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Resumen

Hasta la fecha, el nimero de exoplanetas confirmados supera los 4000. La mayoria fueron
detectados por el método de transito o de la velocidad radial. Ambas técnicas introducen un
sesgo observacional el cual favorece la deteccién de objetos masivos, los cuales orbitan a dis-
tancias muy cercanas de sus estrellas anfitrionas. Esto nos lleva a cuestionarnos como es que
dichos objetos se formaron y ademas determinar, en particular, si su proceso de formacion
sigue el modelo estandar para la formacién del Sistema Solar. Para resolver este problema se
necesita informacion sobre las caracteristicas fisicas de sus estrellas, las cuales se pueden rela-
cionar con el proceso de formacion de los sistemas planetarios. Una de estas caracteristicas es
la velocidad de rotacién de las estrellas, la cual se relaciona con el momento angular, que a su
vez se relaciona con las propiedades del disco protoplanetario en donde se forman los planetas.

En esta tesis se desarrollé un método semi-automatico de analisis espectral, usando el codi-
go iSpec, para determinar rapidamente y de manera confiable las caracteristicas fisicas mas
importantes de estrellas anfitrionas de exoplanetas: la temperatura efectiva, T.g, la gravedad
de superficial, log(g), dos indices de metalicidad, [M/H] y [Fe/H], asi como la velocidad de
rotacién, V sini. Con el uso del telescopio TIGRE (Telescopio Internacional de Guanajuato
Roboético Espectroscopico) de 1.2 m instalado en Guanajuato, se obtuvieron espectros de
resolucién media-alta (R ~ 20000) para 39 estrellas anfitrionas de exoplanetas, las cuales
analizamos usando el método creado en esta tesis. Los resultados que se obtuvieron fueron
usados para estudiar la relacion entre el momento angular de las estrellas y de sus planetas,
distinguiendo entre dos tipos: planetas de baja masas o LME ("Low Mass Exoplanet”) y
planetas més masivos o HME (”High Mass Exoplanet”), que por hip6tesis se difieren de los
planetas LME por tener envolventes dominantes de Hidrégeno Metélico Liquido (LMH en
inglés). Como nuestra muestra observada es pequena, se compararon nuestros resultados con
los resultados de una muestra mas grande determinada a partir de datos de la literatura, y
por medio de pruebas estadisticos se confirmo el nivel de confiabilidad de todos los resultados
reportados en esta tesis.

Se encontré una relacién entre Vsini y el conjunto Ty — log(g), consistente con una
variaciéon del momento angular de las estrellas con sus masas: el momento angular crece con

la masa de las estrellas. También se confirmé que los planetas mas masivos, de tipo HME,
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orbitan preferiblemente alrededor de estrellas de alta masa y alta velocidad de rotacion, mien-
tras los planetas LME siguen una tendencia inversa. Ademas determinamos que los planetas
HME tienen momentos angulares més altos que los planetas LME. Basandonos en estos resul-
tados determinamos que la componente principal que podria explicar nuestras observaciones
es el disco protoplanetario (ProtoPlanetary Disk, PPD). A medida que la masa de las es-
trellas aumenta, también aumenta su velocidad de rotacién. Por lo tanto, a medida que la
masa de las estrellas aumenta, también aumenta la masa del PPD y de los exoplanetas que
se forman alrededor de él, y asi el momento angular de ambos. Consistente con esta expli-
cacion, se observa que los planetas HME pierden mas momento angular por migraciéon que
los planetas LME, lo cuél es consistente con lo encontrado. Adicionalmente, se encontrd que
los planetas HME son menos sensibles a los efectos de migraciéon por marea (interacciones
estrella-planeta) que los LME. Esto sugiere una diferencia de composicién que hace las envol-
ventes de los planetas HME maés rigidas que las envolventes LME, lo cudl es consistente con
la hipétesis de la envolvente de Hidrégeno Metélico Liquido (ya que los HME no son com-
prensibles). En general concluimos que, tomando en cuenta la variacién de masa del PPD se
puede explicar la formacion de los exoplanetas con el modelo estandar para el Sistema Solar.

En nuestro analisis se confirmé que el Sol tiene un momento angular comparable al mo-
mento angular de las estrellas anfitriones de planetas LME (pero no con estrellas huéspedes
de planetas de tipo HME). Por otro lado, el momento angular del Sistema Solar (Sol +
planetas) es unico por su valor tan alto. Esto implica que la migracién de los planetas en
el disco fue poco importante en el PPD del Sol. Esta diferencia sugiere que un fenémeno
adicional debe haber sido activado durante la formacién del Sol. Dentro del modelo estandar
consistente con los exoplanetas, las condiciones para el Sistema Solar podrian ser: 1- un PPD
de masa minima, y 2- la formacién rapida de un sistema multiple de planetas en equilibrio
por el fenémeno de resonancia gravitacional. Por lo tanto, los sesgos observacionales en el
descubrimiento de exoplanetas, no nos permite concluir todavia si la formacién del Sistema
Solar fue una formacién tipica o peculiar.



Abstract

To date, the number of exoplanets confirmed has surpassed 4000. The majority of these
exoplanets were discovered either through the transit method or the radial velocity method.
Both techniques introduce serious observational biases, favoring the discovery of massive gas
giants that are found to be located very near their host stars. This raises one important
question about their formation process: is the formation of exoplanets consistent with the
standard model of formation of the solar system? To answer this question we need informa-
tion about the physical characteristics of the stars that can be connected with the process
of the formation of the planets. One such characteristic is the rotational velocity of a star,
which through the angular momentum can yield some information about the protoplanetary
disk where the planets formed.

In this thesis, a semi-automatic method was developed using the spectral analysis code iS-
pec, to measure quickly and reliably the most important physical characteristics of exoplanet
host stars: the effective temperature, Tog, the surface gravity, log g, two indices of metallic-
ities, global ([M/H]) and relative ([F'e/H]), and the rotational velocity, V sini. Using the
Tigre 1.2 m telescope installed in Guanajuato, medium-high resolution spectra (R ~ 20000)
were obtained for 39 stars with exoplanet systems, these were analysed using the method
created in this thesis. The data obtained were used to study how the angular momentum of
stars correlated with the angular momentum of two different types of exoplanets that rotates
around them. We distinguished two types of exoplanets based on their masses, the low-mass
exoplanets (LME) and the higher mass exoplanets (HME), where liquid metallic hydrogen
envelopes are suspected to be dominant. We used these data to shed some light about their
formation process. To verify the effect of our small sample, we compared our results with
those of a larger sample based on the literature. Through the use of statistical tests we
confirmed the confidence interval of all our results in this thesis.

We found one relation between V sini, and T — log(g), consistent with a variation of
angular momentum of star with its mass: stellar angular momentum seem to decrease with
their mass, following an empirical relation consistent with J, oc M. In this relation the
HME are found to be preferentially associated with high-mass and fast-rotator stars, while
the LME seem to orbit preferentially around low-mass, slow-rotator stars. We also found
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that the angular momentum of the HME is higher on average than the angular momentum
of the LME.

Based on this observation we conclude that the main component explaining these be-
haviors is the PPD: since high mass stars rotate faster than low mass stars, they most also
have had more massive and faster rotating PPD than low mass stars, explaining why more
massive and faster rotating planets form around them. More massive PPD seems also to be
a condition favoring large disk migration of planets, and the bigger the mass of the exoplanet
the bigger the loss of angular momentum due to migration. However, LME seem to be more
sensitive to tidal migration than HME, which could be due to the stiffness of a massive LMH
envelopes (LMH contrary to gas being incompressible).

For the solar system, the fact that there are no evidence of large disk migration favors the
minimal mass model, where multiple planets form rapidly interacting through resonance to
reach near equilibrium. However, it is not clear how the solar system reached such conditions.
Therefore, although the standard model was found to be consistent with the formation of the
exoplanets, due to the strong observational biases in their detection we cannot decide yet if
the formation of the solar system is standard or peculiar.
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CAPITULO 1

Introduccion

Hasta la fecha (Junio 2019) el nimero de exoplanetas confirmados llega a aproximadamente
4000 (ver http://exoplanet.eu/)'. Una de las tareas mds importantes, donde se ha dedica-
do muchos esfuerzos internacionalmente, es determinar a partir de sus caracteristicas fisicas
medidas (masa, M,, radio, R,, semieje mayor a, y excentricidad, e,) que tipo de exoplanetas
son (composicién), y a partir de esto deducir como los planetas se forman de una manera
general (e.g., Flor Torres, 2015). Esta tarea es algo complicada, puesto que las técnicas de
observacién utilizadas para su deteccién (siendo el transito, Tr, y la velocidad radial, RV,
las dos més importantes) no permiten obtener informaciéon completa y precisa; por ejemplo,
aunque el método RV da informacién sobre valor minimo de la masa (debido a la falta de
informacién sobre la inclinacién de la 6rbita), se necesita el método Tr para deducir su radio
y la masa de manera precisa (Barragan et al., 2017). Otro problema es que ambos métodos
introducen incertidumbres y sesgos observacionales dificiles de tener en cuenta. En el caso del
método RV, solo nos da el limite inferior de masa, M, sin 7, donde ¢ es el angulo de inclinacién
de la érbita del planeta, mientras en el método Tr el semieje mayor a, es deducido a partir de
modelos aproximados, interpretando la curva de luz (por ejemplo, asumiendo érbitas circu-
lares). De igual forma ambos métodos favorecen, en su mayoria, la deteccién de planetas muy
masivos (> 0.3M;. Ver Fig. 1.1) y cercanos a sus estrellas (Perryman, 2011). Ademés, en
diversas ocasiones la informacion importante sobre las estrellas anfitrionas suele faltar. Esto
es debido a la falta de estudios observacionales completos sobre las estrellas de baja masa, es
decir poco luminosas, cercanas a las caracteristicas del Sol (una situacién que la misiéon Gaia
estd cambiando; http://sci.esa.int/gaia/). Estos limites complican determinar de una
manera certera la composicién fisica de los exoplanetas, para poder relacionarlos al proceso
de formacién de sus estrellas.

A pesar de las dificultades, la clasificacion de los exoplanetas ha revelado cosas intrig-

La descripcién de esta pagina se puede encontrar en Schneider et al. (2011)
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Mass — Period Distribution

26 Sep 2019
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Figura 1.1: Distribucion masa-periodo de los exoplanetas, distinguiendo por método de deteccidn.
Tomado de https: //exoplanetarchive. ipac. caltech. edu

antes que pone en duda el modelo estandar de formacién de planetas (Gilmour & Sephton,
2004). En términos de composicién, los exoplanetas parecen ser idénticos a lo que se encuen-
tra en el Sistema Solar (Seager, 2010). En particular, hay una gran cantidad de planetas
gaseosos gigantes, de tipo Jupiter o Saturno. Aunque la formacién de estos tipos de plan-
etas es favorecida por el modelo estdandar de la formaciéon del Sistema Solar este resultado
podria ser solo una consecuencia de los sesgos observacionales, favoreciendo la deteccion de
planetas masivos. Por supuesto, al pasar el tiempo las técnicas observacionales y los anélisis
de deteccion han mejorado, lo cudl permitié encontrar una gran cantidad de exoplanetas
de masas mas bajas y de radios mas bajos que Saturno. En particular, se han encontrado
muchos exoplanetas con masas y radios ligeramente mas grandes que la Tierra. Con base a
estudios relacionados con la composiciéon de planetas, principalmente la relaciéon Masa-Radio,
han surgido nuevas clasificaciones como Super-Tierra (“Super-Farth”; Leconte et al., 2009;
Valencia et al., 2006; Martin & Livio, 2015; Chabrier et al., 2009), los cuales se asumen co-
mo exoplanetas con superficie sélida. De igual forma se han encontrado una gran cantidad
de planetas menos masivos que Urano y Neptuno, los cuales fueron clasificados como mini-
Neptunos, lo cual sugiere que estos planetas pueden tener caracteristicas fisicas y composicion
similar a Neptuno. Ademas se sugirié que los Stper-Tierra y los mini-Neptunos son planetas
extremadamente comunes en nuestra galaxia (Gandolfi et al., 2017). Si esto es verdad, el
Sistema Solar, el cual se encuentra compuesto por dos planetas gigantes (Jupiter y Saturno,
los cuales dominan la dindmica del sistema) y planetas con superficie sélidas (donde la vida
se puede desarrollar como en la Tierra) seria algo atipico. Del otro lado, la distincién entre

2



CAPITULO 1 - INTRODUCCION

mini-Neptuno y Super-Tierra es dudosa por el hecho que tienen masas y radios similares.
En definitiva, todavia se tienen importantes sesgos observacionales que no permiten concluir
formalmente sobre cudl es el tipo de sistema planetario mas comun.

Ademas, una caracteristica destacable de la muestra de exoplanetas es que la mayoria
orbitan a distancias muy cercanas de sus estrellas, incluso menores que la distancia entre
Mercurio y el Sol (a, < 0.4 AU). De hecho, el primero exoplaneta descubierto 51 Peg b (Mayor
& Queloz, 1995) fue de este tipo: con una masa minima del 83 % de la masa de Saturno y
un periodo de P < 10 dias, que, asumiendo una orbita kepleriana circular, corresponde a
un semieje-mayor a, ~ (10/365)%/% ~ 0.09 AU. Por esta razén, se clasificé éste y los demés
planetas encontrados con estas caracteristicas como Jupiter Caliente (HJ; por su acrénimo
en inglés). Esta clasificacién “Hot” también se aplica a los mini-Neptuno y Super-Tierras. El
descubrimiento de los HJ muestra un limite importante en los métodos de deteccién, puesto
que estos cuerpos no se pueden explicar usando el modelo estandar de formacién planetaria
en el Sistema Solar. Como no existe ninguno de estos planetas en el Sistema Solar (ni Stiper-
Tierra, ni mini-Neptuno) se sugiere que el Sistema Solar podria ser més una excepcién que
algo tipico. Estas diferencias entre las caracteristicas de los exoplanetas y de los planetas del
Sistema Solar, nos lleva a preguntarnos si el modelo estandar para la formacion planetaria,
construido a partir del Sistema Solar, se aplica para la formacion de los planetas en general.

1.1 Modelo estandar de formaciéon de planetas en el
Sistema Solar

El modelo estandar para la formacion de planetas fue elaborado para explicar las caracteristi-
cas mas importantes del Sistema Solar (Laplace, 1796; Safronov, 1972; Anand et al., 2004).
Estas caracteristicas son: 1- Todos los planetas orbitan alrededor del Sol en el mismo plano,
2- en la misma direccion y 3- con un espin en la misma direcciéon que la rotacion en torno
del Sol. También siguiendo Kepler, se descubrié que las 6rbitas de los planetas son elipticas,
pero con muy bajas excentricidades, e,, y que su periodo, P, aumenta con la distancia como
P? af) (tercera ley de Kepler), donde a, es el semieje mayor del planeta. La segunda ley
de Kepler, que dice que “el vector posiciéon de cualquier planeta al respecto del Sol barre
areas iguales de la elipse en tiempos iguales”, también es importante porque resulta ser la
consecuencia de la ley de conservacién del momento angular de los planetas. Por lo tanto, en
una oOrbita kepleriana, el potencial gravitacional depende sé6lo de su distancia al Sol,

Vy, ~ GM,/a, (1.1)

donde M, es la masa de la estrella y G es la constante gravitacional?, mientras que su
momento angular es igual a (Berget & Durrance, 2010):

Jp = Myy[GMLay(1— €2) (1.2)

2G =6.67428 x 10~ m3kg~1s~2 (Tomada de Pr3a et al., 2016)
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Planetas con e, = 0 (o muy cercano de cero como en el Sistema Solar), tienen, por lo
tanto, un momento angular maximo para una energia dada de ligacién gravitacional.

Aunque Kepler habia propuesto que una fuerza “natural” podria ser responsable del
movimiento de los planetas alrededor del Sol, fue Christiaan Huygens, en 1659, el primero que
entendio que el equilibrio de las érbitas de los planetas necesita dos fuerzas, un fuerza central
(la fuerza propuesta por Kepler) y la fuerza centripeta F,. oc v*/r donde v es la velocidad del
planeta en su érbita y r es su distancia a la fuerza central. Asumiendo un modelo donde las
érbitas de los planetas sean circulares (e, = 0), Huygens, usando la segunda ley de Kepler,
pudo demostrar que la fuerza que balancea la fuerza centripeta varia como F, o< 1/r?. En
1687 (en su libro “Philosophiae naturalis principia mathematica”) Newton presenté la férmula
matematica completa para la fuerza gravitacional (en nuestro caso usaremos la magnitud de
dicha fuerza),

. GMQmp

F, = (1.3)

r2

Fueron estas dos ideas, (1) un equilibrio entre la fuerza centripeta (Huygens) y un fuerza
de atraccion central (Newton), y (2) la conservacién del momento angular (Kepler y Newton)
las que sugirieron a Karl Emmanuel Kant en 1755 (en su libro “Historia Natural Universal y
Teoria de los Cielos”) la idea de un modelo en donde la formacién del Sistema Solar habria
sido la consecuencia del colapso gravitacional de una nebulosa de gas. Aplicando la ley de
conservacion del momento angular, la nebulosa girando desde el inicio lentamente gana mo-
mento angular durante el colapso, generando un disco en donde los planetas se formarian
en equilibrio, rotando en torno del Sol. Posteriormente en 1796, Pierre-Simon de Laplace
demostré que aunque el principio fisico de formacion de un disco en equilibro de rotacion
es seguro, los cédlculos son altamente complejos, porque el problema del equilibrio gravita-
cional es un problema de multiples cuerpos que no es tratable analiticamente. Hoy en dia
se usan simulaciones numéricas usando computadoras potentes para estudiar el problema,
que incluso no lo resuelve totalmente (Laskar, 1994; Laskar et al., 2004). Sin embargo, la
hipdtesis de Kant se aceptd como el modelo de base més probable para explicar el proceso
de formacién de los planetas. El exceso en infrarrojo (debido al polvo en discos) de estrellas
fue la evidencia de la existencia de los discos circumestelares. Esto ha sido demostrado por
recientes observaciones de varios discos protoplanetarios en torno de estrellas de baja masa
con el telescopio ALMA, las cuales soportan este modelo (Nomura et al., 2015; van der Marel
et al., 2018; Pérez et al., 2019).

El modelo de disco protoplanetario (PPD) tiene ain otra ventaja importante que es que
puede explicar como la materia que forma el disco se aglomera para formar planetas (de Pa-
ter & Lissauer, 2015; Klahr & Brandner, 2006). En particular, el modelo explica porque
planetas con superficies sélidas se forman en la parte interna del disco mientras los planetas
gigantes gaseosos se forman en la parte exterior. Esto tiene que ver con la temperatura de
condensacién de los elementos que forman el PPD. Los mas importantes son el agua H5O,
el metano CHy, el sulfuro de hierro, FeS, coridén, AlyO3 y piroxeno, CaMgSi,Og (Plummer
et al., 2005). A medida que el PPD se forma, la densidad aumenta en su parte interna (de-
bido a la viscosidad) y una fraccién de la energia cinética se transforma en energia térmica.
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Esto da origen a un gradiente de temperatura en el PPD, que varia de 2000 K a 1 AU de la
protoestrella (la estrella todavia no quema el hidrégeno en su centro) hasta 400 K a 4-5 AU.
En consecuencia, a distancias muy cercanas de la protoestrella los elementos se desagregan
en su atomos, mientras en la parte exterior, los elementos se quedan en forma de gas simple
molecular. A medida que el disco se enfria, los compuestos quimicos se condensan, forman-
do granos sélidos diferentes siguiendo su temperatura de condensacion; en la parte interna
donde la temperatura y la presién son mds altas (pero la presién nunca es mayor a 10* Pa),
sustancias iénicas como coridon y piroxeno se condensan a altas temperaturas, 1758 Ky 1450
K respectivamente, mientras en la parte externa, donde la presién y temperatura son mas
bajas, el gas se sublima formando hielo, agua a 180 K y metano a 70 K (también el amoniaco
y nitrégeno se subliman en hielo a 120 K y 70 K respectivamente). Para el PPD solar la
frontera entre la parte interna y externa del disco es identificada con la Linea de Hielo, la
cudl se ubica aproximadamente a 3 AU (Martin & Livio, 2012). Obviamente, la Linea de
Hielo varia con la masa del PPD y se aleja a medida que la masa de la estrella aumenta.

Una vez que los granos se forman, se ligan mas facilmente aumentando de tamano. Asi
empieza el proceso de formacién de planetas. Simulaciones computacionales (Wurm & Blum,
1996; Poppe & Blum, 1997) han mostrado que en presencia de un campo magnético, es-
tructuras vellosas (“fuzzy”) con cargas eléctricas residuales aumentan la probabilidad de
coagulacién (granos crecen pegandose unos a otros). El modelo de coagulacién es 1itil porque
fija la escala de tiempo de formacion de planetesimales: en el plano del PPD se toma 2000
anos para que se formen granos de 10 mm en didmetro a 1 AU, 5000 anos para formar granos
de 15 mm a 5 AU y 50000 anos para formar granos de 0.3 mm a 30 AU. Este resultado
sugiere que el tiempo de formacion de los planetas en el Sistema Solar depende de manera
critica de lo que paso después de la coagulacion.

