
TEMA 1: Introducción:

Formación planetaria.

Sistemas extrasolares

∗ ¿Qué son las ciencias planetarias?.
∗ Propiedades f́ısicas y orbitales del sistema solar.
∗ Planetas gigantes y terrestres.
∗ Formación del sistema solar. Hipótesis nebular de Laplace
∗ Contracción en cuasi-equilibrio hidrostático y formación de
un disco.
∗ Discos protoplanetarios. Observación y estructura.
∗ Formación y migración planetaria.
∗ Exoplanetas y sistemas exoplanetarios.
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Definiciones

Las ciencias planetarias tienen como objetivo el estudio de los planetas del sistemas solar,
sus satélites, y los cuerpos menores (asteroides, cometas, objetos trans-neptunianos,
meteoroides) tanto desde el punto de vista f́ısico como dinámico. Las ciencias planetarias
también comprenden el estudio del origen de estos objetos.

Las ciencias planetarias se han extendido al estudio de los exoplanetas, es decir los
planetas que orbitan otras estrellas.
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El sistema solar en perspectiva
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Propiedades básicas de los planetas

Planeta a (UA) T (años) Radio (km) Masa (kg) ρ (g/cm3) Per. Rotación No.sat.

Mercurio 0,387 0,241 2439 3, 30 × 1023 5,4 58,6 d 0

Venus 0,723 0,615 6052 4, 87 × 1024 5,2 243,0 0

Tierra 1,000 1,000 6378 5, 97 × 1024 5,5 23 h 56 m 4,1 s 1

Marte 1,524 1,881 3397 6, 42 × 1023 3,9 24 h 37 m 22.7 s 2

Júpiter 5,203 11,86 71398 1, 9 × 1027 1,3 9 h 55 m 30 s 67

Saturno 9,530 29,42 60000 5, 69 × 1026 0,7 10 h 30 m ∼ 200

Urano 19,24 84,36 26320 8, 70 × 1025 1,1 17 h 14 m 27

Neptuno 30,14 165,5 24300 1, 03 × 1026 1,7 16 h 07 m 14

∗ El Sol concentra el 99,9% de toda la masa del sistema solar.
∗ Los 8 planetas se pueden clasificar en 2 grandes grupos: terrestres y jovianos o gigantes.
∗ Tenemos además otras poblaciones de cuerpos menores: cometas, asteroides, objetos
transneptunianos.
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Interiores de los planetas gigantes
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Interiores de los planetas terrestres
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Proceso de diferenciación interior de un planeta

I

160 

It is obvious that beat, which dri\'Cs clifferenti,ltion and subse­

quent volcanism, is the single mu~t significant variable in shaping 

a planet's evolution Among the most basic qucLions we can ask 

about a planet are how much heat it had initially, and how it has 

gotten rid of this heat over tIme (F~ffurc 6). These simple ques­

tions are the keys to understanding planetary evolution. At a 

more detailed level, we can ask how much heat derives Ii-om spe­

cific sources: the energy acquired at the outset during the accre­

tion of new material, the planet's position relative to the Sun, 

electromagnetic heating, gravitational energy released by core 

formation and otller density instabilities, large impacts, the decay 

of raclionuclides, and tidal interactions. We can also ask how heat 

is distributed within the interior over timc, what is kno\.vn as a 

planet's thermal history. We can estimate the rates of change of 

FigUl'C 3. Differentiation is the process by which a body's initially 
homogeneous primitive materials (a) become segregated in planetary 
interiors. A number of dif 'erent mechanisms contribut<: to 
differentiation. For example, the kinetic energy delivered by impact 
bombardment (b) can cause widespread - eveJl global -melting of near­
surface layers. Denser mar.:ria! collects and sinks to form a core (c), aJld 
rbe heat released from this event can trigger furrher differcntiati n. Deep­
seated compositional aJH.I thermal instabilities (d) can cause materiah to 
become less dense than their surroundings, resu.lting in rising plwnes that 
undergo mixing and further differentiation. On Earth's ocean floors, 
differentiation also occurs as slabs of oce;uuc cru,t (e), mixed with wata 
and sediment are forced down into the crust and remelted. On Venus (j), 
vertic').\ crusta.! accretion may continuc unti.l density instabilities cause the 
crust to foundcr, allowing planel'vidc resurfacing by volc.mism. 

CJ-L\PTER TWELVE 

temperature as a function of depth and us th' 

help pn:di(t the plIv~ical sta~e or 1T13 teri ,11 

molten, or ~olid). And we can 'xplor how h, 
from one p, rt of the interior LO another - by 
vection, or advecuon, thc direct tran;kr or heat 

molten material from the interior to the snrf.1c 

to these questions after considering the inten 

geulogic history of the Moon and the terr stria. 

