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Abstract

En general, los modelos de formacion planetaria se enfocan principalmente en el estudio de los procesos de acrecion y evolucion dindmica de
los planetas sin tener en cuenta la composicion quimica de los mismos. A partir del codigo comercial HSC Chemistry, calculamos la secuencia de
condensacion y composicion quimica para un disco protoplanetario de baja masa alrededor de una estrella tipo solar. Incorporamos esta secuencia de
elementos quimicos y moléculas volatiles en nuestro modelo semianalitico de formacion planetaria que calcula el proceso de formacion de un sistema
planetario durante su etapa gaseosa. Los resultados de este modelo, son utilizados como condiciones iniciales para desarrollar simulaciones de N cuerpos
que computan la formacion pos oligarquica de planetas tipo terrestres. Estas simulaciones nos permiten estudiar la historia colisional de cada planeta
resultante y de determinar asi su composicion quimica una vez finalizado el proceso de formacion. Los resultados de nuestras simulaciones indican
que la composicion quimica de los planetas de mayor interés astrobioldgico, que son aquellos que permanecen en la zona de habitabilidad, presenta
caracteristicas similares a la composicion quimica de la Tierra.

Introduccion

El modelo de formacion planetaria de Alibert et. al.
2005 calcula la estructura y evolucion de un disco proto-
planetario determinando para cada distancia a la estrella
central la estructura vertical del disco. Este modelo permite
determinar los perfiles de temperatura, presion y densidad
superficial para diferentes distancias a la estrella central
a partir de definir la masa del disco protoplanetario (en
nuestro caso Mg = 0.03M) y el exponente que define la
pendiente de su perfil de densidad superficial (en nues-
tro caso vy = 1.5). Una vez obtenidos dichos perfiles, el
software comercial HSC Chemistry computa las secuen-
cias de condensacion de los distintos elementos quimicos
bajo condiciones de equilibrio. Los datos obtenidos inclu-
yen informacion sobre las abundancias de los elementos
mdés importantes y sobre la formacion de moléculas volati-
les (hielos). Estas distribuciones de elementos quimicos y
moléculas volatiles son incorporadas en nuestro modelo
semianalitico de formacion planetaria (Brunini & Benve-
nuto 2008; Guilera et al. 2010) que calcula el proceso de
formacion de un sistema planetario durante su etapa ga-
seosa considerando la formacion in situ de los embriones
planetarios. Los resultados de este modelo, que involucran
la distribucion de embriones y planetesimales al momento
de la disipacion del gas, son utilizados finalmente como
condiciones iniciales para desarrollar simulaciones de N-
cuerpos que computan la formacién pos oligarquica de
planetas tipo terrestres. Dado que con los resultados de
dichas simulaciones podemos estudiar la historia colisio-
nal de cada uno de los planetas resultantes, es posible
determinar cudl es la composicién quimica final de cada
uno, en particular de aquellos que permanecen en la zona
de habitabilidad (ZH) que es, para nosotros, la zona de
mayor interes.

Condiciones Iniciales
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A partir de las condiciones iniciales (ver figs. 1 y 2) gene-
ramos 4 simulaciones de N-cuerpos distribuyendo al azar
los elementos orbitales de la distribucion de embriones y
planetesimales. Utilizamos el codigo MERCURY (Cham-
bers, 1999) y dejamos evolucionar los sistemas por 200 Ma
utilizando un paso de integracion de 6 dias para computar
la zona interna de la 6rbita con suficiente precision.
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Figura 3. Configuracion final de las cuatro simulaciones de N-
cuerpos. La escala de color representa el contenido de agua en
los planetas resultantes. Las lineas negras sobre los planetas re-
presentan su movimiento radial sobre la 6rbita. Como se puede
apreciar, todas las simulaciones presentan planetas en la ZH y sus
contenidos de agua varian entre 4.29 % y 13.19 % por masa.