Para determinar cudl fue el escenario mas probable de la formaciéon de los planetas a
partir de los planetesimales, se necesita tomar en cuenta algunas caracteristicas observadas
en el Sistema Solar. Por ejemplo, la presencia de dos planetas gaseosos gigantes dominando
la dindamica del Sistema Solar sugiere que estos planetas debieron haberse formado muy rapi-
damente (~ 5—10Myr, Perryman, 2011). Por otro lado, esta condicién es dificil de entender
considerando las condiciones fisicas en la parte externa del PPD: una baja densidad columnar
que implica una tasa de condensacion menos rapida que en la parte interna, y a su vez implica
menos tasa de colisiones y tiempo mayor de migraciéon de los granos en el plano del PPD.
Estas condiciones explican porqué ningtun planeta con superficie sélida se encuentra después
de la Linea de Hielo, porque a medida que el nicleo solido del planeta crece, mas gas que
materia sélida se acumula formando las envolventes masivas de los planetas gigantes. Otra
condicién importante es que los planetas gaseosos gigantes se deben formar antes de que el
PPD se disipe. Esto sucede 10° — 10° anos después de la formacién del PPD, en el momento
en que la estrella pasa por la fase T-Tauri, con vientos estelares muy fuertes.

Como solucién al problema de la formacién rapida de planetas se propuso el modelo del
enfoque gravitacional (“gravitational focusing”; Safronov, 1969; Wetherill & W., 1989; Hilke
& Sari, 2011) en donde los nicleos sélidos de los planetas crecen fuera de control (“runaway
growth”). Primero se forman en un tiempo corto (10> — 10 anos) los planetesimales de 0.1
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a 10 km de didmetro por coagulacion o inestabilidad gravitacional. Cuando llegan a 10 km,
sus masas perturban y atraen otras masas en su ambiente, acelerando su crecimiento. Este
modelo permite la formacién de nicleos de planetas de tipo de Tierra dentro de 10° afios
(Wetherill & W., 1989). Después el planeta continua creciendo en masa (por colisién) lle-
gando a su masa total después de algunos 10° afios. Siguiendo este modelo, los nticleos més
masivos, entre 5 y 10 veces la masa de la Tierra, debe formarse en un tiempo del orden de
5 x 10° afios para explicar la formacién de planetas gigantes gaseosos, es decir, el planeta
atrayendo todo el gas a su alrededor antes del viento estelar.

Como consecuencia del modelo del enfoque gravitacional, la masa inicial del PPD es posi-
blemente un parametro importante a considerar. En la teoria se propuso dos escenarios: el
PPD minimo, con 0.01 a 0.02 Mg, y el PPD méaximo, hasta 0.5M (Armitage, 2010). Com-
parando la masa total de los planetas del Sistema Solar encontramos que sélo corresponde
al 0.1% de la masa del Sol, el cudl se acerca al modelo PPD minimo. Esto implica que el
proceso de formacién de los planetas en el Sistema Solar deberia haber sido casi 100 % efi-
ciente. Esta conclusion parece dificil de entender considerando el problema de la formaciéon
de los planetas gaseosos gigantes por enfoque gravitacional. Siguiendo este modelo, mucho
mas material deberia haber estado disponible, favoreciendo asi el modelo PPD maximo.

A partir de esta diferencia entre el modelo de PPD minimo y maximo para la formacién
de planetas se podria también esperar resultados diferentes para el momento angular de los
sistema planetarios (estrellas y planetas). Una alta eficiencia en el proceso de formacién de
planetas implicaria menos disipacion de energia, sugiriendo que el momento angular del sis-
tema se conserva. Considerando los problemas de los modelos de formacion de estrellas esta
condicién parece dificil de defender.

1.2 Los problemas del flujo magnético y del momento
angular

Uno de los éxitos mas importantes de la astronomia moderna fue el descubrimiento de las
nubes moleculares (“Molecular Clouds”, MCs) en nuestra galaxia. A partir de las caracteristi-
cas de estos sistemas se puede caracterizar las condiciones fisicas en las cuales se forman
estrellas. En nuestra galaxia se encuentran MCs que varian en tamano de 25-100 pc hasta
0.02-0.4 pc, con densidad relativa ny ~ 107 — 10® m ™2 hasta 10 — 10'2 m~2 y masa de
10° — 107 M, hasta s6lo 0.3 — 10? My, (Draine, 2011). Estas condiciones implican opacidad
variable, donde la extincion en el visible puede llegar de 2 — 10 Ay hasta 30 — 20 Ay. Estas
opacidades hacen que los MCs tengan ionizaciones diferentes por fuera y dentro: por fuera
las estrellas masivas en regiones de formacion estelar ionizan el gas molecular, mientras en
su interior sélo alcanzan los rayos césmicos mas energéticos. La presencia de iones permite
a los campos magnéticos de la galaxia permear las MCs, explicando la alta masa critica
magnética (valor médximo de masa para que la nube esté en equilibrio hidrostético, M) de
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estos sistemas (McKee & Ostriker, 2007):

M, (1.4)

En la ecuacién (1.4), ¢ es el flujo magnético, mientras ¢, ~ 0.16 — 0.18 es un pardmetro
libre que depende de la distribucion del campo magnético y de la densidad dentro del MC.
Comparando la masa del MC, M, con la masa critica magnética se encuentra que:

~ Muyc

[y = i, <1 (1.5)

En el caso de un campo magnético aleatorio, el flujo puede ser parametrizado por:

¢ = nR? (B?)'? (1.6)

Esto muestra como los campos magnético se enlazan en la columna de materia para pro-
ducir flujos magnéticos intensos. Aqui, entonces, encontramos un problema critico para la
formacién de estrellas. Ya que a mayor flujo magnético, mayor la presiéon magnética que
se opone al colapso gravitacional. De hecho, simulaciones computacionales muestran que en
condiciones subcriticas, ps < 1, la formacién estelar no es posible, mientras que en condicién
super-critica py, > 1 el flujo magnético tiene menos efectos. Como en las MCs el valor de
[ty varia en torno de 1, esto sugiere que el efecto mas obvio de los campos magnéticos en
regiones de formacion estelar serfa en hacer la IMF (funcién de masa inicial) més plana, es
decir favorecer la formacion de estrellas masivas en lugar de estrellas de baja masa.

Pero tenemos un problema, el cual es que en el caso de las estrellas se observa que sus
flujos magnéticos son muy bajos. Se ha calculado ¢ del orden de 10* — 10° en estrellas
magnéticas, y mucho mayor, 10%, en estrellas no-magnética (como el Sol). Esto implica que
el flujo magnético no es un parametro que se conserva durante la formacion de las estrellas.
Debe haber, por lo tanto, un mecanismo fisico suficientemente general en MCs que pueda
explicar la disminucién del flujo magnético antes y durante el proceso de formacién de las
estrellas. Hoy en dia se piensa que este proceso es la difusion ambipolar.

La difusién ambipolar es un mecanismo que describe como los diferentes iones en un plas-
ma se dispersa en el espacio y el tiempo, disminuyendo asi el flujo magnético. Debido a la
diferencia de carga y masa, los iones positivos siendo méas masivos que electrones (los iones
negativos), las fuerzas eléctricas y magnéticas alejan los iones en dos direcciones diferentes
aumentando asi la neutralidad de los MCs. Las simulaciones muestran que en una escala de
1000 AU la ionizaciéon disminuye lo suficiente en un tiempo corto para desconectar el campo
magnético del gas, que empieza ahora a colapsarse para formar un disco de acrecién en torno
de la protoestrella (McKee & Ostriker, 2007). Es este flujo magnético muy diluido (por un
factor comparable a su contracciéon ~ 10°) el que es transmitido por el disco de acrecién a la
estrella (ver Figura 1.2).

Pero el flujo magnético no es el unico problema. Asumiendo también que el momento
angular es conservado, no se puede explicar porque las estrellas rotan lentamente. Esto es facil
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Figura 1.2: Esquema de un disco de acrecion que se forma después la difusion ambipolar. También
se muestra la zona muerta (“dead zone”) donde la viscocidad es baja y cubre una regién entre 0.1
AU hasta 15 AU donde se forman los planetas. Tomado de la tesis de Champion (2019)

de demostrar. Siguiendo las notas del curso de Alexander (2017), los ntcleos de formacién
estelar dentro de las MC presentan valores de velocidades angulares del orden de Qpc ~
10'*—10'3 s~1. Adicionalmente, una temperatura del orden de ' ~ 10 K implica una velocidad
del sonido tipico ¢ ~ 0.2 km/s. Usando la ecuacién de la masa de Jeans:

s C3

Se deduce que para una estrella de la masa del Sol, M; = Mg, la densidad del niicleo
colapsando deberia haber sido p > 1077 kg/m?. Esto nos da un tiempo de caida libre de:

1
trp = ——==~ 10t (1.8)

VGp

Que corresponde al colapso de una regién del tamano:
RJN)\J:CSthfNO.lpC (19)

O sea, un colapso por un factor R;j/Rs; ~ 5 x 10°. Asumiendo la conservacién del
momento angular, esperamos un momento angular especifico del orden de:

Je = wye X RS ~ 107 — 10" m?/s (1.10)

Esto es entre 10 y 107 veces més alto de lo que se observa para el Sol (Qy, ~ 2.972 x
1079 s7'; http://ssd.jpl.nasa.gov). De hecho si calculamos la velocidad de ruptura del
Sol (“break-up velocity”), quiere decir la velocidad donde la fuerza centripeta debido a la
rotacion es mayor que la fuerza gravitacional, encontramos:

Qp=1/GMg /R, ~6x 107" s7! (1.11)

Esto corresponde a un momento angular especifico de j, ~ 3 x 10 m?/s, es decir, un
factor 10* — 10* menor que el momento angular del PPD esperado asumiendo la ley de con-
servacion del momento angular. Este calculo demuestra claramente que durante el proceso
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de formacién de las estrellas el momento angular es un parametro fisico que no puede ser
conservado.

. Cémo se soluciona el problema del momento angular? Siguiendo Ray (2012), hay posi-
blemente mas de un proceso fisico en accién. Primero, el momento angular inicial de cada
estrella no se espera que sea tan alto en el caso de formacién de sistemas miltiples (Caselli
et al., 2002). Por ejemplo, si las estrellas se forman en pares o grupos de tres, quebrandose en
sistemas binarios o una estrella sola (Marks & Kroupa, 2011), o si se forma en grupos donde
las interacciones de marea eyectan la menos masiva (Reipurth et al.,; 2007), el momento an-
gular de cada estrella serd mucho mas bajo que si se forma sola.

Otro mecanismo posible parece ser visible en la fase de estrellas T-Tauri. Hay dos tipos,
la clasica con un disco de acreciéon y pérdida de masa al mismo tiempo por viento, y la débil
(puesto que su emisién en H, es débil) sin disco y sin viento. Se observé que la cldsica rota
menos rapido que la débil. Esto se puede explicar con el transporte de momento angular
por el viento, o con el fenémeno de bloqueo de disco (“disk-locking”) y la formacién de un
chorro. En el disco de acrecion, una brecha (“gap”) se forma entre la superficie de la estrella
y el disco en el radio de corte R; (ver Figura 1.3). En el modelo de bloqueo de disco, la
materia acretada cayendo entre R, y el radio de corotacién, R, (donde el campo magnético
que conecta el disco con la estrella gira a la misma velocidad que la estrella) sigue las lineas
de campo hasta los polos de la estrella creando un chorro. La region se vacia y R; se desplaza
hasta concordar con R., (R; = R.,). Es este chorro que, como el viento, transporta el mo-
mento angular por fuera impidiendo asi que la estrella aumente su rotacién. Por esto, este
mecanismo se identifica también como el frenado magnético (“magnetic braking”).

/

Disk
l [ I
— 1
Rt Rco Rout
Figura 1.3: Esquema de la interaccion entre el campo magnético de la estrella y el PPD en el modelo
“disk-locking”; tomado de Matt & Pudritz (2004)

Pero lo que no esta claro en este modelo, todavia, es que al mismo tiempo la materia
se sigue acretando hacia la estrella, lo cual implica que debe perder momento angular. La
explicacion estandar es que esto es debido a la viscosidad del disco: un torque se desarrol-
la y transfiere momento angular hacia las partes externas del disco. El problema con esta
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explicacion es que el estrés del torque de viscosidad es probablemente menor que la presion
térmica (Larson, 2010), y por lo tanto, la transferencia de momento angular por viscosidad
no es suficientemente rapida.

En 2004, Matt & Pudritz propusieron una alternativa al modelo de freno magnético donde
el torque no es producido por la viscosidad sino por el campo magnético ligado al disco (ver
Figura 1.4 izquierda). En este modelo el torque magnético, d7,,, es modulado por el torque
debido a la viscosidad, d7;, del PPD produciendo un torque constante de acrecion,

0Tq = 0T; + 071, (1.12)
2 6f
PR ak g - internal ]
§ TR, intcmal i
1 ! accretion T . 2F ]
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Figura 1.4: Modelo de frenado magnético propuesto por Matt € Pudritz (2004). En la izquierda
se muestra la variacion del torque magnético, el torque de acrecion y el torque del debido a la
viscosidad del disco. En la derecha se muestra el radio, Ryy: =~ 1.6 Rc,, donde la estrella se desconecta
magnéticamente del disco.

En el radio de corotacién R.,, el campo magnético que gira con el disco (mds répido)
hace un trabajo en contra de la corotacién y es este torque magnético es el que transporta el
momento angular en el disco (de ancho Jr):

5T = ypr—4or (1.13)

donde 0r estd integrado sobre el ancho vertical del disco (por lo tanto depende del espesor
“thickness” del disco), p es la intensidad del momento dipolar magnético y v = By/B, (tam-
bién depende del espesor del disco). 47, < 0 implica transferencia de momento angular de la
estrella al PPD. En el modelo estdndar (por ejemplo, Uzdensky et al., 2002), la transferencia
de momento angular se extiende hasta el infinito (R,,; — o0), mientras Matt & Pudritz
(2004) mostraron que sélo se puede extender a la distancia Ry, ~ 1.6R,,, donde las lineas de
campo magnético se abren, quebrando asi la ligacién con el disco. Después de R, el disco
es dominado por la gravedad, y por lo tanto, la rotaciéon deberia ser kepleriana.

Cabe notar que no es claro como el proceso de formacion de los planetas afecta la trans-

ferencia de momento angular al disco. Esto depende de cuales son los valores de R., y Ry
En particular es importante tomar en cuenta que pasa después de la formacion de la T Tauri

10
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clasica. Después de la fase T Tauri se toma todavia del orden de 10% — 107 afios para la estrel-
la llegar a la secuencia principal, y durante este tiempo el transporte del momento angular
hacia afuera se hace por el viento estelar que barre (o disipa) el disco.

Cuando empieza el viento R,,; — R.,, y podemos determinar R., asumiendo que la
presién magnética es igual a la presion del gas, Pp = F,, s6lo nos queda determinar Pp y
P,. Para la presion magnética asumimos que el campo magnético decrece con el inverso de
la distancia al cubo, B ~ B,R?/r3 obteniendo:

B?> B2RS
Pp=—=- (1.14)
2u0  2por®
Para la presion del gas utilizamos la ecuacion del “Ram pressure”:
P, = nmv? (1.15)

donde nm representan la cantidad de materia en el viento y v su velocidad. Cambiando
nm por:

M

42y

nm (1.16)

donde M es el flujo de materia en el viento y poniendo ahora las presiones iguales,
Pp = P,, encontramos que:

2 126
« _ 2m B Ay (1.17)
o Mo

Para un estrella como el Sol, By ~ 107* T, M ~ 2.00 x 10714 My /yr y v = 2.15 x 1073
m/s, se calcula que R, ~ 6.77 x 10°m ~ 0.045 AU. Este resultado es interesante en el caso
de los HJ porque coincide con el pico de periodo de 3 dias (asumiendo la ley de Kepler,
(3/365)%° ~ 0.04 AU). Esto podria sugerir que existe una relacién entre la formacién de los
planetas y el problema del momento angular de las estrellas.

La misma impresion surge cuando se considera el momento angular especifico del sistema
(Berget & Durrance, 2010):

. Ji+ Ly
Jsys = m (1.18)
Para el Sistema Solar, por ejemplo, se encuentra que a pesar de que las masas de los
planetas es despreciable, sélo 0.1 % de la masa del Sol, son ellos los que contribuyen al 99 %
del momento angular especifico del sistema (estrella y planetas). Para el Sistema Solar esto
corresponde s6lo a un factor 10 por abajo del j,. Por lo tanto, es importante entender mejor
cual es la parte del momento angular inicial de la estrella que puede transferir al disco durante
la formacion de los exoplanetas.

11
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1.3 Origen de los Jupiter calientes

Siguiendo Ray (2012) se tienen otros mecanismos ligados a la fisica del disco de acrecién
que pueden contribuir a explicar la pérdida de momento angular de las estrellas. De hecho,
cualquier inestabilidad gravitacional quebrando la simetria axial, como las estructuras de
barras o las ondas de densidad, puede producir torques que redistribuyen el momento an-
gular dentro del disco (Jappsen & Klessen, 2004; Lin et al., 2011). Estos mecanismos son
importantes, en particular en discos de acreciéon masivos en torno de estrellas masivas, apare-
ciendo frecuentemente durante la formacion de sistemas binarios o multiples. En discos menos
masivos también pueden existir otros tipos de ondas, como ondas acustica o fenémenos mag-
netohidrodindmicos (como MRI, “magnetic rotational inestability”) ligados a la turbulencia
en el disco (Larson, 2010; Stone, 2010). Por otro lado, la formacién de planetas en discos
de acrecién menos masivos, ahora disco protoplanetario (PPD), también puede ser inter-
pretado como perturbaciones gravitacionales generando posiblemente una redistribucién de
momento angular dentro del disco. Esto, en particular, es importante para explicar la for-
macion de los exoplanetas que estan muy cercanos de sus estrellas, los exoplanetas calientes,
como los “Hot Jupiter”, HJs, pero también los “hot” mini-Neptunos y los “hot” Stuper Tierra.

Siguiendo Dawson & Johnson (2018), hay 3 modelos que pueden explicar los HJs: 1- el
modelo in situ (Boss, 1997), donde los exoplanetas se forman cerca de sus estrellas, 2- el
modelo de migracion en el disco, donde la formacion del planeta incluye una transferencia
del momento angular del planeta al disco, y 3- el modelo de migracion por alta excentricidad
( “High-eccentricity migration”) y migracion por efecto de marea (“tidal migration”), donde
los sistemas de planetas multiples se forman, las interacciones entre los planetas excita a una
alta excentricidad, moviendolos a distancias muy cercanas de sus estrellas donde se circular-
izan.

Aunque no es claro si sélo un modelo puede explicar todos los casos de los exoplane-
tas calientes, hay dificultades en casi todos los modelos que son dificiles de ignorar. En el
modelo in situ, por ejemplo, una condicién indispensable para la formacion de HJs cerca de
sus estrellas es una densidad columnar de gas elevada en la parte interna del disco. Esto no
concuerda con las altas temperaturas y presiones que existen en las regiones internas a la
Linea de Hielo (en contradiccién con el modelo estdandar). Este modelo podria explicar mejor
el caso de exoplanetas muy masivos, cerca del limite superior en masa entre exoplanetas y
enanas marron, tomando en cuenta que no hay limite inferior bien definido para este tipo de
objetos. Esto podria también sugerir que estos objetos que se forman in situ no son exoplan-
etas sino estrellas de muy baja masa (Flor Torres et al., 2016). Ahora bien, para el caso de
exoplanetas de baja masa, como los Stper Tierras y mini-Neptunos, se podria asumir que
son los nucleos sélidos o “semi-desnudo” de planetas gigantes (Lundkvist et al., 2016). Esta
hipétesis no parece concordar con las distribuciones observadas de los planetas en torno de
sus estrellas, puesto que el nimero de estos tipos de exoplanetas caen rapidamente para un
periodo de P < 10 dias (~ 0.1 AU; Lee & Chiang, 2017). Este resultado sugiere que ambos
planetas, los mini-Neptuno y los Super Tierra, migraron desde afuera (R > 0.1 AU) hasta
zonas internas donde una gran cantidad cayeron en sus estrellas (por los efectos de mareas
producidos por las estrellas, el radio de circularizacién cayendo en la estrella o por el hecho

12
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que el torque magnético entre R., = 0.045 AU y R, = 0.072 AU tiene menos efectos en
exoplanetas de baja masa o sin un campo magnético fuerte).

La migracién por alta excentricidad tampoco es clara (Dawson & Johnson, 2018). El pro-
ceso se divide en dos partes. Primero se excita la érbita del planeta por interacciones con un
perturbador (el cudl debe ser masivo), disminuyendo el momento angular por el incremento
en su excentricidad, e — 1 (porque J, X Ginjciar(1 — e?)1/2), pero guardando el potencial
gravitacional igual, porque el semiejemayor no cambia y V; oc a;;cial. La alta excentricidad 11-
eva al planeta a distancias muy cercanas de sus estrellas en donde pierde su momento angular
por efectos de marea cada vez que pasa mas cerca de su estrella (el periastro o “periapse”);
esto pasa porque cada vez que el planeta intenta restablecer su forma original se tiene una
disipacién de energia (en principio el efecto de marea funciona mejor para planetas mas ma-
sivos y con una gran envolvente de gas compresible). Esta pérdida de energia hace decrecer
el eje mayor del planeta aumentando su energia gravitacional (V, & 1/afina). El resultado
de esta interaccion con la estrella es la circularizacion de la 6rbita, e — 0, muy cercano del
planeta con afing < @iniciar- Por ejemplo, si @jniciar ~ 4 AU, su excentricidad deberia haber
aumentado a €epeitada ~ 0.995 (consistente con planetas de alta excentricidad; Naef et al.,
2001) para circularizarse a a final ~ 0.04.

