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Concepto de Sistema Planetario
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¿Qué es un Sistema Planetario?

• Estrella + N planetas

• rango de masas planetarias: 10−7 < mp/Me < 10−2

• no es un cumulo estelar

• no es una poblacion de asteroides o cometas (cuerpos menores)

• Sistema Solar = sistema planetario + poblaciones de cuerpos menores
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Movimiento

En primera aproximacion cada planeta esta sometido a la Ley de Gravita-

cion Universal generada por la estrella

~̈r = −GMe

r2 r̂

ecuacion que tiene como solucion una elipse de elementos (a, e, i,$,Ω, T ).

• a y e determinan la forma

• i, $ y Ω la posicion en el espacio

• T determina un instante en el que pasa por el periastro
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Sistemas Planetarios

Problema de N cuerpos planetario:

Estrella central:

• domina gravitacionalmente el sistema

• masa grande

N Planetas:

• afectan gravitacionalmente a todos los demas cuerpos

• masa no despreciable

Cuerpos Menores:

• NO afectan gravitacionalmente a los demas cuerpos pero ŚI son afectados por los
planetas

• masa ≈ 0
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¿Cuantos Sistemas Planetarios conocemos? (set 2005)

• virtuales: infinitos...

• bien conocidos: el nuestro (Sol + 8 planetas)

• sistemas extrasolares (desde 1992): 18 sistemas con 2 o mas planetas

• total de planetas extrasolares: 168

Estado actual = Formacion + Evolucion

¿Son los sistemas planetarios el producto de su origen o mas bien de su
evolucion?

¿Son estables?
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Estabilidad
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Un poco de historia

A partir de la Ley de Gravitacion Universal (Newton, craneada en 1666 y
publicada en 1687) podemos decir que el movimiento de cada cuerpo queda
determinado por:

• ecuaciones de movimiento dadas por la aceleracion generada por la ley de gravitacion
universal

• condiciones iniciales: posiciones y velocidades

Hoy las soluciones de las ecuaciones diferenciales de movimiento siem-
pre pueden ser obtenidas mediante algoritmos numericos conocidos como
”integradores orbitales”.

Pero en el pasado no existia otra opcion que intentar un abordaje analitico
del problema considerando que el movimiento de un planeta particular es
una elipse perturbada por el efecto de los demas planetas:

~̈r = −GMe

r2
r̂ + ~P
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Euler, Lagrange y Laplace

100 años despues de la ley de Gravitacion Universal, entre 1760 y 1787, se
suceden varias interacciones entre Euler, Lagrange y Laplace resultando en la
creacion del Metodo de Variacion de Parametros, las Ecuaciones Planetarias
de Lagrange y la obtencion de expresiones para la evolucion temporal de los
elementos orbitales.

  

Pioneers of the Three-Body Problem

Euler Laplace Lagrange Jacobi

LeVerrier Hamilton Birkoff Poincaré
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Ecuaciones Planetarias de Lagrange (+Euler+Laplace)

Euler-Lagrange, aplicando su metodo de variacion de parametros y des-

preciando de ~P las perturbaciones de corto periodo (se compensan), procuran

una solucion aproximada para

a(t), e(t), i(t), $(t),Ω(t), T (t)

que serian constantes si no existieran las perturbaciones ~P .

En el siglo XVIII existia gran expectativa por conocer las funciones a(t)
para los planetas. La pregunta era:

¿El sistema solar se esta comprimiendo hacia el Sol o se esta expandiendo
hacia afuera?

¿Que pasa con las excentricidades e inclinaciones ?
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Las ”Ecuaciones Planetarias de Lagrange” resuelven el problema de forma
elegante:

• Evolucion de semiejes orbitales: valores medios constantes, NO hay ni expansion ni
contraccion sistematica de las orbitas

• Evolucion temporal de excentricidades: oscilaciones de largo periodo, NO crecen
sistematicamente

• Evolucion temporal de inclinaciones: oscilaciones de largo periodo, NO crecen
sistematicamente

¡EL SISTEMA PLANETARIO ES ESTABLE!
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¿Estable?

Laplace 1814: ”Una inteligencia que en un momento determinado
conociera todas las fuerzas que animan a la naturaleza, asi como la
situacion respectiva de los seres que la componen, si ademas fuera
lo suficientemente amplia como para someter a analisis tales datos,
podria abarcar en una sola formula los movimientos de los cuerpos
mas grandes del universo y los del atomo mas ligero; nada le resultaria
incierto y tanto el futuro como el pasado estarian presentes ante sus
ojos.”

