muy cercanas a su
estrella no sufririan cambios en sus 6rbitas dejando abierto con esto la posibilidad del

desarrollo de la vida.

Finalmente un resultado muy interesante de las simulaciones recae en la formaciéon
de cinturones de nicleos cometarios (tipo Kuiper) y posibles nubes de Oort en la pe-
riferia de los disco planetarios. Ya que en todas las simulaciones pudimos encontrar
una tendencia en la que las particulas ubicadas en el borde externo del disco planetario
al interactuar con la estrella pasajera salen eyectadas en 6rbitas muy excéntricas (en
muchos casos las excentricidades fueron cercanas a 0.9) y a distancias mas alla de 100
UA (considerando que los discos planetarios se modelaron de 60 UA para las enanas
cafés y 70 para las enanas rojas). Lo cual se asemeja a los planetas menores en el borde
externo del cinturén de Kuiper y a los parametros orbitales que poseen los objetos de

la nube de Oort interna.
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En este trabajo solo se consider6 un encuentro estelar, y como condicién inicial
del disco se omitié la presencia de gas. Es claro que las simulaciones cambiaran sus

resultados si se incluyen varios encuentros estelares y la presencia de gas en el disco.

8.1. Trabajo a Futuro

Con la finalidad de dar continuidad al presente escrito, se desarrollaran los siguientes

proyectos:

Construccion de un codigo para multiples encuentros estelares.

Analisis del efecto de gas en los discos protoplanetarios para interacciones gravi-

tacionales.

Formacion del cinturéon de Kuiper y nube de Oort como resultado de interacciones

gravitacionales.

Dinamica de la nube de Oort bajo la influencia del potencial de la Via Lactea.
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Apéndice A
Método Bulirsch-Stoer

Para la solucion de las ecuaciones de movimiento de las particulas sometidas a un
potencial que incluye a la estrella central del sistema planetario, la estrella pasajera o

perturbadora y la interaccion de estas dos recurrimos al integrador Bulirsch-Stoer (BS).

El integrador BS es uno de los mejores métodos conocido para la obtencion de alta
precision en la solucion de ecuaciones diferenciales ordinarias con esfuerzos computacio-
nales minimos. El método de BS consiste en tres partes (Press et al. 1992, Bulirsch y

Stoer 1980):

= La primera parte Acercamiento diferido al limite de Richardson: Considera la
respuesta final de un calculo numérico como una funcién analitica de un parametro
ajustable como el tamano de paso h. Para probar esta funcién analitica se puede
ejecutar los calculos con distintos valores de h (ninguno de ellos es necesariamente
lo suficientemente pequenio como para producir la precision deseada). Cuando se
conoce la funcion se le puede ajustar una forma analitica para poder evaluar la

funcién en el punto h = 0.

= La segunda parte se refiere al tipo de ajuste de la funcion utilizada. Esta parte se
basa en la fuerza de extrapolacion de las funciones racionales en las aplicaciones
tipo Richardson. Consiste en el aumento del limitado intervalo de convergencia

de las series de potencias. Las funciones racionales pueden ajustarse a funciones
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analiticas atin después de varios términos en las potencias de h de magnitud

comparable.

= La tercera parte, consiste en el uso de método cuya funcion de error sea estric-
tamente par, permitiendo que la funcién racional o aproximaciéon polinomial esté

en términos de la variable h? en lugar de solo h.

Para este trabajo se utilizaron los codigos CEE y CAI para resolver las ecuaciones
de movimiento de las particulas sometidas a un potencial, utilizando para ello el mé-
todo Bulisrch-Stoer para la integracion de 6rbita por medio de tres rutinas principales:
BSSTEP (stepper), MMID (método de punto medio modificado) y ODEINT (driver).

Estas rutinas funcionan de la siguiente manera: la rutina BSSTEP se encarga de
incrementar el valor en el tiempo una cantidad H evaluando las variables iniciales y; al
tiempo ¢+ H , subdividiendo el intervalo H en dos subintervalos de longitud h = H/2 y
evaluando las y; en los extremos de esos dos subintervalos; uno de éstos le da un nuevo
valor a la funcién al tiempo ¢ + h. Entonces el intervalo H se vuelve a subdividir en

mas intervalos que a su vez se evaliian de nuevo; este proceso utiliza la rutina MMID.

La secuencia del nimero de subdivisiones en este caso particular esn = 2,4, 6, ...n; =
2j. Para cada n sucesiva intentada, se realiza una extrapolacion polinomial para H/n =
0 o n = oo y se devuelven los valores extrapolados de la funcién y las estimaciones del
error. Cuando el error no es adecuado, se toma un valor més alto en n; si el error es
adecuado se ird a un siguiente paso més grande de H y se comenzara nuevamente con
el n mas pequeno. Cuando el intervalo H se subdividi6 en 12 subintervalos y la extra-
polaciéon aun no es satisfactoria, la rutina BSSTE reduce el tamano de H y deja de
incrementar el nimero de subintervalos lo que significa que el paso de tiempo variable.
Para las regiones donde la funciéon no varia mucho, los pasos de tiempo H, son grandes
por lo que se requiere un niimero pequeno de subdivisiones para obtener la convergencia
adecuada. Por otro lado para las regiones donde la funcién es altamente variable, el ta-
mainio y paso H se hace pequeno y la secuencia de subdivisiones crece. La extrapolacion
polinomial después de cada n intentada, funciona cuando BSSTEP llama a la rutina
PZEXTR (Press et al. 1992).



Por ultimo para la ejecucion de BSSTEP se utiliza un driver o "manejador", el cual
funciona como interfase con el usuario. Esto se logra gracias a la subrutina ODEINT,
que comienza y termina la integracion guardando los resultados intermedios, es decir,
devuelve una lista de valores ente t = 0 y ¢; para variables involucradas en el problema.
Dado que el paso temporal no es fijo, ODEINT requiere un paso temporal minimo
tal que si éste es mas largo que el minimo en BSSTEP, los valores de las variables se
guardaran evitando con esto tener valores salvados en lugares donde la funcién cambia

rapidamente y el paso temporal es pequeno.
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