Lo que no es muy claro en este proceso es cual es la naturaleza del perturbador. Pertur-
baciones planeta-planeta, por efecto de dispersién (“scattering”) o por eyeccién (“ejection”),
obviamente implica sistemas planetarios miltiples y/o muy densos. Los datos sobre sistemas
multiples de exoplanetas por ahora no son suficientes para determinar si estos sistemas son
tipicos 0 no. Se necesitan también muchas interacciones (~ 100 por la dispersién) en un
tiempo largo (entre 10° hasta 10° afios para el Sistema Solar; Laskar, 2008) para poder llegar
a una alta excentricidad. Después, el tiempo de circularizacién depende, de manera critica,
de la distancia final del planeta (ver Figura 4 en Dawson & Johnson, 2018),

a/a o af, (1.19)

Un 1ultimo punto oscuro es que, en teoria, durante las interacciones planeta-planeta la
oblicuidad (el angulo del érbita del planeta relativo al plano ecuatorial de la estrella) se es-
pera que aumente. En principio, esta prediccién podria ayudar a distinguir entre el modelo
de migracion por alta excentricidad y el modelo de migracién en el disco, donde el momento
angular del planeta se queda alineado con el momento angular de sus estrellas. Aunque la
mayoria de los momentos angulares de HJs estan alineados, se tienen suficientes casos donde
no lo estan, por lo tanto, no es posible concluir sobre un modo estandar de migracién (Al-
brecht et al., 2012).

Una prediccion importante del modelo de migraciéon en el disco es que ambos, el momento
angular del planeta, J,, y la energia de gravitaciéon, V,, cambian al mismo tiempo. Por lo
tanto, para un cambio por un factor 10 en el momento angular se espera un cambio por
un factor 100 en la energfa gravitacional (esto porque J, \/@p mientras Vy o< 1 /ay,). En
este modelo, la interaccién del planeta en formacién en el disco produce un torque que hace
migrar el planeta a zonas internas o externas. La mayoria del tiempo el torque aumenta el
momento angular del disco mientras disminuye el momento angular del planeta que migra

13
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hacia adentro (Ward, 1997; Armitage, 2010).

Se consideran tres tipos de migracion: el tipo I es para planetas de baja masa que no
tienen envolventes de gas (podria ser de tipo Tierra o Super-Tierra), el tipo II es para plan-
etas mas masivas, como los HJs, y el tipo III para planetas de masas extremas. En el tipo
I, el torque migratorio viene de las resonancias de Lindblad y las ondas de densidad, y la
migraciéon hacia el interior del disco es rdpida (del orden de algunos 10° afos), siendo el
torque proporcional a la masa del planeta (Seager, 2010). En el tipo II, el planeta crea una
brecha atrayendo el gas a su alrededor, creando dos torques en direcciones inversas. Por lo
tanto, la direccién a la cual migra el planeta depende de la fuerza relativa de los torques. La
migracion a zonas internas sigue el movimiento de acrecion del gas, y por lo tanto es menos
rapida que en el caso de la migracién de tipo I (Armitage, 2010). La migracién de tipo III
es conocida como la migracién fuera de control (“runaway migration”) y es, por lo tanto, la
migracién mas rapida. Esto solo sucede cuando el disco es muy masivo y el planeta no puede
vaciar completamente el gas a su alrededor (Seager, 2010).

El problema més importante de la migracion por interacciones con el disco es, jcémo se
para la migracion? Si la migracion es demasiada rapida, el planeta puede caer en su estrella.
Muchos mecanismos fueron propuestos, pero todavia no hay evidencia clara para distinguir
entre ellos (Dawson & Johnson, 2018): 1- la transferencia del momento angular del disco al
planeta (esto podria ser el caso en el modelo de Matt & Pudritz (2004), donde entre R,
v Rou el torque del campo magnético hace un trabajo que aumenta el momento angular
del disco en esa region; pero esto sucede solo si el planeta llega en esta region antes de la
disipacién del disco), 2- la sublimacién del polvo en el disco (esto cambia la viscosidad, y por
lo tanto el torque migratorio); la disipacién del disco también para la migracién, pero esto
implica condiciones estrictas en los tiempos de migraciéon de todos los tipos, 3- la pérdida de
masa del planeta (aunque el efecto contrario es més probable para los HJs), 4- la resonancia
2:1 con R; (el borde del disco, pero no es muy claro que sucede cuando R; = R.,), 5- los
efectos de marea cerca de las estrellas (pero esto también depende de la composicién del
planeta), y 6- la cavidad magnética (MRI) donde se forma un hueco en el disco en frente del
planeta, eliminando el torque migratorio (pero esto afecta sélo el tipo II).

Dos predicciones del modelo de migracién en el disco pueden ser importantes: 1- la ex-
centricidad de los planetas no cambia con la migracion, los planetas se forman con e ~ 0
(esto podria ser el caso en el modelo de Matt & Pudritz (2004), donde entre mds lejos de
R, ~ 0.072 AU, el disco es dominado por la gravedad), y 2- el momento angular del sistema,
estrella + planetas, no es necesariamente conservada. Mientras en el caso de migracién por
alta excentricidad se espera lo contrario, porque la distribucion del momento angular se hace
entre los diferentes planetas antes de la migracién, J, cambia antes de V;, porque e, aumenta
para luego decrecer por los efectos de marea.

14
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1.4 Relacionando el proceso de formaciéon de los exo-
planetas con la formacion de sus estrellas

., Cudl es el papel de la formacion de planetas en el problema del momento angular? En su
tesis de PhD Irwin (2015) nos cuenta como el problema de la formacién de los planetas entra
en la discusion sobre el problema del momento angular de las estrellas. La historia empieza
con un misterio no resuelto. En 1963, Peter Brosche publicé un articulo (Brosche, 1963),
donde ¢él demostrd que todos los objetos para los cuales se pudo calcular su momento angu-
lar, sobre una escala de 10'® hasta 107 kg (e.g. asteroides, planetas, estrellas, hasta galaxias),
siguen una relacién del tipo J oc M?. Hasta la fecha no hay ninguna explicacién sobre este
resultado (ver Wesson, 1979; Brosche, 1980; Carrasco et al., 1982; Liu et al., 1985; Godlowski
et al., 2003). En sus estudios sobre estrellas de tipo temprano con alta y baja rotacién Car-
rasco et al. (1982) propuso que la relacién J oc M (encontrando exponentes consistentes con
a ~5/3y a~ T/4) guarda la memoria del momento angular del sistema donde se formo.
Como vimos antes, en el caso de las estrellas, el origen del momento angular parece ser el
momento angular de las MCs donde se formaron, que a su vez se relaciona con el momento
angular de la galaxia. Ahora bien, asumiendo la conservacién del momento angular durante
el colapso, vemos que la rotacién esperada de las estrellas es demasiada alta, por un factor
103 — 10* arriba de la velocidad de quiebre. Esto implica que cuando se forman las estrellas
deben perder una gran parte del momento angular inicial. La pregunta es ; por cuanto y como?

En 1965, McNally ptublico un estudio corto sobre el momento angular de las estrellas de
la secuencia principal. Dentro de este articulo se demostré que estrellas de tipo temprano,
entre O5 hasta A5 siguen una relacién para el momento angular especifico j oc M°® o sea
J o< M*® (donde j = J/M es consistente con la relacién de Brosche). También encontré
un quiebre de la relacién a partir de A5, donde las estrellas mas tardias siguen una relacién
j oc M*7. En 1970, Kraft confirmé la relacién de McNally para las estrellas masivas (encon-
trando j oc M%7) y en 1987, Kawaler confirmé el quiebre en la relacién para estrellas de baja
masa. También se observo dos coincidencias interesantes. La primera es que la relaciéon para
las estrellas masivas es exactamente un factor 10 a bajo del momento angular del quiebre
para dichas estrellas. Esto sugiere que la relacion J — M se determiné antes que las estrellas
llegaran a la secuencia principal. Kraft sugirié (en 1970) que el momento angular se pierde
durante la fase de contraccién en la trayectoria de Hayashi (“Hayashi track”). También su-
girié que el quiebre en la relacion J — M podria ser debido a la conveccién en las estrellas: al
contrario de las estrellas de alta masa, las estrellas de baja masa con envolventes convectivas
pierden momento angular atin en la secuencia principal por vientos estelares.

La segunda coincidencia es que (como notamos antes), aunque el Sol tiene un momento
angular abajo de la relacién para estrellas de baja masa, el momento angular del sistema (Sol
+ planetas) es consistente con la relacion j — M para las estrellas de alta masa. Esto podria
sugerir que el momento angular del sistema conservé la memoria del momento angular inicial
(aunque aqui la palabra inicial cambia, describiendo ahora un escenario en donde ya hubo
una pérdida de momento angular inicial en la trayectoria Hayashi). ;Podria la transferencia
del momento angular de la estrella a los planetas explicar el quiebre en la relacion 7 — M7 En
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los anos 70’s, como sélo se tenia como ejemplo el Sistema Solar, la idea fue popular por un
tiempo. Otras ideas alternativas también fueron propuestas, las cuales ganaron la preferencia.
Por ejemplo, Skumanich (Skumanich, 1972) demostré que el momento angular disminuye con
el tiempo como j o< t~'/2 donde t es la edad de las estrellas. De hecho se observé diferencias
entre estrellas jovenes en cumulos abiertos y estrellas mds viejas en el campo (Stauffer &
Hartman, 1986). Esta diferencia es pequena y se observa arriba del comportamiento general
consistente con las diferentes relaciones j — M para estrellas tempranas y tardias. Por lo
tanto, esto no puede explicar el quiebre de la relacién. Del otro lado, argumentos a favor de
la diferencia en conveccién (Schatzman, 1962), de vientos de estrellas (Mestel, 1968) y del
frenado magnético (e.g., Matt & Pudritz, 2004) ganaron suficiente soporte tedrico y observa-
cional, para que se considere estos mecanismos como las causas mas probables para explicar
este comportamiento (Wolff & Simon, 1997; Tassoul, 2000).

Esto sugiere que aunque la formacion del planeta no tiene influencia sobre el momento
angular de las estrellas, los mecanismos relacionados para bajar el momento angular de las
estrellas pueden haber influenciado la formacién de los planetas. Con el descubrimiento de
exoplanetas tenemos ahora la oportunidad de explorar cudl podria ser esta influencia, hacien-
do un puente entre la formacion de las estrellas y sus planetas. Es esto lo que Irwin empezo
a hacer en su tesis. Ella usé una muestra larga de exoplanetas descubiertos por el método de
velocidad radial (RV) y de trénsito (Tr) para comparar el momento angular de sus estrellas
con el momento angular de sus sistemas. En su Fig. 4.5 (reproducida en la Figura 1.5) se
puede ver que no hay diferencias entre el momento angular de las estrellas anfitriones de
ambos muestras: las estrellas tienen momento angular especifico mas bajo que la relacién
encontrado por McNally. Esto es similar en el Sol.

Del otro lado en la Fig. 1.6 (Figura 4.7 de la tesis de Irwin) se ve una diferencia clara
entre las muestras RV y Tr: los exoplanetas en la muestra RV tienen una contribuciéon mas
importante en el momento angular del sistema que los exoplanetas de la muestra Tr. De
hecho, aunque la distribucién del momento angular del sistema en la muestra Tr podria ser
consistente como la relaciéon de McNally y la distribucién en la muestra RV con la relacién
para estrellas de alta masa, la mayoria tienen valores mucho mas altos que lo que estas dos
relaciones predicen. Esto no fue la conclusion de Irwin, quién defendié en su tesis “The results
indicate that the primary power law [la relacion j— M para la estrellas de alta masa| describes
angular momenta of stars of < 2 solar masses well, when planetary angular momentum is
included”. Ella llegd a esta conclusion asumiendo que las dos muestras son representativas
de una sola muestra, poniendo la responsabilidad en la larga dispersién en los datos sobre
las incertidumbres en la determinacién de los pardametros, como V'sini, M, a, y e,. Esta
interpretacion sugiere que el momento angular inicial de la estrellas es conservado en las
orbitas de los planetas.
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Angular Momentum of MS Stars
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Figura 1.5: Momento angular de las estrellas huéspedes de la muestra de Irwin (2015). En esta
figura hacen la diferencia en color por el tipo de técnica observacional usada para la deteccion. La
linea gris continua es la relacion obtenida por (McNally, 1965) para las estrellas de alta masa y la
discontinua es para las estrellas de baja masa.

Pero esta conclusién de Irwin es dificil de aceptar tomando en cuenta la diferencia entre
las dos muestras, RV y Tr. En la Figura 1.7 (Fig. 3.2 en la tesis de Irwin) vemos la relacién
entre la masa de los exoplanetas y su semi-ejemayor. Los exoplanetas en su muestra Tr son de
tipo HJ muy cercanas a sus estrellas (la mayoria tiene masa mas baja que Jupiter), mientras
los exoplanetas en su muestra RV son més masivas que Jupiter y més lejos que los HJ en la
muestra Tr (son consistentes con “warm Jupiter” (WJ); Dawson & Johnson, 2018). A pesar
que esto puede deberse a la sensibilidad en los métodos de deteccién, se puede observar que
no todos los exoplanetas presentan los mismos parametros fisicos, lo cual nos lleva a pensar
que en términos migracion puede diferir también. Esta caracteristica explica la diferencia del
momento angular de estos dos sistemas, y por lo tanto no podemos aceptar la conclusiéon de
Irwin sin estudiar el problema en méas detalle.

1.5 Objetivos de esta tesis

Durante el curso de esta tesis mis metas cambiaron. Las metas iniciales eran desarrollar un
método de andlisis de los espectros del TIGRE de estrellas anfitriones de exoplanetas, para
deducir sus caracteristicas fisicas de manera confiable y rapida, para después estudiar a par-
tir de una muestra homogénea, si existe una relacién entre la actividad de las estrellas y
la formacién de exoplanetas de diferentes tipos. En particular, estdbamos muy interesados
en hacer la comparacién entre sistemas multiples de exoplanetas y simples. Con el tiempo
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Figura 1.6: Momento angular de los sistemas planetarios de la muestra de Irwin (2015). En esta
figura hacen la diferencia en color por el tipo de técnica observacional usada para la deteccion. La
linea gris continua es la relacion obtenida por (McNally, 1965) para las estrellas de alta masa y la
discontinua es para las estrellas de baja masa.

Planet Mass and Semi-Major Axis by Discovery Method
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Figura 1.7: Comparacion entre la masa y el semieje mayor en la muestra de Irwin (2015). Se puede

observar la diferencia entre los valores del semieje mayor, lo cudl es un resultado de las diferencias
en las técnicas observacionales.

se determiné muy rapidamente que no podriamos alcanzar las observaciones necesarias para
determinar la actividad de las estrellas (ya que esto necesita observar las mismas estrellas
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més de una vez) y tampoco podriamos incluir suficientes sistemas miiltiples debido a que sus
estrellas son en promedio mas débiles que la mayoria de las estrellas con sistemas simples
de exoplanetas. Del otro lado, quedd claro que el método de analisis que estaba desarrol-
lando daba informacién muy precisa sobre la velocidad de rotacion de las estrellas. Por lo
tanto, buscando en la literatura encontré articulos que trataban sobre el problema angu-
lar de las estrellas en relacién con la formacién de exoplanetas (Berget & Durrance, 2010,
fue el primero). Esto nos convenci6 de que podriamos contribuir algo nuevo sobre este asunto.

Por lo tanto, la primera meta que consiste en desarrollar un método de analisis de los
espectros del TIGRE se quedd como meta principal. De igual forma se determiné cambiar
la muestra de estrellas con exoplanetas para optimizar nuestro nuevo tema de estudio. Se
favorecié los exoplanetas por el cual tenemos toda la informacion necesaria para determinar
el momento angular del planeta. Como el parametro R se determina por la técnica de transi-
to esto favorecié planetas en donde 7 ~ 90. Esto nos permite determinar mejor el momento
angular de los planetas porque J, = V'sini/sini donde sini ~ 1.

Una novedad de nuestro andlisis consiste también en distinguir entre exoplanetas HJ ma-
sivos y menos masivos. Hicimos estd distincion (diferente a lo presentado hasta el momento)
a partir de una hipdtesis en donde la composicion de los planetas gaseosos gigantes puede
cambiar a medida que su masa aumenta, en particular, incluyendo envolventes mas masivas
de hidrégeno metélico liquido (LMH). En particular, una diferencia en composicién puede
cambiar el efecto de marea planeta-estrella que sufren los HJ en sus orbitas muy cercanos
(de Wit et al., 2016; Dawson & Johnson, 2018).

En la seccion 2 se discute como se determiné la muestra de exoplanetas que se estudié
en esta tesis. En la seccién 3 se introducen las observaciones que obtuvimos con el TIGRE
y explicamos el método de andlisis de estudio que usamos. En la secciéon 4 se presenta los
resultados y se discute la interpretacién que se puede hacer sobre la relaciéon entre la forma-
cién de los planetas y la formacion de sus estrellas. Y finalmente, en la seccion 5 se presenta
nuestras conclusiones.
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CAPITULO 2

Muestra de estrellas huéspedes de exoplanetas

En este capitulo se hace un andlisis estadistico basico de la muestra inicial del proyecto, la cudl
nos da un contexto de los datos observacionales. Adicionalmente, se explica la clasificacion
planetaria que hemos usado basdindonos en el estudio hecho en mi trabajo de maestria. Y
finalmente, se explica algunos de los criterios de seleccion que se adopto para formar la
muestra observacional.

2.1 Lista general

Para el estudio de esta tesis, se construyeron diferentes muestras de estrellas con exoplane-
tas, basdndonos en la compilacién publicada en la pagina de Internet de Schneider (http:
//exoplanet.eu/) que se tenfa hasta el 31 de Agosto de 2015 (fecha de inicio de este proyec-
to). Una descripcién detallada de esta lista se puede encontrar en Schneider et al. (2011). De
esta compilacién se determind una lista inicial donde se pudo identificar diferentes grupos de
estrellas con diferentes tipos de exoplanetas. Se considerd solamente estrellas huéspedes de
tipos espectrales F, G, K, M y aquellas que no tienen tipo espectral identificado, N. En total
contamos con una muestra de 346 estrellas (ver Apéndice A). La mayoria de los exoplanetas
(91 %) son sistemas planetarios simples (1 planeta - 1 estrella) mientras el resto (32 estrellas)
son sistemas multiples (mas de un planeta). Con respecto a los sistemas multiples tenemos
18 sistemas de 2 exoplanetas, 9 sistemas de 3, 2 sistemas de 4, 2 sistemas de 5 y 1 sistema
de 6 exoplanetas.

En las Figuras 2.1 y 2.2 se muestra la distribucién de los sistemas simples y miltiples en
funcion del tipo espectral de su estrella anfitriona. Para los sistemas simples de exoplanetas
(con masa, radio y semieje mayor bien determinado), la mayoria de las estrellas huéspedes
son de tipo F y G (59 %). Del otro lado, el 21 % de las estrellas no tiene tipo espectral deter-
minado. En la Figura 2.2 se muestra la distribuciéon de los exoplanetas en sistemas multiples
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(87 exoplanetas en 32 sistemas). Los tipos espectrales predominantes son G y K, y el 73%
de esta muestra no tiene determinado el tipo espectral de las estrellas.

Single systems - List with M, R, a
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Figura 2.1: Distribucion de los 314 exoplanetas en sistemas simples, en funcion del tipos espectrales

de su estrellas anfitriones.
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Figura 2.2: Distribucion de los 87 exoplanetas en 32 sistemas maltiples, en funcion de tipos espec-

trales de su estrellas anfitriones.

Cabe destacar que desde Agosto 2015, se han encontrado més exoplanetas alrededor de
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las estrellas de esta lista, transformando algunos sistemas simples en sistemas multiples. Co-
mo la mayoria de estos nuevos exoplanetas son menos masivos, y por lo tanto tiene menor
momento angular que el planeta dominante, esto no afecta el analisis que se hizo en esta tesis.

A partir de la lista inicial de 346 estrellas se hizo un trabajo de identificacion del tipo de
exoplanetas en estos sistemas, usando el método que se desarrollé en mi tesis de Maestria (Flor
Torres, 2015). Este método estd basado en un diagrama de diagnéstico donde se compara
el potencial gravitacional barionico (BGP) de los planetas con su distancia hasta su estrella
anfitriona (el semieje mayor final, as). El potencial gravitacional bariénico es definido como:

BGP = (Gm,) (%) (2.1)

donde R es el radio del planeta, M su masa, M = M,sini, y m, la masa de un protén
(usando el hecho que Vpgp = V,/N = GMm,/R, donde M = Nm,). El diagrama de di-
agnoéstico se muestra en la Figura 2.3 para los sistemas simples y en la Figura 2.4 para los
sistemas multiples. En el diagrama diagndstico se separan facilmente los exoplanetas en dos
tipos principales, vistos en el Sistema Solar: planetas sélidos (planetas enanos y planetas
terrestres con baja masa y superficie sélida) y planetas gaseosos gigantes (de tipo Jupiter y
Saturno arriba de la linea H(limite inferior), y de tipo Urano y Neptuno entre las lineas Ice-
H-He). Adicionalmente, se incluyé un limite inferior para los “Super-Earth” (planetas més
masivos que la Tierra pero con superficie sélida). Otro limite es el que se encuentra arriba de
la linea Ice-H-He que caracteriza los planetas de tipo gaseosos de baja masa como Neptuno.
Cabe notar que existen recientes clasificaciones de exoplanetas los cuales introducen un nuevo
tipo de exoplaneta, los “mini-Neptuno” (Gandolfi et al., 2017).