Pero aun queda planteado el problema de la estabilidad en el largo plazo:
dada una masa puntual (estrella) rodeada de N masas mucho menores
(planetas) en orbitas cuasi circulares y cuasi coplanares, ¿es esa configuracion
estable en grandes escalas de tiempo (1010 revoluciones)?

Hoy, gracias a las computadoras, podemos comenzar a responder esta
pregunta.
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Enfoque y Resolucion del Problema
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Experimentos dinámicos

Modelo Fisico:

• gravitacion universal

• relatividad

• cuerpos extensos (no puntuales)

• perdida de masa del sol

• potencial gravitacional galactico

• pasajes estelares y nubes moleculares

• efectos no gravitacionales: jets en cometas, Yarkovsky, frenado gaseoso, Poynting-
Robertson

Algoritmo Computacional:

• codigo del programa, integradores orbitales

Precision de Calculo:

• redondeo

• procesador

• hardware
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Venus, Tierra y Marte en los Proximos 5 MA: a(t)
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Venus, Tierra y Marte en los Proximos 5 MA: e(t)
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Propiedades Dinamicas
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Sistema Aislado de N Planetas + Estrella: leyes de
conservacion

Cantidad de movimiento del sistema:

−→
P =

N∑
j=0

mj
−→v j = −→v b

N∑
j=0

mj = constante

=⇒ como el baricentro se mueve con velocidad constante (−→v b) lo
tomamos como origen del sistema.
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Momento angular:

−→
L =

N∑
j=0

mj
−→r j ×−→v j = constante

Energia total:

E = T + Ep =
1
2

N∑
j=0

mjv
2
j −G

N∑
j=1

j−1∑
k=0

mkmj

rkj
= constante
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Evolucion de la Energia del Sistema Solar
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100 años de movimiento del Sol respecto al baricentro
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Civilizaciones lejanas podrian detectar la existencia de Jupiter y Saturno mediante el efecto

Doppler generado por estas oscilaciones.
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Movimiento del Sistema

Un sistema de N planetas sometido al campo gravitacional de los N+1
cuerpos (planetas + estrella) genera un sistema de 3N ecuaciones diferen-
ciales no lineales de segundo orden:

d2Xi

dt2
= (aceleracionSol)x + (aceleracionNPlanetas)x

d2Yi

dt2
= (aceleracionSol)y + (aceleracionNPlanetas)y

d2Zi

dt2
= (aceleracionSol)z + (aceleracionNPlanetas)z

No existe solucion analitica para (Xi(t), Yi(t), Zi(t)). La solucion solo
puede explorarse resolviendo (integrando) numericamente el sistema de
ecuaciones.
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Frecuencias Fundamentales

Si las orbitas no son muy proximas, de pequeña excentricidad y las masas
no son muy exageradas se puede probar que el sistema de N planetas oscilara
con 3N frecuencias fundamentales:

• N frecuencias (altas) estan asociadas a los periodos orbitales y producen oscilaciones
en a (años)

• N frecuencias (bajas) estan asociadas a la ”precesion” de los perihelios y producen
oscilaciones en e (105 años)

• N frecuencias (bajas) estan asociadas al movimiento de los nodos y producen
oscilaciones en i (105 años)

Si esas frecuencias estan bien determinadas (constantes a lo largo del
tiempo) el sistema es cuasi-regular y sera estable. Si esas frecuencias no
estan bien definidas, si varian con el tiempo, el sistema sera caotico y al
cabo de una cierta escala de tiempo el caos sera evidente. Cada planeta
tiene una escala de tiempo particular y una evolucion caotica diferente.

Animacion JSUN (5Ma)
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Caos
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Regular versus caotico

Movimiento regular

• predecible, bien comportado

• pequeñas diferencias crecen linealmente con el tiempo

• ejemplos: golf, pequeñas oscilaciones del pendulo, sistema binario

Movimiento caotico

• dificil de predecir, comportamiento erratico

• pequeñas diferencias crecen exponencialmente con el tiempo

• ejemplos: billar, doble pendulo, sistema 3 cuerpos
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Divergencia exponencial de trayectorias inicialmente proximas
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La Estabilidad del Sistema Solar

De acuerdo al modelo simplificado de Euler-Lagrange-Laplace, el sistema
solar es estable en escala de algunos miles de años.