Mercurio | Venus | Tierra | Marte | Simulaciones
Fe 64.47 31.17 32.04 27.24 21.34 - 24.70
O 14.44 30.9 31.67 33.75 35.23 -41.93
Mg 6.5 14.54 14.8 14.16 11.17 - 12.93
Al 1.08 1.48 1.43 1.21 1.03-1.19
Si 7.05 15.82 14.59 16.83 12.61 - 14.59
Ca 1.18 1.61 1.6 1.33 0.56 - 0.65
C 0.0005 0.05 0.004 0.29 0.55-1.03
Na 0.02 0.14 0.25 0.57 1.14 - 1.31

Tabla 1. Abundancias planetarias en % por masa de Mercurio y
Venus (Morgan & Anders 1980), la Tierra (Kargel & Lewis 1993),
Marte (Lodders & Fegley 1997) y el rango de valores hallados
para los planetas en la ZH de nuestras simulaciones.

Todas las simulaciones presentan planetas en la ZH
con masas que varian entre 1.52Mgq y 4Mg. Poseen entre
6.37 % y 16.41 % de material volatil respecto a su masa
total siendo la molécula de agua la méas abundante, con

valores entre 4.29 % y 13.19 % (ver fig. 3).

Resultados

En términos generales, las abundancias finales de ele-
mentos quimicos obtenidas en nuestras simulaciones son
similares a las derivadas por Kargel & Lewis 1993 para la
Tierra. Sin embargo, los planetas que resultan en la ZH de
nuestras simulaciones muestran un marcado déficit en la
cantidad final de hierro asi como también un exceso en la
cantidad de oxigeno y carbono.

Moleculas Volatiles y Refractarias

Abundancia de Elementos Quimicos

Figura 4. Promedio de las abundancias quimicas y moléculas
volatiles finales en los planetas de la ZH.

Es interesante analizar tanto las similitudes como las
diferencias obtenidas en las abundancias finales de elemen-
tos quimicos entre los planetas que resultan de nuestras
simulaciones en la ZH y la Tierra. Por un lado, las equiva-
lencias obtenidas podrian sugerir similitudes en la distri-
bucion de elementos quimicos en el disco protoplanetario
primitivo. Por otra parte, las diferencias podrian ser atri-
buidas fundamentalmente a discrepancias asociadas con el
entorno dindmico en el cual se forman los planetas. En efec-
to, a diferencia de lo que sucede con los planetas terrestres
de nuestro Sistema Solar, los planetas en nuestras simu-
laciones son formados en ausencia de gigantes gaseosos.
Estas diferencias naturalmente conducen a distintas his-
torias dindmicas para los planetas terrestres formados en
ambos sistemas, por lo que es evidente obtener discrepan-
cias en las abundancias finales de elementos quimicos. Por
otra parte, las abundancias de de los planetas formados en
nuestras simulaciones son aquellas obtenidas asumiendo
que las colisiones son perfectamente ineldsticas. Un trata-
miento mas realista de las colisiones podria brindarnos un
calculo més preciso de las abundancias finales.

Las abundancias de elementos quimicos de los pla-
netas que resultan en la ZH son también similares a las
abundancias tipicas encontradas por Thiabaud et al. 2014
para planetas rocosos en general. Sin embargo, un anélisis
comparativo entre ambos trabajos deberia ser realizado
con cuidado dado que las abundancias computadas para
los planetas de nuestras simulaciones son obtenidas lue-
go de la disipacion del gas en el sistema, mientras que
Thiabaud et al. 2014 analizan los procesos de formaciéon
de los planetas de tipo terrestre hasta que se produce la
disipacion de la componente gaseosa.

Conclusiones

Luego de 200 Ma de evolucion y partiendo de con-
diciones iniciales obtenidas con un modelo semianalitico
formamos sistemas planetarios que presentan planetas te-
rrestres en la ZH. Las masas y abundancias quimicas de
dichos planetas son similares a las de nuestra Tierra aun-
que existen diferencias asociadas al entorno dindmico en
el cual se forman. En general, las caracteristicas de los pla-
netas de la ZH, sobre todo las masas y la cantidad de agua,
indicarian que son planetas potencialmente habitables.
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