Como limite superior para los exoplanetas se usé el BGP consistente con el limite en masa
de 13M,, tipico de enanas marrén (en inglés, “Brown Dwarfs” o BDs), y para el caso del
radio de las BDs se usaron las dos opciones presentadas en Sorahana et al. (2013). También
separamos el gran intervalo de BGP para planetas tipo Jupiter en dos partes utilizando el
limite que hemos denominado “Self-Gravitating”, el cudl corresponde al momento donde la
energia de gravitacién es mas importante que la energia de repulsién electromagnética, provo-
cando un cambio en la estructura de planetas (Padmanabhan, 1993). El célculo presentado
en Flor Torres (2015) muestra que esto pasa para exoplanetas con masas M > 1.2M,, y
radios R > 0.84R .
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En la Figura 2.3 se puede ver que muy pocos exoplanetas en nuestra muestra se en-
cuentran en Orbitas exteriores a la Linea de Hielo. Cabe destacar el semieje mayor de los
exoplanetas (eje horizontal) ha sido normalizado por el semieje mayor de Jupiter; de igual
forma, se ha hecho esto para la linea de hielo (del sistema solar). Ademéds todos tienen BGP
casi igual o superior al limite para los BDs. Es importante destacar que estos exoplanetas se
encuentran preferiblemente en torno de estrellas tardias, de tipo K o M. Esto sugiere que los
exoplanetas son muy masivos en relacién a la masa de sus estrellas y muy lejanos de ellas. Del
otro lado, la mayoria de los exoplanetas en sistemas simples son extremadamente cercanos a
sus estrellas anfitrionas. Por lo tanto se clasifican como “hot”. Pero son de diferentes tipos,
desde planetas enanos (en torno de una estrella M) hasta BDs. La mayoria estédn arriba del
limite H (inferior) y abajo del limite “Self-gravitating”. Por lo tanto, se clasifican como “hot
Jupiter” (HJ). De igual forma tenemos planetas de tipo “Hot-Urano” y “Hot-Neptuno”, y
muy pocos de tipo “Hot Super-Earth”. En la Figura 2.4 vemos el mismo comportamiento
para exoplanetas en sistemas multiples, pero con una tendencia a bajos valores de BGP.
Esto es consistente con una gran cantidad de exoplanetas secundarios de menor masa que el
exoplaneta dominante.

A partir de la clasificacion de los exoplanetas y su gran diferencia en términos de BGP se
concluye que la formacién de estos exoplanetas no se puede explicar bien con el modelo in-situ
que favorece la formacién de planetas masivos (Dawson & Johnson, 2018). Por lo tanto, el
modelo més probable parece incluir el proceso de migracién (o por alta excentricidad o por
migracion en el disco).

En la Figura 2.5 se muestra ahora la distribuciéon de la metalicidad de las estrellas an-
fitrionas en sistemas simples (panel superior) y multiples (panel inferior), en donde no se
ve ninguna diferencia. En los dos se puede ver una tendencia clara de metalicidades altas
para las estrellas con exoplanetas (Gonzalez, 1997). En la Figura 2.6 se muestra que la dis-
tribucién en metalicidad esta distribuida en todos los tipos espectrales. En el caso de los
sistemas multiples, aunque se distingue una tendencia a bajas metalicidades, este resultado
no es confiable debido al bajo nimero de estrellas en esa muestra.

En la Figura 2.7 se compara la edad de las estrellas. Como es esperado las estrellas de
tipo F son ligeramente més jovenes que las estrellas G. Aunque la mediana de las estrellas K
es mas baja que para las estrellas G, su promedios son casi iguales. Lo mas sorprendente son
las estrellas M que parecen ser aiin mas jévenes que las estrellas F. De nuevo, en los sistemas
multiples la muestra es muy incompleta, lo cual nos impide deducir una tendencia significante.

En la Figura 2.8 se compara la metalicidad en funcién de la edad para las estrellas en sis-
temas simples. En general las estrellas F son mas jévenes y sus metalicidades son ligeramente
mas bajas en comparacion a las estrellas G. Las estrellas K son similares a las estrellas G,
mientras las estrellas M de nuevo muestran distribuciones peculiares, debido probablamente
a la falta de datos en la muestra. Cabe notar que por la escasez de datos para sistemas
multiples no hicimos un grafico de metalicidad vs edad.

Es importante notar que muchas de las tendencias que observamos se pueden confirmar
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Single systems - List with M, R, a
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Figura 2.5: Densidad de probabilidad de la metalicidad de las estrellas anfitriones para los sistemas
simples (panel superior) y sistemas multiples (panel inferior). La Linea representa la densidad de
probabilidad de la muestra.

solo si se determinan los pardmetros de manera homogénea. Esto justifica el desarrollo de
métodos semi-automaticos para analizar largas muestras de exoplanetas observadas ideal-
mente con un solo telescopio.
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Figura 2.6: Distribucion de la metalicidad en funcion del tipo espectral de las estrellas anfitri-
onas para los sistemas simples (panel superior) y sistemas maltiples (panel inferior). El punto es el
promedio. Los “box-and-whisker” muestran la mediana (Q2), el primero (Q1) y tercero (Q3) cuar-
tiles y los “whiskers” corresponden a Q1 —1.5(IQR) y Q3+ 1.5(IQR) donde IRQ es el interquartile

(IRQ = Q3 — Q1).
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densidad de probabilidad de la muestra.
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En la Figura 2.9 se muestran los diagramas HR tedricos de las estrellas con sistemas
simples y multiples. En algunos casos se observa una mala clasificacién, pero en general la
posicién de estas estrellas en el diagrama HR parece ser consistente con la clasificacién de
la tabla presentada en el Apéndice A. A partir de este diagrama se concluye también que
la mayoria de las estrellas en nuestra muestra inicial son estrellas de la secuencia principal.
No hay una gran diferencia entre las estrellas sin identificacién espectral y las estrellas en
sistemas multiples. También se nota la escasez importante de la muestra en términos de
clasificacién. Esto parece estar relacionado a las magnitudes més débiles de estas estrellas.

Single systems - Exoplanets with M, Rand a Single systems - Exoplanets with M, Rand a
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Figura 2.9: Diagrama HR teorico de sistemas simples (paneles de arriba) y sistemas maltiples
(paneles de abajo). En las grdficas de la izquierda se incluyen toda las estrellas con su tipo espectral
determinado, mientras en la derecha se incluyen las estrellas sin tipo espectral.

2.2 Relacion Masa-Radio de los exoplanetas y BDs

Basandonos en el analisis hecho en la anterior seccién, se decidio el criterio para clasificar la
lista de exoplanetas, y asi estudiar mejor como el proceso de formacién de los exoplanetas
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CAPITULO 2 - MUESTRA DE ESTRELLAS HUESPEDES DE EXOP.

se puede relacionar con el proceso de formacion de sus estrellas. Todos estos exoplanetas
son de tipo “hot”, desde “Hot-Jupiter” hasta “Hot-Neptune” y “Hot Super-Earth”. Es claro
que el proceso de migracion parece ser el mas apropiado en comparacion con el proceso de
origen in-situ, ya que se aplica mejor para exoplanetas masivos. De hecho, si hacemos un
estudio de la masa de los exoplanetas en funcién de su radio (Figura 2.10) se puede observar
que hasta el limite de masa igual a 1.2M,, (“Low-Mass Exoplanets”, LME) se aplica una
relacion logaritmica consistente con un aumento gradual del radio en funcién de la masa del
tipo R oc M'/3 (Fortney et al., 2009). Haciendo uso del software R (Herberich et al., 2010),
se ajust6 la relacién logarftmica 2.2, la cudl tiene un coeficiente de correlacién r? = 0.740:

In Ruye = (0.466 % 0.018) In My g + (0.376 + 0.034) (2.2)

De igual forma para los valores de masa después del limite de 1.2M,, (“High-Mass
Exoplanets”, HME), los exoplanetas parecen presentar una relacién en donde el radio es
casi constante hasta el limite de 13M,,, el cual separa a los exoplanetas de los BDs. Esta
relacion estd dada por la ecuacion (2.3), la cudl presenta un indice de correlaciéon muy pequeno
r? = 0.019:

In R = (—0.044 + 0.030) In My + (0.229 + 0.031) (2.3)

En mi tesis de maestria se demostré que un radio constante es una caracteristica espera-
da de planetas gaseosos gigantes con envolventes dominantes de Hidrogeno Metdlico Liquido
(Liquid Metallic Hydrogen, LMH), puesto que (como se observa en la Figura 2.10) en este
grupo la masa incrementa, y por ende la presion incrementa también. Pero es esta presion la
que genera la transformacion del gas en liquido (LMH), pasando de tener un 80 % del LMH
a 100 %. De esta forma el radio de estos cuerpos se resiste a la compresién, ya que el LMH es
un material no compresible (Hubbard et al., 1997). Esta explicacién del cambio de la relacién
MR es consistente con la hipotesis de que todos los exoplanetas gaseosos gigantes se forman
siguiendo el mismo modelo, pero que su composiciéon cambia con respecto a su masa.

En la Figura 2.10 el limite de 13My,, es basado sobre evidencia de la quema de deu-
terio en el centro de las BDs. Esto nos lleva a cuestionarnos, jes este limite de 13M,, lo
suficientemente lejos para distinguir entre BD y exoplanetas? (ver Flor Torres et al., 2016,
en apéndice F.1). De hecho, en la Figura 2.3 encontramos algunos de los exoplanetas con
masa menor a 13M,, en la Figura 2.10 que tienen un BGP consistente con BDs. Esto es
porque su radio es menor a 0.84 Rj,,. Esto es una caracteristica de la BDs donde vemos
el radio decrecer a medida que la masa aumenta. La relaciéon logaritmica 2.4 para los BDs
muestra un exponente negativo con un coeficiente de correlacién r? = 0.182 (més fuerte que
los exoplanetas con LMH):

In Rpp = (—0.117 4+ 0.111) In Mpp + (0.455 + 0.404) (2.4)

Esta relacion es consistente con la relacion encontrada por Fortney et al. (2009), R
M~1/3. En las BDs a medida que la masa aumenta la presién y temperatura aumenta, even-
tualmente alcanza los limites fisicos permitiendo la quema de deuterio en su centro. Esto no
nos dice nada sobre el proceso de su formacion, en particular no es muy claro si las BDs se
forman de manera diferente a los exoplanetas o si es una extensiéon del mismo mecanismo a
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alta masa. Del otro lado, esta ambigiiedad no es tan rara considerando que, tomando en cuen-
ta el momento angular de las estrellas, el modelo de formacién en todas las estrellas implica
la formacion de un disco de acrecion. Es a partir de este disco donde nace la diferencia, una
diferencia que se observa con el momento angular de las estrellas masivas, favoreciendo mas
la formacion de sistemas de estrellas multiples que sistemas planetarios, y las estrellas de baja
masa donde la tendencia es invertida (favorece la formacién de planetas). Aunque no pode-
mos resolver este asunto, nuestro analisis sugiere que los valores 1.2M ;,,, < M < 13M j,, son
razonables para separar la muestra de exoplanetas entre planetas muy masivos, dominadas
por envolventes de LMH (HME), y los planetas menos masivos (LME), con composicién
similar a Jupiter.
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Figura 2.10: Relacion Masa-Radio para la lista de exoplanetas actualizada el 14 de Abril de 2018.
Esta lista se divide en tres grupos: HJ (puntos rojos), LMH (puntos azules) y BDs (puntos pirpuras).
Las lineas verticales indican los limites para los exzoplanetas LMH (1.2M ) y el limite inferio de las
BDs (13M;)

2.3 Muestra observacional

A partir del analisis preliminar se determiné concentrarnos en el estudio de los Hot Jupiter
(HJ), pero distinguiendo entre HJ de baja masa (M < 1.2M,,, LME) y HJ més masivos
(M > 1.2Mj,,, HME). Es interesante destacar que dentro de los modelos de migracién més
importantes para la formacién de HJ (migracién de tipo II en el disco y migracién por efectos
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de marea a alta excentricidad, Dawson & Johnson, 2018) se podria esperar alguna diferencia
notable basada en una diferencia de composicién (en particular la presencia de LMH) de los
exoplanetas, puesto que esto podria generar una variacion la dindmica del sistema. Como
nuestro objetivo es estudiar la relacion entre exoplanetas y estrellas, a partir del momento
angular, se determind enfocarnos en los exoplanetas donde M, R, a, y e, estaban disponibles.
Este criterio favorece a exoplanetas detectados por transito, donde V' sin¢ ~ V' y no hay prob-
lema de oblicuidad.

Un criterio adicional importante para la seleccion de la muestra observacional se relaciona
con el telescopio que se propuso usar para este proyecto: el telescopio de 1.2 m TIGRE en
Guanajuato. Tomando en cuenta el tamano del telescopio y el hecho que nuestras observa-
ciones son en espectroscopia de alta resolucion, se propuso observar primero los candidatos
mas luminosos (mag, < 10). Aunque habria sido muy interesante incluir varios sistemas
multiples con sistema simples, no se pudo hacer puesto que la mayoria de los sistemas multi-
ples estan entorno de estrellas menos luminosas (mag, > 10).

La lista de estrellas huéspedes candidatas para ser observada con el TIGRE se encuentra
en la tabla B.1 en el apéndice B. A lo largo de los 4 anos se intent6 poner al dia la lista, esto
explica el porqué algunos candidatos no aparece en la lista inicial. Adicionalmente, por las
observaciones hechas recientemente se encontraron mas planetas en algunos de los sistemas
simples, transformandolos en sistemas multiples. Esto no afecta nuestro analisis, puesto que
se concentra en estudiar el planeta dominante de cada sistema.
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CAPITULO 3

Observaciones, reduccion y método de analisis

Uno de los objetivos mds importantes de esta tesis es obtener una muestra homogénea de
estrellas huéspedes de exoplanetas. Aunque se puede estudiar estrellas usando datos de la lit-
eratura (por ejemplo Irwin, 2015), la falta de homogeneidad pueden introducir una variacion
en las caracteristicas de las estrellas, lo cudl complica la interpretacion de los resultados en
términos fisicos. En este capitulo se describen las observaciones, las etapas de reduccion y
el método de andlisis que se aplico para nuestro resultados. En la seccion 3.1, describimos
el telescopio y el instrumento que se uso para observar los candidatos de la tabla B.1 en el
apéndice B. Después se describe las etapas necesarias que se necesitan para sacar los datos
utiles para nuestro andlisis. Una fase importante de esta etapa consiste en la calibracion de
nuestro método usando el Sol como base. Finalmente, para verificar los resultados que se
obtuvieron, se describe la construccion de dos muestras de comparacion basadas en datos de
la literatura, que se uso para comparar estos datos con nuestros resultados usando un método
de andlisis estadistico.

3.1 Observaciones

En 2013, el observatorio de Hamburgo en Alemana instald, en colaboracién con el Departa-
mento de Astronomia de la Universidad de Guanajuato y la Universidad de Liege, en Bélgica,
el telescopio TIGRE en el observatorio La Luz, en las montafias (~ 2400 m sobre el nivel del
mar) alrededor de la ciudad de Guanajuato!. Este telescopio es de tipo Cassegrain-Nasmyth
con una apertura de 1.2 m con una montura alt-azimutal. El funcionamiento del telescopio es
completamente robotizado. Su desempeno sobrepasa las especificaciones: concentracién 80 %
dentro de 0.5”, > 90 % dentro de 1”7, apuntaje ciego 5”de arco o menos, limitado por seeing,
con guiado AGU mejor que 0.2/min. Esto hace de este telescopio una herramienta ideal para

"https://www.hs.uni-hamburg.de/EN/Ins/HRT/hrt_main.html
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hacer estudio en espectroscopia de alta resolucién. En uno de los 2 focos Nasmyth (equipado
de un rotador de campo), se instalé un sistema de fibra éptica conectado a un espectrégrafo
de tipo echelle HEROS, que produce, con una resolucion de R = 20000, dos espectros en dos
rangos de longitudes de ondas: azul (350-560 nm) y rojo (580-880 nm). Los detectores son
dos cdmaras CCD ANDOR, enfriadas por una pareja termoeléctrica (Peltier cooling -100C):
azul iKon-L. DZ936N-BBB y rojo iKon-L. DZ936N-BV.

A partir del primer semestre de 2016 hasta el final del ano 2018 se obtuvieron observa-
ciones de 39 estrellas incluidas en la lista de candidatas en la Tabla B.1 del apéndice B. Cabe
destacar que las observaciones se buscaba que fueran de buena S/N (~ 60). En el mismo
apéndice en la Tabla B.2 se incluyen los tiempos de exposicion y senal a ruido de las estrellas
observadas. En la Tabla 3.1 se muestra las caracteristicas de los exoplanetas asociados a
estas 39 estrellas. La primera columna de la tabla es un nimero que identifica las estrellas
(o planetas en columna 2) en los graficos de nuestro anélisis presentado en el Capitulo 4. Se
tiene 32 exoplanetas de tipo LME, 18 de tipo HME y uno clasificado como BD (No. 39, el
exoplaneta mas masivo de nuestra muestra).

3.2 Reduccion y analisis

Con el TIGRE gran parte de la reduccién de los datos se hace de manera automatica. Por
lo tanto, lo que el observador baja a partir del pipeline de la pagina del TIGRE son dos
espectros (uno en el rango azul y el otro en el rojo) ya calibrados en flujo y longitud de onda.
Teniendo esto, el siguiente paso del observador consiste en corregir los espectros para eliminar
las lineas teltricas del atmdésfera. Para esto se usa el programa MOLECFIT (Kausch et al.,
2015). Las correcciones se hace en tres etapas: primero se pone el espectro en un referen-
cial heliocéntrico, segundo se usa MOLECFIT para rectificar los espectros en funcién de su
continuo e identificar las moléculas de la atmosfera terrestre en el espectro observado, y por
ultimo el observador le da las indicaciones a MOLECEFIT para excluir las zonas afectadas por
las lineas teluricas en el espectro observado. Estos ajustes se verificaron a mano observando

el cambio en el valor del “Reduced y*”.

Una vez los espectros estaban corregidos por las lineas teliricas, la siguiente etapa con-
sistié en identificar y medir varias lineas de absorciéon que permitieran deducir las carac-
teristicas importantes de las estrellas. El método estandar consiste en medir en los espectros
el ancho equivalente de varfas lineas espectrales (“Equivalent width”; EW). Este método es
laborioso si uno decide proceder manualmente, puesto que esto implica aplicar un ajuste
gaussiano sobre varias lineas de hierro neutro e ionizadas, sacando de esta manera el EW.
Después se usa un cédigo de transferencia radiativa para deducir las abundancias, para difer-
entes atmésferas (Blanco-Cuaresma, 2019).

Frente a la necesidad de mejorar y acelerar el proceso de analisis de espectros, muchos
grupos trabajando en el campo han desarrollado varios c6digos de anélisis como SPECTRUM
(Gray, 1999), SME (Valenti & Piskunov, 1996) o MOOG (Sneden, 2017), entre otros. Uno
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Tabla 3.1: Pardmetros fisicos de los exoplanetas asociados a las estrellas observadas. (1) nimero
de identificacion para las estrellas, el cudl serd usado en los graficos del Capitulo 4. (2) nimero
de identificacion del planeta (la letra b, ¢, d, etc. sélo da una idea del orden de deteccion y por
lo tanto no hay significado fisico), (3) nombre del planeta, (4) tipo de clasificacion del planeta
siguiendo nuestra definiciones, (5), (6), (7), (8), (9), (10) caracteristicas publicadas en Schneider:
masa (5), radio (6), periodo (7) semieje mayor (8), excentricidad (9) y distancia a la Tierra (10).
Es importante mencionar que 28 de estos exoplanetas fueron detectados por el método de Tr, 21
por RV y 2 por Imaging.