Pero en general, rigurosamente, no existe solucion analitica para el
sistema planetario. Aunque no existe una expresion explicita en funcion del
tiempo, la solucion esta determinada. El problema es que para obtenerla
necesitamos un procedimiento numerico de infinita precision, de lo contrario
tarde o temprano la solucion numerica se empieza a apartar de la evolucion
real. Como el apartamiento es exponencial...

EL SISTEMA PLANETARIO ES CAOTICO
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y cuanto menor el periodo orbital y mayor la excentricidad el caos es mas
evidente (Laskar 1994):
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¿Caotico y Estable?

Todo parece indicar que al menos los planetas se encuentran en un
regimen de ”Caos Estable”: no podemos predecir con exactitud donde
estaran de aqui a 100 MA pero podemos asegurar con mucha exactitud la
forma que tendran sus orbitas: caos confinado.

Dado el caracter caotico del sistema solar, si queremos tener una idea de
la evolucion de un objeto particular debemos realizar muchas integraciones
numericas (nube de clones) y luego analizar estadisticamente los resultados
obtenidos.

Todo el sistema planetario esta al borde de una configuracion altamente
caotica como lo muestran Michtchenko & Ferraz-Mello (2001):
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No. 1, 2001 RESONANT STRUCTURE OF THE OUTER SOLAR SYSTEM 477

FIG. 3.ÈSame as Fig. 2, but for Saturn. The grid of initial conditions used had 181] 33 points, AU, and*aS\ 0.001 *eS\ 0.01.

““ stable chaos,ÏÏ has already been described by Milani &
Nobili (1992). Therefore, in the present state of the art, once
an indication of chaos is obtained, a very long, precise inte-
gration of the dynamical model is necessary in order to
assess the signiÐcance of this chaos. In this work, we have
performed very long integrations over a few sets of initial
conditions, and the relevant results are included in ° 5.

4. DYNAMICAL MAPS

The dynamical maps of the regions neighboring Jupiter,
Saturn, Uranus, and Neptune are presented in Figures 2È5,
respectively. Interpretation of the maps will be easier when
prefaced by some considerations regarding the main fea-
tures of the dynamics of planetary systems. Let be them

jmass of planet (in units of solar mass) and and beP
j

a
j
, e

j
, i

jthe semimajor axis, eccentricity, and inclination of its helio-
centric orbit, respectively. The dynamics of the system of M
planets is characterized by the conservation of total energy
and angular momentum. The angular momentum com-
ponent normal to the reference plane is given by

;
j/1

M
L
j
J1 [ e

j
2 cos i

j
,

where

L
j
\ m

j
1 ] m

j
JG(1] m

j
)a

j

with G the gravitational constant. In the secular approx-
imation (for all j), and the quantityL

j
\ const

AMD\ ;
j/1

M
L
j
(1[ J1 [ e

j
2 cos i

j
)

is also conserved. This quantity was introduced by Laskar
(1997, 2000) as the total angular momentum deÐcit due to
eccentricity and inclination. For instance, AMD is zero for
circular and coplanar orbits, and it is large for large values
of the planetary eccentricities. For a critical value of total
AMD, crossing between planetary orbits is possible and the
system becomes unstable, with a possible escape of planets.

It has long been known that the giant planets are close to
mean motion resonances. One simple analytical model for
the mean motion resonance dynamics of a planetary system
(Michtchenko & Ferraz-Mello 2001) allows us to under-
stand the main features. One pair of planets, and isP

i
P
j
,

involved in the p :q mean motion resonance when their
mean motions, and obey the relationn

i
n
j
, pn

j
[ qn

i
^ 0,

where p and q are small integers. The variations of their
averaged (with respect to the orbital periods) semimajor
axes are constrained by the condition

pL
i
] qL

j
\ const , (2)

implying that the semimajor-axis oscillations are opposite
in phase and have amplitudes inversely proportional to the
planetary masses. The width of the p :q resonance in the
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El caos generado en las resonancias es el principal responsable de la
estructura dinamica de todo el sistema solar.
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Oblicuidad caotica de Marte

Dos posibles evoluciones de la oblicuidad de Marte para condiciones iniciales
levemente diferentes (Laskar).

Dinámica de Sistemas Planetarios, Tabaré Gallardo 34



El caos aparece cuando existe una sensible dependencia de las condiciones
iniciales: pequeños cambios en las condiciones iniciales producen estados
radicalmente diferentes (”efecto mariposa”). Ejemplo: la eyeccion de una
nave espacial genera una incertidumbre de 60 grados en la posicion de la
Tierra al cabo de 200 millones de años.

Esto puede ser desvetajoso desde el punto de vista del conocimiento del
estado del sistema en el futuro pero ..... podria ser sumamente util para
las trayectorias de las misiones espaciales! pues un pequeño impulso en una
sonda espacial de trayectoria caotica puede generar un cambio radical en su
trayectoria (con el consecuente ahorro de combustible).
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¿Resonancias?

Dinámica de Sistemas Planetarios, Tabaré Gallardo 36



Resonancias

Ocurren cuando existe una conmensurabilidad entre algunas de las fre-
cuencias fundamentales del sistema (2:1, 3:2, etc). Las mas corrientes
vinculan los periodos orbitales de los cuerpos (resonancias ORBITALES)
o los periodos rotacionales (resonancias de SPIN). Pero tambien existen
resonancias que vinculan la evolucion de los perihelios y nodos de las orbitas
(resonancias SECULARES).

Puede parecer absurdo preocuparse por situaciones resonantes, es decir,
sistemas con conmensurabilidad exacta entre los diferentes periodos. Sin
embargo existen numerosos ejemplos:

• Luna: spin-orbita 1:1

• Mercurio: spin-orbita (1 dia mercuriano = 2 años mercurianos)

• Asteroides con Tierra, Marte y Jupiter

• Satelites Galileanos: Laplaciana λI − 3λE + 2λG y spin-orbita

• Satelites de Saturno
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• Satelites de Urano

• Jupiter y Saturno: cuasi resonancia 5:2 (Laplace)

• Urano y Neptuno: cuasi resonancia 2:1

• Neptuno - Pluton: resonancia 2:3

• Pluton - Caronte: spin orbita

• Anillos

• Transneptunianos: plutinos, twotinos, etc

• Satelites artificiales

• Sistemas extrasolares
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¿Por qué hay tantos casos resonantes?

Hemos considerado hasta ahora fuerzas conservativas (la energia es
constante). Pero si agregamos fuerzas disipativas (mareas, friccion con nube
de gas o polvo) las orbitas evolucionan hasta caer en resonancia, luego
continuan evolucionando pero manteniendo el vinculo resonante (captura
en resonancia). Otro escenario que conduce a orbitas resonantes es la
interaccion de los planetas con una extensa poblacion de planetesimales.
Cualquiera de estos mecanismos produce una MIGRACION ORBITAL que
lleva a la captura en resonancias y, en algunos casos, a orbitas excentricas.

Animacion sistema migrando, (Culter & Chiang)
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Rotacion y Mareas
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Deformacion del planeta por mareas

PLANETA

SATELITE

El hemisferio opuesto al satelite sera menos acelerado que el hemisferio hacia el satelite, el

planeta se deforma.
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El retraso en la respuesta del planeta al campo gravitacional del satelite
y las diferencias de velocidades angulares generan un desfasaje entre la
direccion del abultamiento de mareas y la direccion del satelite:

  

Tidal Torques (2)
The response of the satellite to the tidal bulge it has raised 
depends on whether the satellite is (a) outside synchronous orbit 
or (b) inside synchronous orbit.  The resulting asymmetry exerts a 
torque on the satellite.

Sobre el planeta aparece un momento que tiende a frenar (caso a) o acelerar
(caso b) la rotacion. Las mareas sobre el satelite son mayores y rapidamente
llevan a la rotacion sincronica del satelite (la Luna dirige siempre la misma
cara hacia la Tierra).
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=⇒ −→
L rot varia pero el momento angular total del sistema debe

mantenerse constante:

−→
L orb +

−→
L rot = constante

=⇒ −→
L orb debe variar.

Quiere decir que habra una transferencia de momento angular planeta-
satelite.