No. Star | No. Planet | Name of planet | Planet type My Ry Period a e Distance
Mjup | Rjup days AU pc
1 1b KELT-6 b LME 0.04 1.18 7.85 0.08 0.03 -
lc KELT-6 ¢ HME 3.71 2.68 | 1276.00 2.39 0.21 -
2 2b HD 219134 b LME 0.01 0.14 3.09 0.04 0.00 6.55
2c HD 219134 ¢ LME 0.01 0.18 6.76 0.06 0.00 6.55
2d HD 219134 d LME 0.07 0.41 46.71 0.24 0.00 6.55
2e HD 219134 ¢ LME 0.20 0.69 | 1190.00 2.56 0.34 6.55
2g HD 219134 g LME 0.03 0.30 94.20 0.38 0.00 6.55
2h HD 219134 h LME 0.28 0.80 | 2198.00 3.06 0.37 6.55
3 3b KEPLER-37 b LME 0.01 0.03 13.37 0.10 0.00 66.00
3c KEPLER-37 c LME 0.03 0.07 21.30 0.14 0.00 66.00
3d KEPLER-37 d LME 0.04 0.17 39.79 0.21 0.00 66.00
4 4 HD 46375 b LME 0.23 1.02 3.02 0.04 0.05 33.40
5 5 HD 75289 b LME 0.47 1.03 3.51 0.05 0.02 28.94
6 6 HD 88133 b LME 0.30 1.00 3.42 0.05 0.08 74.50
7 7 HD 149143 b HME 1.33 1.05 4.07 0.05 0.01 63.00
8 8 HAT-P-30 b LME 0.71 1.34 2.81 0.04 0.04 193.00
9 9 KELT-3 b HME 1.42 1.33 2.70 0.04 0.00 178.00
10 10 KEPLER-21 b LME 0.02 0.15 2.79 0.04 0.02 108.00
11 11 KELT-2A b HME 1.49 1.31 4.11 0.05 0.19 128.90
12 12 HD86081 b HME 1.50 1.08 2.00 0.04 0.06 91.00
13 13 WASP-74 b LME 0.97 1.56 2.14 0.04 0.00 120.00
14 14 HD 149026 b LME 0.36 0.72 2.88 0.04 0.00 78.90
15 15 HD 209458 b LME 0.69 1.38 3.52 0.05 0.01 47.00
16 16 BD-10 3166 b LME 0.46 1.03 3.49 0.05 0.01 66.00
17 17 HD189733 b LME 1.14 1.14 2.22 0.03 0.00 19.30
18 18 HD 97658 b LME 0.02 0.20 9.49 0.08 0.08 21.10
19 19 HAT-P-7 b HME 1.74 1.43 2.20 0.04 0.00 320.00
20 20 KELT-7 b HME 1.29 1.53 2.73 0.04 0.00 129.00
21 21 HAT-P-14 b HME 2.20 1.20 4.63 0.06 0.10 205.00
22 22 WASP-14 b HME 7.34 1.28 2.24 0.04 0.09 160.00
23 23 HAT-P-2 b HME 8.74 0.95 5.63 0.07 0.52 118.00
24 24 WASP-38 b HME 2.71 1.08 6.87 0.08 0.03 110.00
25 25 HD 118203 b HME 2.14 1.05 6.13 0.07 0.29 88.60
26 26 HD 2638 b LME 0.48 1.04 3.44 0.04 0.04 53.71
27 27 WASP-13 b LME 0.49 1.37 4.35 0.05 0.00 156.00
28 28 WASP-34 b LME 0.59 1.22 4.32 0.05 0.04 120.00
29 29 WASP-82 b HME 1.24 1.67 2.71 0.04 0.00 200.00
30 30 HD17156 b HME 3.20 1.10 21.22 0.16 0.68 78.24
31 31 XO0O-3 b HME 11.79 1.22 3.19 0.05 0.26 260.00
32 32 HD33283 b LME 0.33 0.99 18.18 0.17 0.46 86.00
33 33 HD 217014 b LME 0.47 1.90 4.23 0.05 0.01 14.70
34 34 HD 115383 b HME 4.00 0.96 - 43.50 | 0.00 17.56
35 35 HAT-P-6 b LME 1.06 1.33 3.85 0.05 0.00 200.00
36 36b HD 75732 b LME 0.84 1.34 14.65 0.11 0.00 12.34
36¢ HD 75732 ¢ LME 0.18 0.65 44.37 0.24 0.07 12.34
36d HD 75732 d HME 3.86 2.74 | 4867.00 5.45 0.03 12.34
36e HD 75732 e LME 0.03 0.17 0.74 0.02 0.03 12.34
36f HD 75732 f LME 0.15 0.60 260.91 0.77 0.08 12.34
37 37 HD 120136 b HME 5.84 1.06 3.31 0.05 0.08 15.60
38 38 WASP-76 b LME 0.92 1.83 1.81 0.03 0.00 120.00
39 39 Hn-Peg b BD 16.00 1.10 - 795.00 | 0.00 18.40
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de los mas recientes y eficientes es el cddigo iSpec (Blanco-Cuaresma et al., 2014; Blanco-
Cuaresma, 2019). Lo interesante de iSpec es que usa otro método para deducir las caracteristi-
cas espectrales: el método del ajuste de un espectro sintético (“Synthetic Spectral fitting”).
Este método consiste en producir espectros sintéticos o interpolar un espectro a partir de
una libreria espectral sintética que se ajuste a los espectros observados usando un algoritmo
de minimizacién. Se tienen tres ventajas al usar este cddigo, una es que acelera el proceso
de analisis de cada estrella, la otra es que permite homogeneizar los resultados obtenidos, y
finalmente que es un cédigo libre. Por estas razones se decidi6 usar el programa iSpec versién
2016.11.18 para hacer todo nuestro estudio de las estrellas.

La familiarizaciéon con iSpec la inicié en el segundo semestre del 2016. Primero se ini-
cié el analisis con 5 estrellas observadas por el TIGRE en donde pude identificar algunas
condiciones preliminares de gran importancia para mi analisis con iSpec (ver guia de uso
presentado en el apéndice C). La primera condicién fue la de limitar mi anélisis en la parte
roja del espectro (de 585-875 nm) puesto que es donde la razén de sefial a ruido es més alta.
La segunda condicién fue hacer una seleccion precisa de lineas para construir el espectro
sintético, usando la herramienta “Synthetic spectrum generator” en iSpec. Para determinar
estas lineas se decidié usar el Sol como calibrador. Para el Sol se busco en la base de datos
del TIGRE y se encontré un espectro observado de la Luna, el cudl nos da informacién sobre
el Sol. Haciendo el analisis del Sol se pudo observar que uno de los parametros mas dificiles
de obtener es la velocidad de rotacion, V sini. La principal razén de esto es que, en estrellas
de baja masa las velocidades de turbulencia v,,;. ¥ Umaee son comparables a la velocidad de
rotaciéon (Doyle et al., 2014; Tsantaki et al., 2013). Por lo tanto, la tercera condicién fue fijar
estos parametros usando las relaciones empiricas calculadas por estos dos autores (ecuaciones
3.1y 3.2):

Umic = 6.932 x 107 *T,g — 0.3481log g — 1.437 (3.1)

Vmae = 3.21 4+ 2.33 x 1073 (Tog — 5777) + 2.00 x 10~%(Tog — 5777)% — 2.00(log g — 4.44) (3.2)

Usando los valores de la temperatura (5771 K) y de la gravedad superficial (4.44 dex) de
la literatura para el Sol (basado en los valores recomendados del “Gaia Benchmark Stars”),
se calculf los valores de la micro- y macro-turbulencia del Sol (Ve = 1.02 ¥ Upae = 3.19).
Con estos valores se pudo crear un espectro sintético del Sol. Teniendo este espectro sintético
y nuestro espectro observado traslapados, me permitié determinar cuales eran las lineas que
coincidian mas. La coincidencia visual no fue la tinica utilizada, también se busco una coinci-
dencia cuantitativa la cual era dada por el programa. Para hacer esto se usé la combinacion
del cédigo SPECTRUM, con el modelo atmosférico ATLAS, las abundancias solares de As-
plund et al. (2009) y la lista de lineas espectrales “the Vienna Atomic Line Data Base”
VALD, en la herramienta llamada "Synthetic spectral fitting". Esta herramienta ajus-
ta un espectro en la zona que se selecciona, sea una linea, varias o en segmentos, usando la
combinaciéon que acabamos de mencionar y arroja los valores de los parametros fisico que
deberia tener un objeto para generar esa linea o lineas seleccionadas.
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Una vez estaban las lineas identificadas, la tltima etapa consistio en determinar los seg-
mentos 6ptimos para cada linea, para asi obtener el mejor ajuste posible al espectro sintético.
Esta etapa fue una de las mas laboriosas, puesto que se tuvo que visualizar cada linea deter-
minando a ojo cudl era el mejor segmento alrededor, permitiendo asi hacer un ajuste éptimo
del espectro sintético. Adicionalmente, se tuvo que correr el programa mé&s de una vez para
verificar que los segmentos eran los correctos. Después de mucha prueba y error, se determiné
una lista de 122 lineas de Fe, Na, Ca y H, (ver Tabla en el apéndice D.1), las cuales nos
permitieron obtener los parametros del Sol que se asemejan a los publicado, como se puede
ver en la Tabla 3.2. De igual forma, en la Tabla D.2 se incluye la lista de segmentos usados
para el andlisis (Apéndice D).

Parametros iSpec
T (K) 5771£29.45
log g 4.44+40.04
[M/H| 0.00+0.03
[Fe/H] 0.00+0.03
Vsini(km/s) | 1.6£1.45
Umic(km/s) 1.02
Umac(km/s) 3.19
rms 0.0289

Tabla 3.2: Pardmetros fisicos del Sol calculados mediante el método establecido en esta seccidn.

3.3 Método 6ptimo para el analisis de espectros del
TIGRE usando iSpec

Una vez establecidas las condiciones del uso de iSpec se determiné un método 6ptimo para
el analisis de los espectros del TIGRE usando iSpec. Este método se compone de 8 etapas:

1. Antes de iniciar un andlisis se hace una limpieza de las lineas teluricas usando MOLEC-
FIT(Kausch et al., 2015) en el rango de longitud de onda entre 585-876 nm.

2. Posteriormente, se hace una correccion de la velocidad radial haciendo uso de la lista
de lineas Atlas.Arcturus.372_926nm.

3. Para deducir los parametros fisicos de estas estrellas, primero se fija el continuo (usando
la resolucion instrumental del TIGRE ~ 20000) y se hace la normalizacién del continuo.

4. A continuacion se fijan las lineas establecidas mediante el espectro del Sol, y sus re-
spectivos segmentos.

5. Para este analisis se usa la combinacion del cédigo SPECTRUM, con el modelo at-
mosférico ATLAS y usando las abundancias solares de (Asplund et al., 2009). De igual
forma, se usa la lista de lineas espectrales “the Vienna Atomic Line Data Base” VALD.
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6. Junto con esta combinacién y dejando los valores de la turbulencia fijos en los valores
del Sol, se hizo el primer ajuste del espectro.

7. Al tener los primeros valores de los parametros fisicos determinados por el espectro
ajustado, se usa el valor de la T.g vy log g para re-calcular los valores de v V Umac-

8. Luego de determinar estos valores, de nuevo se dejan fijos y se re-determinan el resto
de los parametros.

En el caso de 5 estrellas observadas adicionales a las 39 mencionadas anteriormente (HD
49674, HD 126053, HAT-P-22, HD 80606, HD 7924) no se pudo determinar la velocidad
de rotacién con mi método. La razén mdas probable es que para estas estrellas (velocidades
de rotacién muy bajas y temperaturas bajas) no tenemos los espectros sintéticos suficientes
para reproducir los pardmetros vy ¥ Umae. La dificultad, como hemos dicho antes, es que en
estrellas de tipo tardio de G, las velocidades de turbulencia v,,;c ¥ Umae S0On comparables con
V'sint, por lo que el programa no puede distinguir bien entre estas velocidades. Una posible
solucién seria extender la libreria espectral usando un cédigo adicional, como PHOENIX
(Hauschildt & Baron, 1999).

3.4 Muestra de comparaciéon y método estadistico

Para comparar nuestros resultados con datos de la literatura, se construyé una muestra
maés larga de estrellas con exoplanetas a partir del “Exoplanet orbit Database” (http:
//exoplanets.org/) siguiendo los mismo criterios de seleccién usados para la muestra ob-
servada (ver la lista en el Apéndice E): estrellas de tipo FGK, con exoplanetas detectados
mayoritariamente con el método de transito y velocidad radial, y con sistema simples de
LME o HME. También se considerd solo sistemas que tienen informacion completa sobre
la estrella, masa, radio, velocidad de rotacién, temperatura efectiva, gravedad superficial y
metalicidad, asi como informacion completa sobre el planeta: masa, radio, semieje mayor y
excentricidad. Aunque los datos para las estrellas no son homogéneos, la comparacion con
nuestros resultados se usara para distinguir el efecto del sesgo observacional de nuestras ob-
servaciones y determinar el nivel de importancia de nuestros resultados e interpretaciones.

Para la comparacion de las diferentes muestras, se aplicara la prueba estadistica maz-t
presentada en Torres-Papaqui et al. (2012) (ver explicacién en el apéndice de esta referencia).
El maz-t test es un test ANOVA paramétrico (Hothorn et al., 2008) desarrollado para R
(Herberich et al., 2010). Este test hace una comparacion simultdnea en pares de las diferencias
de los promedios de la muestras, tomando en cuenta las diferencias de tamano. El test también
calcula los intervalos de confianza en un nivel de significancia de 95%. Los intervalos de
confianza que no pasan por cero indican diferencia significativa; intervalos que pasan por
cero son menos significativos, pero entre mas lejano de la diferencia del promedio de cero,
mas significante la diferencia entre las pares de muestras.
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CAPITULO 4

Resultados y Discusion

En este capitulo presentamos como primer resultado los pardmetros fisicos de las estrellas
huéspedes de exoplanetas observadas por el TIGRE, obtenidos haciendo uso del método opti-
mo descrito en el capitulo anterior. Como sequndo resultado se presenta un estudio de los
pardametros con el fin de entender mejor el posible papel de los planetas en el proceso de forma-
cion de las estrellas. Para esto se hizo el andlisis considerando: 1. la muestra total de estrellas
huéspedes de exoplanetas observada por el TIGRE, y 2. dividiéndola en dos en funcion del
tipo de exoplanetas HME y LME. En ambos casos comparamos los resultados con una muestra
general tomada de la literatura (ver seccion 3.4). En nuestro andlisis nos concentramos en el
comportamiento del momento angular de las estrellas y de sus sistemas planetarios, usando
una prueba estadistica para verificar relaciones entre los pardmetros fisicos (ver seccion 3.4).

4.1 Parametros fisicos de la muestra observada

Luego de haber calibrado el método semi-empirico establecido en el seccién 3.3, reproducien-
do los parametros fisicos del Sol, se aplicé el método al resto de nuestra muestra de estrellas,
obteniendo los pardmetros Tog, log g, [M/H|, [F'e/H] y V sini . Los resultados estan presen-
tados en la Tabla 4.1.
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4.2 Relacion entre la velocidad rotacional (V sin i), la
temperatura efectiva (Teff) y la gravedad superfi-
cial (log g) de las estrellas anfitrionas de exoplane-
tas

Ya se sabe desde los anos 60s (Kraft, 1967) que para las estrellas de baja masa, la velocidad
de rotacién disminuye significativamente con su tipo espectral de FO a GO (Tassoul, 2000).
Esto sugiere que la velocidad de rotacién disminuye con la temperatura y/o con la masa de
la estrella.

En primer lugar, se hizo una comparacion entre tres de los parametros medidos: V sin,
Ter, v log g (relacionada con la masa), tomando en cuenta las relaciones observadas en Tas-
soul (2000) y Doyle et al. (2014). En este caso no se tuvo en cuenta la diferencia por el tipo
de planeta. Al inicio se buscé ajustar una relacién lineal para la muestra total (39 estrel-
las), pero se encontré un indice de correlaciéon demasiado bajo, es por esto que se decidi6
hacer un ajuste exponencial similar a lo observado en las referencias anteriores. Al estudiar
minuciosamente las caracteristicas de las estrellas de nuestra lista, se encontraron 8 estrellas
con clasificacion o actividad diferente a las demas, tal como “Flare star”, “Rotationally vari-
able”, “High proper motion”, “Variable of BY DRa type” y “Double or Multiple star”, las
cuales podrian aumentar la variabilidad de los datos. Se hizo un segundo intento de ajuste
considerando estas estrellas como “outliers” (No. 2, 3, 13, 16, 17, 26, 33 y 37 de la tabla 4.1).
Con esto se aumento el valor del indice de correlacién (r?* = 0.6).

La relacién obtenida (para las 31 estrellas restantes) se presenta en la ecuacién (4.1).

= 1000K
km/s
Esta relacién se ve graficada en la Figura 4.1. En esta Figura se puede observar que el
Sol también sigue la relacion predicha para su tipo espectral. Se nota que a la excepcién de
las estrellas No. 17 y 37, todos los outliers caben dentro de los intervalos de prediccion.

Visini o(2:59:£0.51) Tet 1 (0.0340.54) log g—(14.37+4.63) (4.1)

En la Figura 4.2 se pudo verificar como la muestra comparativa sigue relativamente bien
la relacién establecida en la Figura 4.1. Se nota la clara ausencia de estrellas que podrian ser
considerada activas, en particular arriba de 5500 K. Esto posiblemente se debe al criterio de
seleccién, donde las estrellas activas fueron sistematicamente eliminadas de lista de las can-
didatas a la busqueda de exoplanetas, para facilitar su deteccion. También se podria explicar
la varianza abajo de 5500 K por la dificultad de distinguir entre V sin¢ y las velocidades de
turbulencias. En general, esto sugiere que el momento angular de las estrellas anfitrionas de
exoplanetas esta disminuyendo de manera continua con la masa.
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Figura 4.1: Relacidn entre la velocidad de rotacion y la temperatura efectiva tomando en cuenta la
gravedad superficial. La zona gris corresponde a los intervalos de confidencialidad y la zona delim-
itada por las lineas punteadas corresponde al mdzimo y minimo de estos intervalos (intervalos de
prediccion). En esta figura se observa el comportamiento descrito en Tassoul (2000), pero diferente
a lo que se pensaba en aquel entonces, porque la velocidad de rotacién no disminuye de manera

aleatoria. Cada estrella se ha identificado segun el nimero que le corresponde en la Tabla 4.1. El
Triangulo negro representa la posicion del Sol en nuestra relacion.
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V sini (km/s)

Figura 4.2: Comparacién de la relacion obtenida en la Figura 4.1 con la muestra de la literatura.
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4.2.1 Diferenciando entre el tipo de exoplaneta

Ahora bien, en la Figura 4.3 se verificé el comportamiento dividiendo nuestra muestra por
el tipo de exoplanetas (ver Tabla 3.1). Se observa como los planetas mas masivos (HME)
tienden a orbitar estrellas mas calientes y con rotacién mayor en comparacion a las estrellas
huéspedes de LME.

En la Figura 4.4 se hizo la misma distincién entre el tipo de exoplaneta pero para la
muestra de comparacién. No se observa diferencia clara entre la posicion de los HME y los
LME. Esto podria ser un efecto del criterio de seleccién de nuestra muestra, que consistio
en observar las estrellas mas luminosas con el TIGRE. Esto se puede ver en la Figura 4.5.
Nuestro criterio de seleccion introduce un bias observacional favoreciendo estrellas masivas
con velocidad de rotacion alta.

Debido a la varianza de los datos en la Figura 4.4 no se puede distinguir si la diferencia
entre los HME y los LME en nuestra muestra se observa en la muestra de comparacién. Para
determinar si existe una diferencia se hizo un analisis estadistico y se aplico el test max-t
(seccién 3.4). En las Figuras 4.6a y 4.6b se presentan los boz-plots de la temperatura y la
velocidad de rotacién de las estrellas de las dos muestras, observadas y de comparacién. En
ellas se observa la media por pardmetro por muestra (linea intermedia de la caja), el valor
promedio (circulo abierto) y su intervalo de confianza. De manera cualitativa podemos ver
que la muestra de HME observada es mas alta en temperatura que los HME de la mues-
tra comparativa. Lo mismo se observa para la velocidad de rotacién de las estrellas en los
sistemas HME, pero con mas varianza, consistente con la relacién encontrada en la Figura
4.1. Aunque no se ve diferencia en temperatura para las dos muestras de LME se distingue
una ligera mas alta velocidad para la muestra observada. En general, comparando los HME
y LME se observa que la temperatura y la velocidad de rotacion son mas altas en los HME
que en LME.

Para verificar si las diferencias observadas en la Figura 4.6 son estadisticamente signif-
icantes, se usé el test max-t para la temperatura en la Figura 4.7a y para la velocidad de
rotacion en la Figura 4.7b. La interpretacion del test maz-t es sencilla. Entre méas diferentes
son las muestras, méas lejos de cero es la diferencia del promedio y menor es el intervalo de
confianza. Las primeras diferencias en el test de arriba hacia abajo, en ambos graficos (4.7a
y 4.7b), confirman que la muestra de sistemas LME observada es compatible con la muestra
de comparacién. Las siguientes 4 diferencias confirman que la temperatura y la velocidad
rotacional de las estrellas son mas altas en los sistemas HME que en los sistemas LME, tanto
en la muestra observada como en la muestra de comparacién. Finalmente, la dltima difer-
encia en temperatura (Figura 4.7a) confirman que las estrellas en sistemas HME observadas
tienen mas alta temperatura que los HME en la muestra de comparacién (debido a nuestro
bias observacional). Por otro lado, las velocidades de rotacién son comparables (Figura 4.7b).

A partir de estos resultados, se observa que existe una tendencia en nuestro grupo de es-
trellas analizadas que tienen exoplanetas de tipo HME son més calientes (early-type) y rotan
mas rapidamente que las estrellas que tienen un tipo de planeta LME. Esto es consistente
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con una posible relacién entre el momento angular de las estrellas y su masa, y el momento
angular de las estrellas con la masa del planeta que la orbita.

Esto sugiere un modelo sencillo, en donde entre més masiva la estrella, mas masivo el
PPD y entonces mas masivo el planeta que se forma en torno de esta estrella. Ahora si parte
del momento angular inicial de las estrellas pasa al PPD y al planeta que se forma, podriamos
esperar que entre mas masiva la estrella, mas alto el momento angular del PPD y mas alto
el momento angular del planeta.
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Figura 4.3: Relacion entre la Teg y V sini para las estrellas de la Tabla 4.1, diferencidndolas por el
tipo de planeta que las orbitan (ver Tabla 4.1): equis azules HME y tridngulos rojos LME. El circulo
con equis representa el planeta que podria ser BDs (el objeto mdas masivo de la muestra). Puntos
negros identifican las estrellas con sistemas multiples (algunos con ambos HME y LME).
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Figura 4.5: Comparacion entre la luminosidad y la temperatura de las estrellas de nuestra muestra
diferencidndolas por el tipo de planeta que las orbitan (ver Tabla 3.1): equis azules HME y tridngulos
rojos LME) y de la muestra comparativa usando los mismos simbolos de la clasificacion mencionada.
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sistemas HME y LME en ambas muestras (observadas y de comparacion).
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Figura 4.7: Resultados del test maz-T para (a) la temperatura, y (b) la velocidad de rotacion de las
estrellas en sistemas HME y LME en ambas muestras (observadas y de comparacion).
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4.3 Momento angular en sistemas planetarios

4.3.1 Momento angular de las estrellas huéspedes de exoplanetas

En el caso del momento angular de las estrellas de baja masa, un estudio hecho por McNally
(1965) mostro6 que la relacion entre el momento angular especifico (j,) y la masa de la estrella
es diferente para las estrellas masivas de tipo O5 - A5, que las estrellas de baja masa de tipo
A5 - GO. La relacion j, — M, es caracterizada por un break a partir de las estrellas de tipo
A5. Segin McNally este break podria ser explicado por la transferencia de momento angular
de la estrella a un disco protoplanetario (ProtoPlanetary Disk, PPD).

En Berget & Durrance (2010) hicieron un estudio comparando el momento angular es-
pecifico y la masa de las estrellas anfitrionas de exoplanetas, para intentar verificar los re-
sultados de McNally (1965). Observaron que el momento angular especifico de las estrellas
es significativamente més bajo que lo que McNally (1965) habia determinado. Cabe destacar
que cuando ellos tomaron en cuenta la contribucién de los planetas al momento angular
del sistema, encontraron algo consistente con la pérdida de momento angular sugerido por
McNally (1965). Estas observaciones pueden ser interpretadas como una transferencia de
momento angular de la estrella al PPD y del PPD al planeta.

Usando la ecuacién (4.2)' donde v = 0.06, R, es el radio estelar, V es la velocidad
rotacional de la estrella, e 7 es el angulo de inclinacién del eje del espin estelar, calculamos el
momento angular especifico de las estrellas huéspedes de los sistemas planetarios de nuestra
muestra. En la Figura 4.8a incluimos el estudio del j, — M, presentada por McNally pero
para las estrellas de baja masa (A5 - GO) y una extensién de la relacién para las estrellas

mas masivas. ; Vsin i
N sin ¢

.*: — R* N R 4-2

J M, 7 < sin¢ > (42)

Mostramos también la distribuciéon para la muestra observada. Como lo observd antes
Berget & Durrance (2010), el momento angular especifico de las estrellas con exoplanetas es
sistematicamente menor que la relacion sugerida para las estrellas de la secuencia principal
con masa comparable. Lo que es nuevo es una separacién entre las estrellas con sistemas HME
y sistemas LME, lo cudl es consistente con la diferencia en velocidad de rotacién que encon-
tramos entre las HME y las LME en las Figuras 4.6 y 4.7: las estrellas con exoplanetas HME
tienen momento angular mas alto que las estrellas con exoplanetas LME. En las Figuras 4.8b
y 4.8c observamos el mismo tipo de diferencia de momento angular en las muestras de com-
paracién. Es importante destacar que el momento angular del Sol corresponde mejor con la
distribucion de las estrellas con LME que de las estrellas con HME (comparando 4.8b y 4.8¢).

En la Figura 4.9 comparamos en las 4 muestras (a) la masa de las estrellas y (b) el mo-
mento angular, y en la Figura 4.10 aplicamos el test maz-t para (a) la masa de las estrellas
y (b) el momento angular. Para M, y para j, se puede hacer exactamente el mismo tipo de
analisis que se hizo antes para Tog y V sini, los box plots y max-t tests muestran las misma
diferencias. Esto demuestra que existe una relacion directa entre la temperatura y la masa,

'Ecuacién 2 de Berget & Durrance (2010)
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y entre la velocidad de rotacién y el momento angular. Esto sugiere que la relacién entre la
velocidad de rotacién y la temperatura (ecuacién 4.1), se puede interpretar como una relacién
entre el momento angular y la masa (J, oc M“).

En la Figura 4.8 tomando la extension de la relacion para estrellas masivas como referencia
del momento angular inicial de las estrellas, podemos deducir a partir de la relacién de
McNally que las estrellas menos masivas deben perder mas momento angular que las estrellas
de alta masa durante su formacion.
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Figura 4.8: Momento angular especifico (a) de las estrellas huéspedes observadas por el Tigre (cruz
azul para HME y tridngulo invertido rojo para LME), (b) de las estrellas huéspedes con sistemas
HME en la muestra comparativa (cruz), y (c) de las estrellas huéspedes con sistemas LME en la
muestra comparativa (tridngulo invertido). El Sol se representa por un triangulo negro. También se
muestra la relacion j, — M, encontrada por McNally (1965) para estrellas de baja masa (A5 - GO),
y una extension de la relacion para las estrellas mds masivas (linea punteada).
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Figura 4.9: Boz-plots para (a) la masa, y (b) el momento angular especifico de las estrellas en
ambas muestras (observadas y de comparacion).
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4.3.2 Momento angular de los sistemas planetarios

En la seccién previa vimos que en el momento angular de las estrellas con exoplanetas es
més bajo que la relacién sugerida por McNally (1965). Berget & Durrance (2010) sugiri6
que la diferencia podria ser interpretada como una transferencia del momento angular de
las estrellas a los planetas a través del PPD. En la Figura 4.11a mostramos los resultados
para el momento angular especifico de los sistemas planetarios. En el caso de los sistemas
multiples s6lo se toma en cuenta el planeta dominante (el cuél se distingue por ser el planeta
con mayor contribucién de momento angular especifico en el sistema). Asi como Berget &
Durrance (2010) lo observaron, tomando en cuenta el planeta dominante, el momento an-
gular especifico del sistema concuerda muy bien con la relacién de McNally (1965). En las
Figuras 4.11b y 4.11c verificamos que esta caracteristica es mas tipica de los sistemas LME
que de los sistemas HME, donde el momento angular del sistemas es més alto (debido a la
masa superior de los exoplanetas de tipo HME). Esto sugiere que para el mismo rango de
masa de las estrellas los exoplanetas con HME no concuerda con la relacion de McNally.
Es importante destacar que esto no sucede en el Sistema Solar. La razon principal de esta
diferencia es debido a la gran distancia entre Jupiter y el Sol en comparacion a la distancia
entre los LME y HME de sus estrellas huéspedes. Esta diferencia es debida al hecho de que
en el Sistema Solar no hubo migracién importante de los planetas (Levison et al., 2007).

Siguiendo el modelo estandar de formacion de planetas, los planetas gigantes como Jupiter
se forman a grandes distancias de sus estrellas anfitrionas, después de la Linea de Hielo. Por
lo tanto, en el caso de los HME y los LME, es reconocido como imposible (poco creible) que
se puedan formar tan cercanos de sus estrellas anfitrionas como se observan (Dawson & John-
son, 2018). En la Figura 4.12 mostramos que independiente del tipo de exoplaneta, todos los
planetas de nuestras muestras se encuentran muy cercanos de sus estrellas huéspedes. Esto
implica que todos estos exoplanetas han sufrido una pérdida de momento angular importante
durante su migracion. Esta pérdida de momento angular debe ser tomada en cuenta cuando
se considera la posibilidad de una transferencia de momento angular de la estrella al planeta.

Para tener una idea de cual seria la perdida de momento angular durante la migracion,
hicimos el calculo del momento angular especifico de los sistemas planetarios asumiendo una
distancia de formacién tipica de 5 AU, consistente con el valor del semi-eje mayor de la érbita
de Jupiter en el Sistema Solar. Se muestra en las Figuras 4.13a, 4.13b, 4.13c, los resultados
obtenidos para los sistemas de nuestras 3 muestras. Observamos que el momento angular
original de los sistemas LME y HME se aproximan a la extension de la relacion general para
las estrellas masivas. Tomando en cuenta que la Linea de Hielo migra a una distancia mas
lejana para estrellas mas masivas, esto sugiere que el momento angular especifico cuando
se form¢ el planeta pudo haber sido mucho mas alto todavia. Por lo tanto, este resultado
sugiere que durante la formacion de las estrellas y la formacién de los exoplanetas, tomando
en cuenta migracién importante, se perdié una cantidad significativa de momento angular.
Esto hace el proceso de formacion de estrellas de baja masa con sistemas planetarios un
fenémeno muy disipativo. Este resultado no es consistente con la idea de una transferencia
directa de momento angular de las estrellas a sus planetas.
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Figura 4.11: Momento angular especifico de los sistemas planetarios, (a)HME (cruz verde) y LME
(triangulo invertido verde) en la muestra observada, (b) HME de la muestra comparativa (cruz) y
(¢) LME de la muestra comparativa (tridngulo invertido). También se muestra el momento angular

del Sol (triangulo negro) y del Sistema Solar (triangulo verde). Las lineas estdn descritas en la
Figura 4.8.
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4.3.3 Momento angular de los planetas

En la Figura 4.14 comparamos el momento angular de los planetas (.J,, ecuacién 1.2) con re-
specto a la velocidad de rotacion de las estrellas. Observamos que los planetas HME presentan
una mayor contribucion de momento angular en comparaciéon con los LME. En particular,
se ve muy bien por las diferencias entre las relaciones empiricas que se ajustaron a las dos
muestras de comparacion. Por otro lado, se observé también, a partir de estas dos relaciones,
que el momento angular de ambos grupos planetarios parecen mantenerse constante a medi-
da que la velocidad de rotacién aumenta. Esto parece estar en contradiccién con la relacion
entre el momento angular y la masa de las estrellas. En particular, podriamos haber esperado
que el momento angular del planeta aumente con la velocidad de rotacion de las estrellas. El
hecho que no sea asi sugiere que los planetas mas masivos perdieron méas momento angular
que los menos masivos. Esto podria estar relacionado con el fenémeno de migracién. Esto
se puede confirmar comparando los momentos angulares de las Figuras 4.11 con la Figura
4.13. Para los HME encontramos que la razén promedio entre los valores de la Figura 4.13b
y los valores de la Figura 4.11b es de 9.43 mientras que para los LME (Figura 4.13c y Figura
4.11c) encontramos una razén promedio de 7.53. Asumiendo que ambos tipos de planetas,
LME y HME;, siguen el mismo proceso de formaciéon y migracién, una perdida de momento
angular del planeta proporcional con su masa es consistente con la idea que planetas mas
masivos se forman dentro de PPD més masivos con un momento angular también mas alto.

Pero, ;porqué todos estos exoplanetas estan parando su migracion comparativamente a
la misma distancia (Figura 4.12)? Una posibilidad seria considerar la interaccién directa del
exoplaneta con sus estrellas por el efecto de marea. La principal consecuencia de los efectos
de marea entre estrellas y planetas es la circularizacion. Es decir, que la érbita del planeta se
transforme de eliptica a circular. Para verificar esto trazamos en la Figura 4.15a los box-plots
que permiten comparar la distribucién de la excentricidad de los exoplanetas en nuestras
muestras. Se puede ver una tendencia en promedio a la excentricidad de los HME de ser mas
alta que en los LME. Es importante destacar que no hay como explicar la diferencia de excen-
tricidad para los HME en la muestra observada por un bias observacional (explicado por la
luminosidad). Para verificar si esta tendencia es significativa, aplicamos la prueba estadistica
maz-t en la Figura 4.15b. La segunda y la tercera diferencia (empezando desde arriba) estan
mostrando que los HME en ambas muestras (observadas y comparativas) son més excéntricas
que las LME de la muestra de comparacion. No se observan muchas diferencias comparando
las dos muestras con la muestra observada. Tomando en cuenta el bias observacional de la
muestra de LME observada, el test sugiere que las HME son méas excéntricas que las LME.

En primera instancia, esta diferencia en excentricidad parece ser consistente con una difer-
encia en constitucion entre los HME y los LME. Segin nuestra clasificaciéon, los HME son
exoplanetas con envolventes de Hidrégeno metéalico liquido dominante en comparacion con los
exoplanetas de tipo LME. Como una envolvente de hidrogeno metalico liquido es mas rigido
(el LMH no es compresible), entonces los exoplanetas HME son menos sensible a efectos de
marea. Eso podria ser consistente con las observaciones hechas en de Wit et al. (2016).

. Podria esta diferencia ser un argumento en favor del modelo de migracién por excitacion
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Figura 4.14: Momento angular de los planetas respecto a la velocidad de rotacion de sus estrellas
huéspedes (en el caso de sistemas miltiples solo se tomd en cuenta el planeta dominante).

de excentricidad? Los planetas llegan cerca de sus estrellas con altas excentricidades y luego
ser circularizan por efecto de marea, por la interaccién con las estrellas. Ahora bien, como
los planetas HME son menos sensibles a los efectos de marea, ellos toman més tiempo para
circularizarse. Del otro lado, el hecho que ambos exoplanetas, LME y HME, se encuentran a
la misma distancia de sus estrellas (afinq ~ 0.04 AU) parece ser consistente con la prediccion
de a/a ~ a%,,, (Eggleton et al., 1998). Tal vez sucede lo contrario, los planetas HME llegan
con baja excentricidad y la interaccion con las estrellas excita su excentricidad. Esto podria
ser un argumento a favor del modelo de migracion en el disco.

Pero entonces, ;por qué los exoplanetas LME y HME terminan su migraciéon en el mismo
lugar? El hecho que af;yq; €s comparable con R., ~ 0.045 AU, podria sugerir que la migraciéon
del planeta en el disco es parado por la misma estructura responsable del frenado magnético.
Esto podria ser otro argumento en favor del modelo de migraciéon en el disco.
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Figura 4.15: (a) Boz-plots comparando la excentricidad e de los exoplanetas de diferentes tipos en
las dos muestras. (b) Andlisis max-t comparando la excentricidad de las dos muestras.
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CAPITULO 5

Conclusiones

En esta tesis se desarrollé un método semi-automatico de analisis espectral para poder deter-
minar rapidamente las caracteristicas fisicas de estrellas de baja masa. Para probar el modelo,
se usd una muestra de 39 estrellas huéspedes de exoplanetas observadas con espectroscopia
usando el telescopio TIGRE ubicado en Guanajuato, México. Este telescopio es robotizado
y equipado de un espectrégrafo Echelle con resolucién media-alta (R ~ 20000).

Primero se limpié los espectros de las multiples lineas teliricas con el software Molecfit.
Después se desarrollé una rutina 6ptima usando el codigo iSpec, sobre la region del espectro
con la mejor senal a ruido (S/N ~ 60) en el rango de longitud de onda de 585 a 875 nm. Este
método consiste en el ajuste de un espectro sintético el cudl se asemeja al espectro observado
mediante una combinacién de un modelo atmosférico, abundancias solares y una lista de
lineas espectrales ya seleccionados, para asi determinar los parametros fisicos de cada estrel-
la. Una caracteristica nueva del método es la determinacién de las velocidades debido a la
micro- y macro-turbulencia, v,,;c ¥ ¥mae, de manera empirica, usando las relaciones deducidas
por diferentes autores. Otra caracteristica importante es que se usé el Sol como calibrador
del método.

Aplicando nuestro método a la muestra de 39 estrellas observadas, se pudo medir con
precision 5 parametros fisicos importantes: temperatura efectiva, T.g, gravedad superficial,
log g, metalicidad general, [M/H], y metalicidad relativa al Hierro, [Fe/H], asi como la ve-
locidad de rotacion de las estrellas, V sin<. Los resultados estan presentados en la Tabla 4.1.
El método semi-automatico usando iSpec tiene el potencial de determinar de manera inmedi-
ata y confiable las caracteristicas de una muestra de estrellas de baja masa.

Después de haber determinado los parametros fisicos de nuestras estrellas, se procedio a
su analisis. En particular, nos concentramos en la velocidad de rotacién de las estrellas de
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baja masa. La novedad de nuestro estudio es que para estrellas huéspedes de exoplanetas se
puede estudiar cudl es el papel de la formacion de planetas en la determinacion de la velocidad
de rotacién. Hasta la fecha lo tinico que se sabe es que el momento angular de las estrellas
de baja masa decrece rapidamente a medida que la masa baja. Aunque la explicacién mas
probable es que este fenémeno es debido a los mecanismos de frenado magnético y vientos
estelares en estrellas con envolventes convectivas, lo que se sospecha es que este efecto es
debido a la formacién de un disco protoplanetario (PPD) donde se forman los planetas.

Los resultados nuevos del andlisis en esta tesis son:

1. Se encontré una relacién entre la velocidad rotacional (momento angular), la temper-
atura y la gravedad superficial de las estrellas, relacionado con la masa (Figura 4.1).
Se confirmaron las relaciones encontradas con una muestra mas larga (220) tomada
de la literatura (Figura 4.2). También se mostré que el Sol sigue muy bien la relacién
encontrada. Este resultado muestra que el decrecimiento de la velocidad rotacional de
las estrellas de baja masa no es aleatoria. Por lo tanto, debe haber un mecanismo fisico
atras de esta relacion.

2. Se encontr6 que las estrellas en donde el exoplaneta dominante es un planeta masivo
de tipo HME giran maés rapidamente en torno de sus estrellas que las estrellas donde
el exoplaneta es menos masivo de tipo LME (Figura 4.3). También se confirmé este
resultado en una muestra més grande. Esto sugiere que existe una relacién entre el
momento angular de las estrellas y la masa de los exoplanetas (Figura 4.6 y Figura
4.7).

3. Estudiando los momentos angulares de las estrellas anfitrionas con su masa (medidas
en la literatura) se determiné una relacién estrecha entre la temperatura y la masa, y
la velocidad de rotacién y el momento angular. De nuevo esta relacion se ve también en
la muestra mas larga de comparacién. Esto confirma que la relaciéon que encontramos
entre la velocidad rotacional, la temperatura y la gravedad superficial de las estrellas,
es consistente con una relacién entre el momento angular y la masa de las estrellas,
Jo o< MY

4. Nuestros datos reproducen los resultados de Berget & Durrance (2010), mostrando que
el momento angular especifico de las estrellas con exoplanetas es menor que la relaciéon
esperada para las estrellas de la secuencia principal determinada por McNally (1965)
(Figura 4.8). Esto confirma que hay una pérdida de momento angular importante de
las estrellas durante su formacion.

5. Al incluir la contribucién de los planetas dominantes, el momento angular especifico
del sistema concuerda con la relacién de McNally (1965), pero esto se observa sola-
mente para los sistemas LME, mientras que los planetas HME tienen momento angular
mas alto (Figura 4.11). Por lo tanto, nuestros resultados no soportan la conclusién de
Berget & Durrance (2010). En nuestros resultados no hay ninguna evidencia de una
transferencia de momento angular directa de las estrellas a sus planetas.
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6. Respecto al anterior resultado es importante destacar dos puntos no considerados por
Berget & Durrance (2010). El primero es que el sistema solar no muestra el mismo
comportamiento que los exoplanetas, haciendo este sistema un caso particular. El se-
gundo punto es que al distinguir entre sistemas HME y sistemas LME, se observa una
diferencia significativa entre el momento angular de los sistemas: los HME contribuyen
una fraccién mas importante al momento angular del sistema, que los LME.

7. Cuando se toma en cuenta el proceso de migracién, podemos ver que aunque las estrellas
con exoplanetas LME pierden méas momento angular que las estrellas con exoplanetas
HME;, los exoplanetas HME pierden m&as momento angular por migracién que los ex-
oplanetas LME (Figura 4.13). Esto hace el fendmeno de formacién de los planetas un
proceso muy disipativo-no hay conservacion de momento angular.

8. Un punto interesante en nuestro anélisis es que independiente del tipo de planeta HME
o LME, todos parecen terminar su migracién en casi la misma distancia de sus estrellas
anfitrionas (Figura 4.12). El hecho que afina ~ R., sugiere que el proceso de migracién
podria haber sido parado por el torque magnético responsable del frenado magnético
(Fleck, 2008). Con este fenémeno se podria frenar la migracién de planetas en la regién
entre 0.04 — 0.07 AU antes que empiece el viento estelar.

9. Usando la excentricidad de los objetos (tomada de la literatura) buscamos evidencia
de una diferencia en el proceso de circularizaciéon de los sistemas, el cudl es resultado
de la interaccién de marea entre el planeta y su estrella anfitriona. Se encontré que
los exoplanetas de tipo HME tienen mas alta excentricidad que los exoplanetas LME,
soportando la idea que el efecto de marea es menos eficiente en los HME (Figura 4.15).
Esto es consistente con la hipétesis desarrollada en mi tesis de maestria, en donde los
exoplanetas HME tienen una envolvente predominante de Hidrégeno Liquido Metalico.

En base a nuestros resultados concluimos que la disminuciéon de momento angular de
estrellas de baja masa no es aleatoria. Esto soporta mecanismos externos relacionado con
el frenado magnético y la pérdida de masa por viento estelar. Tampoco se pude balancear
la pérdida de momento angular de las estrellas, con el momento angular del PPD y de los
exoplanetas, por el hecho de la pérdida de momento angular por el fenémeno de migracién.
El proceso de formacién de exoplaneta es un proceso altamente disipativo.