Actualmente la Tierra se frena generando un retraso de 1 segundo por
año en su rotacion y consecuentemente transfiere a la Luna momento angular
orbital aumentando la distancia media a razon de 3 centimetros por año.
Con Marte y Phobos ocurre lo contrario. Pluton y Caronte ya llegaron a un
acuerdo...
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Posible evolucion del sistema Tierra-Luna

  

Tidal Evolution (5)
Evolution of the Moon’s orbit and Earth’s spin:
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Resonancia spin-orbita de Mercurio (generada por mareas)
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Eje de rotacion y clima

La variacion de −→ω (t) sumado a las variaciones de los elementos orbitales
a(t) y e(t) generaran cambios en la insolacion recibida por el planeta

⇓

cambios climaticos (Laskar)
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Los (extravagantes) Sistemas
Extrasolares
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Pulsar Planets (1)
In January 1992 a paper was published in Nature reporting 
the detection of a planetary system around a pulsar.

Nature, 1992.

Dinámica de Sistemas Planetarios, Tabaré Gallardo 48



Enana marron y compañero planetario
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Extrasolares: ¿Qué caracteristicas presentan?

• se detectan fundamentalmente planetas muy masivos

• orbitas de semiejes orbitales pequeños

• muy excentricas

• orbitas muy diferentes a las de nuestro sistema planetario: ¿solo sesgo observacional?

• orbitas muy similares a los sistemas binarios

¿Como explicar dinamicamente estas órbitas?

Dinámica de Sistemas Planetarios, Tabaré Gallardo 50



Orbitas muy excentricas:
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Sesgo observacional semieje-masa:
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Planetas versus enanas marrones: diferente origen

Las orbitas de los planetas extrasolares son muy parecidas a las orbitas
de las estrellas binarias pero los procesos de formacion son muy diferentes.

• Estrellas binarias: formadas a partir de diferentes nucleos de condensacion en la
nebulosa protoestelar. Estos nucleos solo se forman si tienen una masa superior a 10
veces la masa de Jupiter y el resultado es por lo menos una enana marron.

• Sistemas planetarios: los planetas NO se forman a partir de nucleos de condensacion
de la nebulosa sino por acrecion a partir de un disco de gas y polvo entorno de la
protoestrella.

Por otro lado es imposible formar planetas a distancias tan pequeñas de
la estrella por acrecion de planetesimales por lo que solo puede tratarse de
planetas que se formaron mucho mas lejos y luego migraron hacia la estrella
por intercambio de momento angular con el disco.

Estos discos se observan:
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Discos en infrarrojo
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Edad de discos
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Migracion
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2

The most likely origin of the viscosity is through
MHD turbulence resulting from the magnetorota-
tional instability (MRI) (Balbus & Hawley 1991)
and it has recently become possible through improve-
ments in computational resources to simulate discs in
which this underlying mechanism responsible for an-
gular momentum transport is explicitly calculated.
This is necessary because the turbulent fluctuations
do not necessarily result in transport phenomena
that can be modelled with the Navier–Stokes equa-
tion.

To this end Papaloizou & Nelson (2003) and Nelson
& Papaloizou (2003a) developed models of turbulent
protostellar accretion discs and considered the inter-
action with a giant protoplanet of 5 Jupiter masses.
The large mass was chosen to increase the scale of the
interaction so reducing the computational resources
required. This protoplanet was massive enough to
maintain a deep gap separating the inner and outer
disc and exert torques characteristic of type II mi-
gration. More recent work has expanded the range
of protoplanet masses examined (Papaloizou, Nelson,
& Snellgrove 2003; Nelson & Papaloizou 2003b). We
discuss some of the main points of this work in later
sections.

The majority of the planets so far detected orbit
around single solar–type stars, but there have been
also been detections in binary systems [e.g. γ Cephei
(Hatzes et al. 2003), 16 Cygni B (Cochran et al.
1997)]. Most field stars appear to be members of bi-
nary systems (Duquennoy & Mayor 1991). For the
longer period systems planets may orbit around one
member of the binary. In the shorter period systems
they could orbit stably around both stars (i.e. cir-
cumbinary planets).

The majority of T Tauri stars, whose discs are
thought to be the sites of planet formation, also
appear to be in binary or multiple systems, (Ghez,
Neugebauer & Matthews 1993; Leinert et al. 1993;
Mathieu et al. 2000). Most have sufficiently large
separations that it is expected that each component
will have its own circumstellar disc. For shorter pe-
riod systems, however, one expects the existence of
a circumbinary disc, a number of which have been
observed (e.g. DQ Tau, AK Sco, UZ Tau, GW Ori,
GG Tau).