Se podria explicar nuestras observaciones siguiendo un modelo simple: estrellas mas ma-
sivas tienen un PPD ma&s masivo y forman exoplanetas més masivos. También un PPD mas
masivo tiene un momento angular mas alto, y por lo tanto, exoplanetas méas masivos tienen
mas alto momento angular.

Esto enfatiza la especificacién del Sistema Solar. Como la velocidad de rotacion del Sol
es “normal” comparado con la relacién V sini vs Tig, la diferencia deberia verse en el hecho
que no hay LME y HME en el Sistema Solar, y que la migracion de los planetas fue minima.
Tal vez es debido a que las estrellas de baja masa forman PPD menos masivos y la formacion
de planetas multiples favorece el fenémeno de resonancia que ayuda a estabilizar los sistemas
redistribuyendo el momento angular de manera mas uniforme.
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5.1 Trabajo a Futuro

Como complemento de este trabajo se deberd realizar a futuro los siguientes estudios:

Incrementar la muestra observacional observada por el TIGRE.

Verificar mediante observaciones cudl es el efecto de la actividad estelar sobre la forma-
cion planetaria. Para esto es necesario observar la misma estrella méas de una vez sobre
un periodo largo.

Obtener observaciones para estrellas huéspedes de sistemas planetario en donde la mi-
gracién fue menor (planetas detectados por el método RV).

Aumentar la muestra observacional para estrellas huéspedes de otros tipos de planetas,
como “mini-Neptune” y “Super-Earth”, e incluir mas estrellas huéspedes de sistemas
multiples. Como estas estrellas son de més baja luminosidad, sera necesario el uso de
telescopios con mayor apertura.

Desde el punto tedrico se deberian usar otros bancos de espectros sintéticos que per-
mitan abarcar rangos fisicos mayores. Incluir espectros sintéticos producidos por otros
cddigos, como por ejemplo PHOENIX.

Verificar mediante simulaciones el comportamiento de los planetas HME.

Recalcular los parametros fisicos planetarios de nuestra muestra, usando los parametros
fisicos determinados en este trabajo para las estrellas, para cuantificar los cambios que
estos parametros implican en nuestro analisis.
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Muestra general seleccionada en Agosto 2015

A.1 Lista de estrellas de sistemas simples (un solo ex-
oplaneta conocido)
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APENDICE A

A.2 Lista de las estrellas con sistema miiltiples

NAME RA (2000) DEC (2000) magy [Fe/H] MASS RADIUS SP. TYPE  AGE  T.f
Msun Rsun Gyr K
Kepler-10 285.6791667 50.2413889 11.16 -0.15 0.91 1.065 G 10.6 5708
Kepler-11 297.1166667 41.9091667 13.7 0 0.95 1.1 G 8 5680
Kepler-20 287.7 42.3386111 12.5 0.02 0.912 0.944 G8 8.8 5466
WASP-47 331.2041667 -12.0188889 11.9 0.18 1.084 1.15 G9V NODATA 5400
CoRoT-24 101.925000014 -3.719444461 NODATA 0.3 0.91 0.86 K1V 11 4950
Kepler-62 283.2125 45.3499 14 -0.21 0.69 0.63 K2v NODATA 4869
Kepler-114 294.1208 48.3494 13.7 -0.003 0.71 0.65 NODATA  NODATA 4450
Kepler-18 298.0791667 44.7463889 14 0.2 0.972 1.108 NODATA 10 5383
Kepler-23 294.2166667 49.4791667 14 NODATA 1.11 1.52 NODATA NODATA 5760
Kepler-24 290.4125 38.3438889 15.5 NODATA 1.03 1.07 NODATA NODATA 5800
Kepler-25 286.6375 39.4877778 11 0.01 1.22 1.36 NODATA NODATA 6190
Kepler-26 284.9416667 46.5666667 16 -0.21 0.65 0.59 NODATA NODATA 4500
Kepler-27 292.2375 41.0858333 NODATA 0.41 0.65 0.59 NODATA NODATA 5400
Kepler-279 287.3917 42.195 13.7 -0.57 1.23 1.27 NODATA NODATA 6562
Kepler-28 292.1375 42.4294444 15.5 0.34 0.75 0.7 NODATA NODATA 4590
Kepler-29 298.35 47.4911111 15.5 0 1 0.96 NODATA  NODATA 5750
Kepler-30 285.2833333 38.9472222 15.5 0.18 0.99 0.95 NODATA  NODATA 5498
Kepler-305 299.225 40.3431 15.8 -0.071 0.83 0.87 NODATA  NODATA 4918
Kepler-32 297.8416667 46.5741667 16 0 0.58 0.53 NODATA NODATA 3900
Kepler-36 291.25 49.2319444 12 NODATA 1.113 1.66 NODATA 6.923 5900
Kepler-37 284.59625 44.51817 10.3 -0.32 0.803 0.77 NODATA 6 5417
Kepler-396 296.1333 48.8106 NODATA -0.129 0.81 1.04 NODATA NODATA 5384
Kepler-42 292.2208333 44.6194444 16.12 -0.48 0.13 0.17 NODATA  NODATA 3068
Kepler-51 296.4792 49.9378 15 NODATA 1 0.91 NODATA NODATA 5803
Kepler-56 293.7583 41.8719 13 0.2 1.32 4.23 NODATA 3.5 4840
Kepler-68 291.033333336 49.040277784 NODATA 0.12 1.079 1.243 NODATA 6.3 5793
Kepler-79 300.51712 44.38158 14.11 NODATA 1.165 1.302 NODATA 3.44 6174
Kepler-85 290.975 45.2903 15 NODATA 0.95 0.84 NODATA NODATA 5666
Kepler-9 285.575 38.4008333 13.9 0.17 1 1.1 NODATA 3 5722
KOI-1574 297.9167 46.965 15 -0.17 1.1 1.82 NODATA 7.5 5600
KOI-82 281.482727 47.208031 12 0.18 0.81 0.76 NODATA NODATA 4809
KOI-94 297.3333 41.8911 12.4 -0.01 1.25 1.656 NODATA 3.9 6116

Tabla A.2: Estrellas acompanadas de exoplanetas en sistemas maltiples. La informacién encontrada
en esta tabla es: (1) nombre de las estrellas huéspedes, (2) ascension recta, (3) declinacion (4)

magnitud visual, (5) metalicidad relativa al hierro, (6) masa, (7) radio, (8) tipo espectral, (9) edad

y (10) temperatura efectiva.
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Estrellas candidatas para ser observadas con el

Tigre

B.1 Estrellas candidatas a observacion

Star RA DEC B \%
HD 46375 06h 33m 12.62s  +05° 27’ 46.5” 8.7 7.8
HD 75289 08h 47m 40.39s  -41° 44’ 12.5” 6.9 6.4
HD8&8133 10h 10m 07.68s  +18° 11’ 12.7” 8.9 8.0
HD 149143 16h 32m 51.05s  +02° 05 05.4” 8.6 7.9
HD179070 19h 09m 26.84s  +38° 42’ 50.5” 8.8 8.3
55Cnc 8h 52m 35.81s  +28° 19’ 50.95”  6.82 5.95
HD33283 5h 8m 1.01s -26° 47’ 50.90” 8.64 8.04
HD49674 6h 51m 30.51s  +40° 52’ 3.92” 8.83 8.1
HD17156 2h 49m 44.49s  +71° 45 11.63”  8.78 8.16
KELT-7 5h 13m 10.93s  +33° 19’ 5.40” 8.97 8.54
HD86081 9h 56m 5.92s  +-3° 48’ 30.32”  9.34 8.7
KELT-2A 6h 10m 39.35s  +30° 57’ 25.70”  9.33 R.77
HD8&0606 9h 22m 37.57s  +50° 36’ 13.48”  9.78 9
WASP-76 1h 46m 31.86s +2° 42’ 2.07” 10.13 9.52
HAT-P-22 10h 22m 43.59s  +50° 7" 42.03”  10.62 9.76
KELT-3 9h 54m 34.39s  +40° 23’ 16.98”  10.3 9.82
XO-3 4h 21m 52.70s  +57° 49’ 1.89”  10.27  9.85
WASP-82 4h 50m 38.56s  +1° 53’ 38.127  10.49  10.07
WASP-101 6h 33m 24.27s  -23° 29’ 10.27” 10.78 10.34

Continua en la siguiente pagina
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Star RA DEC B \%
HAT-P-30 8h 15m 47.98s  +5° 50’ 12.39” 10.95 10.35
WASP-13 9h 20m 24.70s +33° 52’ 56.69” 11.21 10.42
HD97658 11h 14m 33.168 +25° 42’ 37.39” 8569 7.714
BD-103166 10h 58m 28.78s -10° 46’ 13.39” 10.88  10.01
* tau Boo 13h 47m 15.74s +17° 27 24.86” 4.98 4.49
HD118203 13h 34m 2.54s  +53° 43’ 42.71” 8.75 8.06
Ross 458 13h Om 46.58s +12° 22’ 32.63” 11.233  9.75
WASP-34 11h 1m 35.89s  -23° 51’ 38.39” 11.05 10.28
KELT-6 13h 3m 55.65s  +30° 38’ 24.18” 10.837 10.337
HD149026 16h 30m 29.62s +38° 20’ 50.31"  8.75 8.14
HAT-P-2 16h 20m 36.36s  +41° 2’ 53.11” 9.15 8.69
WASP-14 14h 33m 6.35s  +21° 537 40.98” 10.194 9.745
WASP-38 16h 15m 50.36s  +10° 1’ 57.33” 9.866 9.39
HAT-P-14 17h 20m 27.87s +38° 14’ 31.94” 10.41 9.99
HD189733 20h Om 43.71s  +22° 42’ 39.06” &.578  7.648
Kepler-21 19h 9m 26.84s +38° 42’ 50.46” 8.767 8.25
HAT-P-11 19h 50m 50.25s  +48° 4’ 51.09” 10.66 9.47
Kepler-37 18h 56m 14.31s  +44° 31’ 5.36” 10.45 9.77
HAT-P-34 20h 12m 46.89s +18° 6’ 17.42” 10.81 10.4
HAT-P-7 19h 28m 59.36s +47° 58 10.26” 10.97 10.48
HN Peg 21h 44m 31.33s +14° 46’ 18.98” 6.53 5.95
HD179949 19h 15m 33.23s -24° 10’ 45.67” 6.757  6.254
HD209458 22h 3m 10.77s  +18° 53’ 3.54” 8.21 7.63
WASP-74 20h 18m 9.32s -1° 4’ 32.62” 10.39 9.75
WASP-69 21h Om 6.19s -5° 57 40.11”7 10.93 9.87
51Peg 22h 57Tm 27.98s  +20° 46’ 7.79” 6.16 5.46
HD219134 23h 13m 16.98s +57° 10’ 6.08” 6.56 5.57
HAT-P-1 22h 57m 46.84s +38° 40’ 30.33” 10.82 9.87
WASP-94A 20h 55m 7.95s -34° 8 8.00” 10.74  10.05
HIP116454 23h 35m 49.28s +40° 26’ 43.86” 11.1 10.19
WASP-111 21h 55m 4.24s  -22° 36’ 45.25” 10.7 10.25
HAT-P-8 22h 52m 9.86s  +35° 26’ 49.59”  10.77  10.36
HAT-P-6 23h 39m 5.81s  +42° 27 57.517 10.88  10.47
HD2638 Oh 29m 59.87s -5° 45’ 50.40” 10.33 9.38
HD7924 1h 21m 59.11s  +76° 42’ 37.03” 8.005 7.185
WASP-8 23h 59m 36.07s  -35° 1’ 52.91” 10.69  9.87

Tabla B.1: La informacion encontrada en esta tabla es: (1) nombre de la estrella, (2) ascension
recta, (3) declinacion, (4) magnitud B y (5) magnitud V.
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B.2 Tiempos de exposicion y senal a ruido de la mues-
tra observada

Star name Exposure time (s) SN
KELT-6 59825.67 o4
HD 219134 480.00 139
KEPLER-37 5594.32 75
HD 46375 6480.00 107
HD 75289 2268.00 99
HD 88133 6957.57 94
HD 149143 6480.00 93
HAT-P-30 6055.08 59
KELT-3 5547.99 68
KEPLER-21 1761.92 83
KELT-2A 3259.91 95
HD86081 3681.78 100
WASP-74 5790.76 73
HD 149026 2246.37 98
HD 209458 2400.14 98
BD 10 31 66 6046.68 72
HD189733 1987.08 102
HD189733 2518.21 125
HD 97658 2098.41 123
HAT-P-7 2608.87 32
HAT-P-7 7115.00 o1
KELT-7 2833.98 93
HAT-P-14 5037.88 o7
WASP-14 4474.18 66
HAT-P-2 4202.68 69
HAT-P-2 3274.45 91
HAT-P-2 3550.20 91
WASP-38 4546.44 82
HD 118203 2489.11 92
HD 2638 6273.39 82
WASP-13 7421.78 ol
WASP-34 8209.37 62
WASP-82 5885.09 o1
HD17156 2775.98 98
X0O-3 4246.51 60
HD33283 3202.94 101
HD 217014 2400.00 254
HD 115383 239.31 105
HAT-P-6 7499.66 49

Continua en la siguiente pagina
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Star name Exposure time (s) SN
HD 75732 1719.47 141
HD 120136 555.89 174
WASP-76 5465.94 73
HN-PEG 480.00 99

Tabla B.2: La informacion encontrada en esta tabla es: (1) nombre de la estrella, (2) tiempo de
exposicion en sequndos y (3) senal a ruido del espectro.
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Guia de uso de iSpec

A partir de varias conversaciones con compafneros, se observé la importancia de tener claro
como se utiliza iSpec. Para poder aportar en esto explicaré cuales fueron los pasos que utilicé
para el andlisis de los espectros hechos en esta tesis (mediante la interfaz grafica).

En primera instancia es importante seguir los pasos de instalacién de iSpec presentados en
la pagina de Internet https://www.blancocuaresma.comn/s/iSpec/manual/installation.
Esto permite tener el cédigo de tal forma que se puede manipular por los scripts o por la
parte grafica.

Ahora bien, en este caso, como se s
describi6 en la seccion 3, se utiliz6 un oo SOsiaereer polnennee
espectro de la Luna (el cudl nos da e pmemes L
informacién espectral del Sol) observa- e Dllmoet et
da por el telescopio TIGRE. Esto se ez pemees s
hizo con el fin de obtener las lineas 5767601 S l0se07e-03  1.370504e-06
que reprodujeran los pardmetros fisicos 76,7707 2550737005 1349530666
del Sol. El primer paso para el andli- 76,7953 Sarn196-05 1362927606
sis de los espectros fue hacer la limpieza 270.5010 heniet ool
de las lineas teluricas mediante MOLEC- St B S S

576.8349 2 1.

FIT (ver seccién 3). A partir del archi- 1140417€-05

vo del espectro sin lineas teldricas, se

cre6 un archivo en donde se tuvieran Figura C.1: Formato de los archivos espectrales
las tres unicas columnas que se nece- parg trabajar con iSpec

sita para trabajar iSpec (ver Figura

C.1).
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Al abrir el espectro del Sol (Figura C.2), el primer paso era seleccionar el rango en lon-
gitud de onda con el que se trabajaria (con mejor S/N). Para esto hice uso de la funcién
RESAMPLE SPECTRUM de iSpec, la cudl estd ubicada en (Operations-Resample spectrum).
Aqui establezco el rango del espectro ( “Base Wavelength” y “Top Wavelength”). En mi caso
los valores establecidos fueron: “Base Wavelength” = 575nm, “Top Wavelength”= 875 nm,
“Wavelength step” =0.001, y “Method” = Linear.

Fles Operstions Farameters  Spectra  Help

Spectra

0.000025 4
0.000020
0.000015 1

x

]

&

0.000010 +

0.000005

0.000000 + L {

T T T T T T
600 650 700 750 800 850
wavelength (nm}

A€ =B
detion: s Stats © Create  Madiy ( Remove || Element: s Comtinum | Lines ¢  segents [N

Figura C.2: Espectro de la Luna (Sol) en longitudes de onda en rojo observada por el Tigre

Al tener el rango establecido, el paso a Velocity profile relative to atomic lines x
seguir fue hacer la correccién de la velocidad i
radial. Para esto primero se determina el val- —_—
. . ’ . o
or de la velocidad radial a traves de Param- 2 |
- . . . = :
eters - Determine velocity relative to - Atomic £ |
. . . w
v
line mask (radial velocity). Como se puede ver £ .|
. . 7 . E
en la Figura C.3 existen algunos limites que 0500
se pueden incluir manualmente. Para decidir -
. =200 =150 =100 =50 ] 50 100 150 200
cuales eran los valores favorables para mi velocity (km/s)
analisis, en especial cudl era la Mask linelist g €| # Q= B i
que mejor se ajustaba a mi rango de lon- @7y B i
. . . . . . b rsL. inens 1t i -0.10
gitud, se hizo varias iteraciones con diversas [ o= .30 :
. i , . \felou.t"lwen.rnlji(nmfs} -200.0
combinaciones y asi poder decidir finalmente e sweeimtams) | S
Velocity steps (kmis ) | . 1.0
cudl era la mejor para mi estudio. En este [iirs =~ Prosdnia
: Z. CCFin Fourier space
caso la lista de lineas Atlas. Arcturus.372- s T TR
926nm fue la que mejor calculd la velocidad o
radial de mi espectro. Al determinar el valor ok | cme

de la Velocidad Radial, se procedié a hacer
la correccién a traves de Operations - Correct Figura C.3: Determinacion de la velocidad radial
velocity relative to - Atomic line mask (radial para la correcién de este pardmetro

velocity) con el valor de la velocidad radi-

al.
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Teniendo el espectro corregido por la
velocidad radial, el siguiente paso era
ajustar un continuo. Para hacer esto
vamos a Operations - Fit continuum -
Splines. Como sabemos la resolucion del
Tigre es de R ~ 20000, este wvalor
se establece en los parametros para el
ajuste del continuo como se observa en
la Figura C.4 (al igual que los otros
parametros que se observan en la figu-
ra).

Después se ajusta el continuo el paso a
seguir es hacer la normalizacion de esto. Para
hacer esto vamos a Operations - Continuum
Normalization y asi se normaliza el espec-
tro.

En estos momentos el espectro estd lis-
to para trabajar. Como ya se dijo anterior-
mente, una ventaja de trabajar con el espec-
tro del Sol es que ya tenemos los parametros
fisicos establecidos en la literatura. Es por
esto que el paso a seguir fue crear un espec-
tro sintético del Sol con las caracteristicas ya
mencionadas. Para esto, en la parte grafica
vamos a Spectra - Synthesize spectrum. En la
Figura C.5 se observan los parametros uti-
lizados (limb darkening = 0.6) para el es-
pectro sintético que se va a crear. Para la
combinacion del cédigo, modelo atmosféri-
co, abundancias solares y la lista de lineas
fue necesario probar varias combinaciones y
asi decidir cudl era la mejor para nuestros es-
pectros. En el caso de v,,ic ¥ Umae s€ decidio
utilizar los valores de Doyle et al. (2014) y
Tsantaki et al. (2013) (esto se explica en la
seccién 3). Esto genera un espectro sintético

Properties for fitting continuum b

Fitting mociel Splines -
Sugogested rumber of sphres
bazed on the wavelenath range; 59

Number of aplines 59
Degree 2
Resolution 20000
Filtering or der ecka+ Mg |
Wavelength step for median selection 005
WavEleniith step for mas slection 10

+ Uae specirum’s errors as weaghts for the fitting process
I Automatically find and ignore strong lines

Strong line probabdity threshold 05
Consider only contitwum regions
[ Igreore fine regiona
| Treat each segment independentiy
Ok Cancal

Figura C.4: Pardmetros para el ajuste del contin-
uo

Synthetic spectrum generator x
Code 'S_PEETHI_.IH i -/
Ioclel atrmosphers ATLASE APOGEE -
Solar soundances Aaplund 2009 -
Line kst WALD 300_1 100nm Bl
Effective ternpearaturs (K} 57710
Surface gravity (log @) 444
Metadicity [iH] il
Microturialence velacily (kmis) 1.02
acroturbulence velocity (kmfa} 3.19
Rotation (v sindl}) (kenes) 16
Limb darkening cosfficient i}
fiesotion
Wayeength min {nm) 5750
Wavelengih mas (nen) a750
Wavelength step {nm}) 0001
Generate spectrum for e Custom range (defined abonva) |
O Gegments
" Line maska
aK k | Canced

Figura C.5: Pardmetros para la creacion del es-
pectro sintético del Sol

el cual se compara con el espectro observado (Figura C.6).

Teniendo esto se puede buscar cuales son las lineas observadas que se asemejan mejor
a las lineas del espectro creado. Para la creacion de las lineas vamos a la parte inferior del
interfaz grafico y seleccionamos Create + Lines, a continuacién (con el puntero) seleccionamos
una a una las lineas que se asemejen. Adicionalmente, es necesario la creacién de segmentos
alrededor de cada linea. Para hacer esto seleccionamos Create + Segments y creamos un seg-
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Spectra

1.0 _\mwﬁ.‘} P 5

0.6 4

flux

0.4 4

0.2 4

N

588.0 588.5

589.0
wavelength {(nm)

589.5 590.0

Figura C.6: Espectro observado (linea azul) y espectro sintético creado (linea roja)

mento alrededor de la linea.

Ahora bien, para establecer lineas efecti-

i | ) i Determine parameters x
vas calculé los parametros linea por linea, de
tal f hubi 1 Codk REEETALE S )
al forma que no hubiera alguna que me cam- ik e T <
biara abruptamente los resultados. Para esto Solar sbundances Aaplundl 2009 =l
. Ling kst WALD S00_1100nm -
vamos a Parameters - Determine parameters, Effective famperature (K} 57710
usamos la combinacion dicha anteriormente doe
l , d . l Surface grasdity (log g) 444
y establecemos que pardmetros dejaremos li-  Free Lagig)
bres, como vemos en la Figura C.7. En este Matalicity [MiH] 0.0
caso sélo se fij6 las turbulencias y se cambio C Rkl
J y Iicroturibulencs welocity (mis) 1.02
el valor de limb darkening = 0.6. Este pro- I Fres Vi
ceso se realizé para cada linea y al final lo AR A m?uzx
que se hizo fue una combinacién de todas las Rotation (v $ingiy) (ks 16
lineas, teniando al final los pardmetros del . e oD
, . Limib darkening coefficiert 0
Sol y las lineas (y segmentos) necesarias para e e R
reproducirlos. Fueron estas lineas las usadas fesoktion 20000
s1e . . Fres resolution
para el andlisis del resto de mis espectros, ya radivindk o
que pertenecen a estrellas con caracteristicas [ Free radia velocity
il 1 Sol Ineltviclual sburclance W -
similares al Sol. e Ve S
Maximum rumber of ilerations &}
ok | Cancel

Figura C.7: Pardmetros para la determinacion de
los pardmetros del espectro que se estd estudiando
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Lista de lineas y segmentos usados en iSpec

D.1 Lista de lineas usadas en iSpec

Wave peak (nm) Wave base (nm) Wave top (nm) Line

588.99588 588.94222 589.04222 Na 1
589.59163 589.54111 589.64111 Na 1
593.01860 992.98592 993.05392 Fe 1
593.46651 593.42892 993.50592 Fe 1
597.53414 597.48979 597.58979 Fe 1
997.67773 597.62991 097.72291 Fe 1
598.48312 598.43190 998.56890 Fe 1
598.70881 598.64490 998.75990 Fe 1
600.29858 600.25190 600.35090 Fe 1
600.85518 600.82490 600.89890 Fe 1
601.66277 601.61100 601.71100 Mn 1
602.01421 601.96367 602.06367 Fe 1
602.40660 602.35789 602.46389 Fe 1
605.60321 605.55988 605.68088 Fe 1
606.54944 606.50088 606.59188 Fe 1
607.84895 607.77287 607.87687 Fe 1
608.27566 608.21795 608.31795 Fe 1
608.52283 608.47749 608.57749 Fe 1
612.22247 612.17026 612.27026 Cal
616.21708 616.16895 616.26895 Cal
617.05025 617.00284 617.11684 Fe 1

Continua en la siguiente pagina
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Wave peak (nm) Wave base (nm) Wave top (nm) Line
617.33398 617.28284 617.38384 Fe 1
621.34207 621.29882 621.39582 Fe 1
621.92698 621.84182 621.96982 Fe 1
623.07220 623.02782 623.18682 Fe 1
623.26443 623.18682 623.30782 Fe 1
624.63262 624.58981 624.68681 Fe 1
625.25639 625.21081 625.31081 Fe 1
625.42401 625.32981 625.50981 Fe 1
625.63427 625.56281 625.67981 Fe 1
629.09511 629.04733 629.14733 Fe 1
629.78076 629.71379 629.85479 Fe 1
630.15083 630.08979 630.20279 Fe 1
630.25140 630.20279 630.30279 Fe 1
632.27100 632.22279 632.31279 Fe 1
633.53314 633.46578 633.58878 Fe 1
633.68271 633.63878 633.74778 Fe 1
635.50383 635.44677 635.57677 Fe 1
635.86712 635.81277 635.92577 Fe 1
638.07432 638.02640 638.12640 Fe 1
639.36116 639.29676 639.42776 Fe 1
640.80112 640.75776 640.91376 Fe 1
641.16457 641.08775 641.21975 Fe 1
641.69616 641.64490 641.74490 Fe 2
641.99489 641.94275 642.04075 Fe 1
642.13768 642.07575 642.20975 Fe 1
643.08506 643.01575 643.15275 Fe 1
643.26627 643.21813 643.31813 Fe 2
643.90634 643.85724 643.95724 Cal
645.64054 645.58656 645.68656 Fe 2
646.26064 646.20808 646.30808 Cal
646.92004 646.87107 646.97107 Fe 1
647.56567 647.51171 647.61171 Fe 1
648.18822 648.13618 648.23618 Fe 1
649.49893 649.41973 649.54373 Fe 1
651.60977 651.55867 651.65867 Fe 2
651.83846 651.78680 651.88680 Fe 1
654.62452 654.57571 654.69671 Fe 1
656.28080 655.54830 656.68319 H1
657.50034 657.45074 657.55074 Fe 1
659.38873 659.34169 659.45369 Fe 1
659.75845 659.70725 659.80725 Fe 1
660.90667 660.86047 660.96047 Fe 1
664.36256 664.31386 664.41386 Nil

Continua en la siguiente pagina

88



APENDICE D

Wave peak (nm) Wave base (nm) Wave top (nm) Line
667.79827 667.72966 667.87066 Fe 1
670.51337 670.45702 670.55702 Fe 1
671.77007 671.71380 671.81380 Cal
672.66568 672.61776 672.71776 Fe 1
675.01822 674.96525 675.06525 Fe 1
680.68563 680.63577 680.73577 Fe 1
682.03588 681.98944 682.08944 Fe 1
682.86196 682.80851 682.90851 Fe 1
684.36577 684.31502 684.41502 Fe 1
691.66691 691.62181 691.72181 Fe 1
694.51960 694.47032 694.57032 Fe 1
695.12506 695.07212 695.17212 Fe 1
703.82089 703.77181 703.87181 Fe 1
706.84401 706.79183 706.89183 Fe 1
709.03777 708.98504 709.08504 Fe 1
713.09000 713.04510 713.14510 Fe 1
713.30011 713.24527 713.34527 Fe 1
714.52414 714.47678 714.57678 CN 1
714.81550 714.76661 714.86661 Cal
715.56700 715.51246 715.61246 Fe 1
717.59702 717.54031 717.64031 Fe 1

Tabla D.1: La informacion encontrada en esta tabla es: (1) pico de la linea en longitud de onda,
(2) longitud de onda minima para la linea, (3) longitud de onda mdxima para la linea, y (4) nombre

de la linea.

D.2 Lista de segmentos usados en iSpec

Wave base (nm)

Wave top (nm)

588.89222
589.49111
992.93592
593.37892
595.57061
997.43979
598.38190
600.20190
600.77490
601.56100
601.91367

589.09222
589.69111
993.10392
993.55592
595.77061
997.77291
598.80990
600.40090
600.94890
601.76100
602.11367

Continua en la siguiente pagina
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Wave base (nm)

Wave top (nm)

602.30789
605.50988
606.45088
607.72287
608.16795
608.42749
612.12026
615.06083
616.11895
616.95284
617.23284
621.24882
621.79182
622.97782
624.53981
625.16081
628.99733
629.66379
630.03979
632.17279
633.41578
635.39677
635.76277
637.97640
639.24676
640.70776
641.03775
641.59490
641.89275
642.96575
643.80724
645.53656
646.15808
646.82107
647.46171
648.08618
649.36973
651.50867
651.73680
654.52571
657.40074
659.29169
659.65725

602.51389
605.73088
606.64188
607.92687
608.36795
608.62749
612.32026
615.26083
616.31895
617.16684
617.43384
621.44582
622.01982
623.35782
624.73681
625.72981
629.19733
629.90479
630.35279
632.36279
633.79778
635.62677
635.97577
638.17640
639.47776
640.96376
641.26975
641.79490
642.25975
643.36813
644.00724
645.73656
646.35808
647.02107
647.66171
648.28618
649.59373
651.70867
651.93680
654.74671
657.60074
659.50369
659.85725

Continua en la siguiente pagina
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Wave base (nm)

Wave top (nm)

660.81047
664.26386
667.67966
670.40702
671.20728
671.66380
672.56776
674.91525
680.58577
681.93944
682.75851
683.88106
684.26502
691.57181
693.26353
694.42032
694.64098
695.02212
703.72181
706.74183
708.93504
712.99510
713.19527
714.42678
714.71661
715.46246
716.26849
717.49031
721.86340
724.38117
731.96783
738.53181
738.79541
740.98940
742.12695
743.98772
744.46739
749.39838
750.95237
770.93274
772.22244
774.71529
775.01252

661.01047
664.46386
667.92066
670.60702
671.40728
671.86380
672.76776
675.11525
680.78577
682.13944
682.95851
684.08106
684.46502
691.77181
693.46353
694.62032
694.84098
695.22212
703.92181
706.94183
709.13504
713.19510
713.39527
714.62678
714.91661
715.66246
716.55849
717.69031
722.21903
724.58117
732.16783
738.73181
739.04741
741.22640
742.32695
74418772
744.71539
749.62237
751.23537
771.13274
772.42244
774.91129
775.21252

Continua en la siguiente pagina
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Tabla D.2: La informacion encontrada en esta tabla es: (1) valor minimo del segmento y (2) valor

mdzximo del segmento.

Wave base (nm)

Wave top (nm)

777.91128
783.09526
793.56122
794.46322
799.76120
804.47818
808.39417
820.67842
832.58408
838.65606
846.73203
851.27902
868.72596
870.93947
655.19344

778.17627
783.36826
793.83022
794.70022
800.01220
804.75018
808.65117
820.87842
832.82108
838.90206
846.94303
851.51502
868.99296
871.13947
656.73399
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Abstract

One of the most debated subjects in Astronomy since the discovery of exoplanets is how can we distinguish the most massive
of such objects from very-low mass stars like Brown Dwarfs (BDs)? We have been looking for evidences of a difference in
physical characteristics that could be related to different formation processes. Using a new diagnostic diagram that compares
the baryonic gravitational potential (BGP) with the distances from their host stars, we have classified a sample of 355 well-
studied exoplanets according to their possible structures. We have then compared the exoplanets to a sample of 87 confirmed
BDs, identifying a range in BGP that could be common to both objects. By analyzing the mass-radius relations (MRR) of the
exoplanets and BDs in those different BGP ranges, we were able to distinguish different characteristic behaviors. By comparing
with models in the literature, our results suggest that BDs and massive exoplanets might have similar structures dominated by

liquid metallic hydrogen (LMH).

1 Introduction

The most accepted interpretation of Brown Dwarfs (BDs)
is that they are failed stars (Cushing, 2014), because, although
it is assumed they formed like stars, their masses are too
small to permit the fusion of hydrogen in their nucleus. This
characteristic allows to separate BDs from main sequence
stars based on their masses: because a star must reach a crit-
ical mass to be able to burn its hydrogen, which varies from
0.07 Mg for solar metallicity to 0.09 Mg, for lower metal-
licities (Burrows et al, 2001), any star with a mass < 70 M
(where M ; is the mass of Jupiter) is a BD (Bate, 2006).

However, determining a lower mass limit for a BD is more
difficult. In practice, the consensus to adopt the critical mass
for the fusion of deuterium, which is around 13 M ; (Bate,
2006), is arbitrary, because theoretically the lowest mass a
BD could have may be just a few M ; (Larson, 1969; Rees,
1976; Silk, 1977a,b; Boss, 1988). Interestingly, this mass is also
typical of massive exoplanets, and, since there is no obvious
upper-mass limit for an exoplanet, hence, persists the prob-
lem of distinguishing between to two objects.

In this poster, using a large sample of “well-studied” exo-
planets, and comparing with a large sample of “confirmed”
BDs available in the literature, we probe a mass range com-
mon to both classes of objects, looking for evidence of a dif-
ference between their respective physical structures, as re-
flected by their mass-radius relations (hereafter MRRs).

Our study concentrates on two questions: 1) At what mass
boundary should we expect to see a variation in the MRR
that would be consistent with a difference of structure be-
tween exoplanets and BDs? 2) Is there a special intermedi-
ate mass range where these two classes of objects are likely
to overlap in mass? In particular, we propose a lower-mass
limit for BDs based on the Self-Gravitating (SG) limit, which
marks the moment the self-gravity of matter begins to affect
significantly the structure of a body (Padmanabhan, 1993).

In addition to the MRR, the distance of a planet from its
host star could also reveal something about its formation pro-

cess (Lissauer, 1993). For the exoplanets, this last parame-
ter is fundamental to identify Hot Jupiters (Johnson, 2009),
while for the BDs, this parameter can be used to test the
“BD’s desert” hypothesis, which according to some authors
(e.g., Grether & Lineweaver, 2006) might be related to differ-
ent formation processes for exoplanets and BDs.

2 Samples

Our sample of exoplanets consists of 355 entries in the lat-
est issue of the transiting planets catalog available at TEP-
Cat!, and can be considered as an upgraded version of the
sample of well-studied exoplanets used previously in the
study of Hatzes & Rauer (2015). Note that because these
exoplanets are detected by the transit method, their uncer-
tainties on the inclination of their orbits, ¢, are relatively
low (Winn, 2010; Koch et al., 2010; Batalha, 2014), which re-
duces significantly the uncertainties on their masses, M =
Mpanet sini. In our sample, the median uncertainties are 6%
for the masses and 5% for the radius.

Our sample of BDs is composed of 87 objects selected
from the upgraded compilation produced by Johnston (2015),
which is based on published data. For all the BDs in our sam-
ple, we double-check their classification as BDs using SIM-
BAD. Although all these BDs have a mass and radius deter-
mined, only 37 have a distance estimate from a companion
star. Of the remaining 50 BDs that do not have a distance re-
ported in our list, 14 are part of a binary system with another
BD in our list (for which we have the distance), whereas 36
are genuine isolated objects, which already makes them dif-
ferent from exoplanets.

Ihttp://www.astro.keele.ac.uk/jkt/tepcat.html



L. M. Flor Torres et al.

107 = ° -
. A A . ° °
‘AA A °* : '0. .’ . ® e ee .
16 | . Ld hd -
10 A, o e Brown dwarfs
T i = S B i 3
o o 3
L]
1047 [ . -
Self-Gravitating 3
2 v Gas Giants
« 1 s
Y
£ 18 —
% 10 v .
C " . 1 U v 3
R T v
-19 - - =
10 . VE Terrestrial planets E
\4
10720 — Me Dwarf planets -
Eris
v
1072 — Plvuto —
I | ol Lol 1 | 1 | 1 | Lol 1 | P
107 107 10° 10°
D/ Dyyp

Figure 1: The BGP diagram for exoplanets and BDs: nSGEs (black squares), SGEs (orange diamonds), and BDs (red solid dots);
the SGEs falling in BD region are identified by purple triangles. The inverted green triangles correspond to the positions
occupied by the different kinds of planets in the solar system. The position of the ice line (or water "snowline") in the solar

system (vertical dot-dash line) is also indicated.

3 The baryonic gravitational potential
(BGP) diagram and the Self-Gravitating
(SG) limit

To compare the exoplanets with the BDs, we combine the
mass and radius into one physical parameter: the baryonic
gravitational potential (BGP), which is defined as the grav-
itational potential energy of a body, divided by the number
of its nucleons, N. Assuming the mass is M = Nm,, where
m,, is the mass of a proton, the BGP is thus equal to:

Vo GMm, M
BGP = — = - 1
GP =75 R R W

Note that since the BGP &< M/ R, this parameter can be taken
as a first order approximation for the MRR.

In Figure 1 (hereafter, the BGP diagram) we compare for
the exoplanets (black squares and orange diamonds) and BDs
(red solid dots) the BGP and distances from their companion
stars, as normalized by the distance of Jupiter from the sun
(D/Djyp). The BGP diagram is separated in four zones, syn-
onymous with different physical structures. The upper zone
is defined by the lower mass limit of 13 M ; for the burning

of deuterium in BDs.

Most of the exoplanets in our sample are Hot Jupiters,
which is consistent with the well-known observational bi-
ases related to the detection methods. A few exoplanets are
located above the deuterium-burning limit, while a few BDs
are below this limit, suggesting that the deuterium-burning
criterion does not allow a clear distinction between these two
objects. Also, as observed by Santerne et al. (2016), many BDs
in our sample are found at a distance nearer than Jupiter from
the Sun, contradicting the BD’s desert hypothesis.

Therefore, although the majority of the exoplanets and
BDs occupy different regions in the BGP diagram, their sep-
aration in terms of physical structures is still somewhat am-
biguous.

Based on the SG limit, we separated the gas-giant exoplan-
ets in Self-Gravitating (SGE; orange diamonds) and non Self-
Gravitating (nSGE; black squares). The BGP for the SG limit
is defined by a critical mass, M., and critical radius, R, (Pad-
manabhan, 1993). At the SG limit, the maximum number of
baryons that an object can contain, NV, 4, is equal to:

Nmaz = (Oé/ag)3/2 ~ 1.38 x 1054 (2)

Zenodo, 2016
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The symbols are the same as in Fig. 1. Also shown are the critical mass at the SG limit and the upper mass limit 70M ; for BDs.

where « is the fine-structure constant and o, the equivalent
constant for gravity. This corresponds to the critical mass:

M, = Nypazmy, ~ 2.31 x 10%"kg ~ 1.2M (3)
Then, assuming the radius of such object is R = ,L/fxao,
where ag is the radius of Bohr, we obtain the critical radius:

R.=6x10"m ~ 0.84R; 4)
Note that although both M, = 1.2M; and R, = 0.84R;

are typical values for massive exoplanets, the critical mass is
also comparable with the theoretical lowest mass expected
for a BD, while the critical radius is consistent with their ob-
served mean radius (Burgasser, 2008; Basri & Brown, 2006;
Sorahana et al., 2013).

4 Mass-Radius Relation (MRR)

According to Padmanabhan (1993), the MRRs of bod-
ies with different structures would be expected to change
abruptly at the SG limit, from a positive MRR below the SG
limit, to a negative one above it, which may help distinguish-
ing between exoplanets and BDs. Indeed, this is what we
observe in Figure 2, where we compare the MRRs for the ex-
oplanets and BDs: the nSGEs show a positive MRR while the

Zenodo, 2016

Table 1: Linear regression in log, (R/Rs) = 10° x

(M/Mg)?, and their coefficients of correlation r2
Sub-samples a b r?
nSGE +0.41+£0.01 0.17£0.03 0.785
SGE +0.01 £0.03 1.09=£0.10 0.001
BD —0.18 £0.08 1.60+£0.33 0.069

BDs show a negative one (see Table 1). On the other hand,
the SGEs show a relation where the radius does not increase
with the mass. Note that this characteristics was also ob-
served by Hatzes & Rauer (2015), although these authors did
not offered any physical explanation for this behavior.

For the SGEs, we interpret the radius that shows NO signif-
icant change as the mass increases as evidence for the pres-
ence of a dominant liquid metallic hydrogen (LMH) envelop
(Wigner & Huntington, 1935; Hubbard et al., 1997; Dalladay-
Simpson et al., 2016): this is due to the very low compress-
ibility of LMH (Hubbard et al., 1997).

That gas-giant planets, like Jupiter and Saturn in the solar
system, have a LMH envelope was suspected by many au-
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Figure 3: Model of BDs formed of LMH. The unsignificant change of radius of the SGEs is due to a change of the polytropic
index, n, below M = 5 M from 1.5 to 1.0. Just at the point where the main sequence thermonuclear burning starts, around
70M j, there is a bifurcation: the MRR for the very low-mass stars (VLM, in light blue) becoming positive as they evolve towards
the main sequence (dark blue x), while the MRR for WDs (white dwarfs, brown squares) is still negative. Two MRR for WDs,
with different hydrogen richness (Z/A = 1.0 and Z/A = 1.5), are also represented.

thors since a very long time (see Burrows & Liebert, 1993,
and reference therein). But, one would not expect to observe
evidence for such envelopes. This is because, although the
LMH layer could constitute 50% to 85% of the mass of a gas-
giant planet, this layer would generally be hidden below a
rich envelope of hydrogen gas. What we think could have
happened, therefore, is the following. As the mass of a gas-
giant exoplanet increased above the critical mass, M., the
self-gravity of matter became more important, the pressure
increased and most of the hydrogen in the outer gas envelope
changed phase, transforming into LMH. Alternatively, since
most of these exoplanets are Hot Jupiters with high eccen-
tricities, they might have lost their outer envelop of gas when
passing near their stars, revealing their underlying LMH en-
velopes.

However, based on the LMH interpretation there is still an-
other alternative, which is that above the SG limit, objects
are really BDs. In Figure 3 we compare our data with the
predictions made by such a model, as developed by Burrows
& Liebert (1993). In this model BDs are formed at 99.9% of
LMH, this percentage decreasing as the mass of the star de-

creases, down to the SG limit. Below 5 M ;, the Coulomb cor-
rection competes with the degeneracy component, and the
polytropic index, n, changes from 1.5 to 1.0, making the ra-
dius independent from the mass. Note that, according to this
model, even above 5 M ;, whenn = 1.5and R « M~1/3 the
dependence of the radius on the mass would be weak, con-
sistent with the low coefficients of correlation we observed.

5 Conclusions

+ We conclude that the unsignificant change of radius of
exoplanets above the SG limit is the characteristic sig-
nature of objects formed by LMH.

« As for the nature of these objects we propose that they
could be either giant gas planets with a dominant layer
of LMH, more massive than what is assumed to exist in
Jupiter and Saturn, or genuine very low-mass BDs.
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