The confirmed existence of planets in binary sys-
tems, combined with the fact that binary systems
appear to be common, and to be present during the
T Tauri phase, means that it is of interest to ex-
plore how stellar multiplicity affects planet forma-
tion, and post-formation planetary orbital evolution,
including formation in circumbinary discs. Previous
work examined the stability of planetary orbits in
binary systems using N–body simulations (Dvorak
1986; Holman & Wiegert 1999). This work showed
that there is a critical ratio of planetary to binary
semimajor axis for stability, depending on the binary
mass ratio, qbin, and eccentricity ebin. A recent pa-
per (Quintana et al. 2002) explored the late stages of
terrestrial planet formation in the α Centauri system.

Figure 1. This figure shows midplanet density distri-
bution of 5 Jupiter mass protoplanet in a turbulent
disc

This work concluded that the binary companion can
help speed up planetary accumumlation by stirring
up the planetary embryos, thus increasing the col-
lision rate. Recent work by Kley & Burkert (2000)
examined the effect that an external binary compan-
ion can have on the migration and mass accretion of
a giant protoplanet forming in a circumstellar disc.
They found that for sufficiently close companions,
both the mass accretion rate and the orbital migra-
tion rate could be increased above that expected for
protoplanets forming around single stars.

The question of how protoplanet evolution is affected
in circumbinary discs has been examined recently by
Nelson (2003a). This work explored the evolution of
Jovian mass protoplanets forming in circumbinary
discs using hydrodynamic simulations of a binary
star plus protoplanet system interacting with a vis-
cous protostellar disc. The models apply primarily to
binaries with orbital periods of ∼ 1 yr, and semima-
jor axes of ∼ 1 AU that have protoplanets forming
at a radius of a few AU in the circumbinary disc, al-
though the results can be scaled to apply to different
parameters. It is well known that a giant protoplanet
embedded in a disc around a single star undergoes in-
ward migration driven by the viscous evolution of the
disc (e.g. Nelson et al. 2000). The work by Nelson
(2003a) examines how this process is affected when
the central star is replaced by a close binary system,
and delineates the various modes of behaviour that
arise depending on the properties of the system (e.g.
binary mass ratio qbin, binary eccentricity ebin, etc).
We present some of the main results of this work in
later sections.

A number of the known extrasolar planets exist in
multi–planet systems. Three of these systems con-
tain a pair of planets that are in mean motion reso-
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Figure 2. This figure shows a close-up of the mid-
plane density distribution for a 5 Jupiter mass pro-
toplanet in a turbulent disc

nance (GJ876, HD82943, 55 Cancri). The most likely
explanation for these resonant systems is approxi-
mately coeval formation of the planet pair, followed
by disc–induced differential migration leading to res-
onant capture (e.g. Snellgrove, Papaloizou, & Nel-
son 2001; Lee & Peale 2002). In later sections we
present some preliminary results that examine the
plausibility of three–planet resonances being discov-
ered in which the three planets are of approximately
Jovian mass. The Jovian satellite system displays
such a configuration with Io, Europa, and Ganymede
all participating in the Laplace resonance (e.g Peale,
Cassen, & Reynolds 1979). Here Io and Europa are
in 2:1 resonance, and Europa and Ganymede are si-
multaneously in 2:1 resonance, leading to a 4:2:1 re-
lationship between the mean motion of Io, Europa,
and Ganymede. Our preliminary calculations in-
dicate that three planet resonances may indeed be
established, but that the 4:2:1 relation is unstable.
However, a situation in which one of the planet pair
is in a 3:1 resonance, leading to a 6:2:1 or 6:3:1 rela-
tion between the mean motions, appears to be sta-
ble, suggesting that such configuration may be found
among the population of extrasolar planets.

This article is organised as follows. In section 2
we present the results of simulation of high and low
mass protoplanets interacting with turbulent accre-
tion discs. In section 3 we describe the results of
simulations that examine the evolution of giant pro-
toplanets forming in circumbinary accretion discs. In
section 4 we present some preliminary results of three
planet systems leading to the formation of three-
planet resonances. Finally we summarise the results
presented in this article in section 5.

2. TURBULENT DISC – PROTOPLANET
INTERACTIONS

Most of the previous work examining the interac-
tion between protostellar disc models and embedded
protoplanets have used the Navier–Stokes equations
to simulate laminar disc models with an anomalous
viscosity coefficient (e.g. Bryden et al. 1999; Kley

Figure 3. This figure shows magnetic field vectors
for equivalent region shown in fig.2.

1999; Nelson et al. 2000). The most likely source
of disc viscosity, however, is MHD turbulence that
arises because of the MRI (Balbus & Hawley 1991).
We present simulations of magnetic, turbulent discs
interacting with protoplanets of different mass in the
following sections.

2.1. Giant Protoplanets

A detailed discussion of the results presented in
this section may be found in Nelson & Papaloizou
(2003a). The underlying disc model used is described
in detail in Papaloizou & Nelson (2003). The disc
was a cylindrical disc model with a locally isothermal
equation of state such that the effective aspect ratio
H/R = 0.1 throughout. The inital disc model was
initiated with a zero–net flux vertical magnetic field
that varied sinusoidally with radius, and was allowed
to run until a statistically steady state turbulent disc
model was obtained. The initial value of the volume
averaged plasma β was < β >≃ 1000, where β is
the ratio of the thermal gas pressure to the magnetic
pressure. The final turbulent state generated a vol-
ume averaged value of the Shakura–Sunyaev stress
parameter < α >≃ 5× 10−3. A protoplanet of mass
Mp = 5 Jupiter masses was placed in the disc at a
radius rp = 2.2. Prior to placing the protoplanet in
the disc, a partial gap was made in the disc in order
to avoid the generation of transient features in the
flow associated with the gap opening process.

A snapshot of the final state of the disc with the pro-
toplanet is shown in figure 1, after ∼ 100 planetary
orbits. The protoplanet showed a clear tendency to-
wards gap formation by deepening and widening the
initially imposed partial gap during the simulation.
Broadly speaking, the visual appearance of the disc
in figure 1 differs significantly from that obtained
in an equivalent simulation with a laminar, viscous
disc (e.g. Nelson et al. 2000; Nelson & Papaloizou
2003a), with the turbulent disc showing a less regu-
lar and more time dependent structure, in which the
spiral waves have a more diffused appearence.

In the region of the wakes the disc and its turbulence
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El sentido de la migracion sera determinado por el balance de intercambio
de momento angular entre el protoplaneta y los bordes del disco:

SOL

proto planeta
LENTO

RAPIDO
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Migracion: 2 etapas

• a) migracion planetaria por intercambio de momento angular con el disco

• b) intercambio de momento angular con los planetesimales (descubierta por Fernandez
& Ip en 1984)

En una primera etapa el desbalance entre el momento ejercido por la
parte exterior del disco y el ejercido por la parte interior del disco genera una
migracion muy rapida (miles de años) que generalmente es hacia la estrella
(en discos mas ricos en metales podria ser mas rapida).

En una segunda etapa el intercambio de momento angular con los
planetesimales genera una migracion mas lenta hacia afuera o hacia adentro.
En el caso del sistema solar hay evidencias de que Urano y Neptuno se
intercambiaron lugares.

Animacion switch Urano-Neptuno (Morbidelli)
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Algunas de las preguntas que quedan pendientes

¿Como fue la migracion por interaccion con el disco en el Sistema Solar?

¿Hubo planetas engullidos por el Sol?

¿Hubo planetas expulsados del sistema?

¿Por qué en el sistema solar e ∼ 0?

¿Es el sistema solar en alguna medida excepcional?

¿Que tan determinante es e ∼ 0 en la aparicion y evolucion de la vida?

....

¿Llegaremos realmente al 4.5% del PBI?
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Animaciones

• Evolucion Venus, Tierra, Marte por 5 millones de años (EVORB)

• Evolucion Jupiter, Saturno, Urano, Neptuno por 5 millones de años (EVORB).

• Evolucion sistema JSUN alterado por 5 millones de años (EVORB).

• Evolucion sistema extrasolar HD12661 por 100.000 años (EVORB).

• Evolucion sistema extrasolar UpsAnd.

• Evolucion sistema migrando (Culter & Chiang).

• Interaccion planeta-disco (Papaloizou).

• Pasaje de Saturno por la 5:2 y switch de Urano y Neptuno (Morbidelli).
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