THE MOON 

As our closest neighbor in space, the Moon IV 

the attention of g:eologist~ ~tudying other pi 
(sec Chapter 10). 'j'he Moon is the largest satd 

parent body, in tlle solar system, and it has lOll! 

if it were a planet in its own right Apollo an 

remote sensing, and surface seismic data shO' 

has been internaJlv differentiated into a ru~t, II 

bly a small core (P~qure 7), Seismic data and g 
show that the Innar maria are relatively thin 

mum thickncss) and perched on a globally COil 

rich crust This crust is thinner on the central 

55 km, but may be up to 100 km tl1ick on tlle 

Following its formation, believed to have r 

impact ofa Mars-sized body with Earth, the Me 
to a period of heavy bombardment tl13.t result 

melting. Opinions diller on whnher the mel 
extensive (a magma "ocean") ur regional (I 

Whatever the exact detaib, melting was accol 

tional crystallization and separation ofplagiocJa 

density stlicate mineral. This floated to tlIe ~lIr 

primary crust, which survives today as the luna 

ure 8) and the residual upper-mantle layers. T 

below the crust were denser than the underlyil 

probably caused them to sink to\\ard the inter 

to form a core. During this latter period, partl 

mantic created magmas that flooded the Il 

Figure 4. PlaJ1etary bodies are commonly divided 
compositionaHy discrete layers (left half), such as 
dominated core, a mantle rich in iron- and magm 
and a crust that is of primary, second,u'y, or tertia 
combination of thC-'e). Thermal!aycring (right h, 
changes in tcmperature that affect the properties 
materials. For example, within 'Earth's crust thc 
bC[\.l'een the rigid Iitllosphere and the more plasti 
occurs at a depth of about 100 km. Dceper dowr 
the core-mantle boundary may trigger rising man 
produce surface hotspots. 

\~----------------_.._.._-_.
 

a) Interior inicial homogéneo.
b) La enerǵıa cinética impartida
por los impactos derrite el material
y provoca la segregación del más
denso hacia el núcleo. La corteza
es el material más liviano que,
como una escoria, queda flotando
sobre el manto. c) El decaimiento
de isótopos radioactivos mantiene
el manto parcialmente derretido
(magma): el material más liviano
asciende hacia la superficie
provocando derrames de lava y vol-
canes.
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El material más primitivo es el menos diferenciado en términos de
las abundancias relativas de los elementos

Ejemplo: Meteorito de Allende
Condrita carbonosa
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Determinación de edades por decaimiento radioactivo
Vidas medias de isótopos seleccionados usados comúnmente en geocronoloǵıa

Padre Stable Hijo(s) estable Vida media t1/2 (109 años)
40K 40Ar, 40Ca 1.25

87Rb 87Sr 48.8
232Th 208Pb, 4He 14
235U 207Pb, 4He 0.704
238U 206Pb, 4He 4.47
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Ejemplo: El decaimiento de 87Rb en 87Sr

El decaimiento de Rubidio en Estroncio ocurre a través de la reacción:

87
37Rb→87

38 Sr + e− + γ

Por lo tanto la población de Rb decaerá de acuerdo:

∆NR87 = −NR87∆t/τR87

donde τR87 es la vida media del Rb, es decir el tiempo en que el número de átomos cae
a la mitad: t1/2 = τR87 ln 2. Entonces podemos escribir:

NR87(∆t) = NR87(0)e(−∆t/τR87)

Al disminuir el Rb aumenta el Sr de acuerdo:

NS87(∆t) = NS87(0) + [NR87(0)−NR87(∆t)] = NS87(0) +NR87(0)[1− e(−∆t/τR87)]
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Ahora el 87Sr no generado por decaimiento radioactivo tiene una proporción constante
con el 86Sr, o sea 87Sr/86Sr = b, donde b es constante. Dividiendo la ecuacion anterior
por la abundancia de 86Sr, NS86, nos queda:

NS87(∆t)

NS86
=
NS87(0)

NS86
+
NR87(0)

NS86

[
1− e(−∆t/τR87)

]
= b+

NR87(0)

NS86

[
1− e(−∆t/τR87)

]
Si sustituimos NR87(0) por NR87(∆t), que junto a NS87(∆t) pueden ser medidos en los
distintos minerales de la roca, nos queda la relación lineal:

NS87(∆t)

NS86
= b+

NR87(∆t)

NS86
e(∆t/τR87)

[
1− e(−∆t/τR87)

]
= b+

NR87(∆t)

NS86

[
e(∆t/τR87) − 1

]
De esta ecuación podemos obtener el tiempo transcurrido desde que se formó la roca ∆t.
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Las etapas en la formación del sistema solar. La hipótesis nebular
de Laplace

16 C A P I T U L O Int rod uc. ion a la Geolog ia 

Figura 1.8 Hipotesis de la nebulosa pr imitiva. A. Una en orme 
nube de polvo y gas es n ro tacion (nebulosa) em pieza a contraerse. 
B. La mayor parte del mater ial es g ravita tor iamen te im pulsado hacia 
e l cent ro, prod uciendo e l Sol. Sin em bargo, debid o al movimi ento 
ro tacional, a lgo de po lvo y ga ses perrnanece en o rbita alrede do r de l 
cue rpo entra l en for ma d e un disco aplanado. C. Los plane tas 
ernpiezan a formarse a partir del mat erial q ue esta en o rbita d entro 
de l d isco plano. D. Con el tie mpo la mayor par te de los resto s 
fueron <) bien reu nidos en los nu evc planetas y sus lunas 0 bien 
expulsad os al espacio po r e l vien to solar. 

cu mulos menorcs forrnaron nucleus a pa rti r de los cua lcs 
finalmenre sc forrnarfan los planctas, Sin emba rgo, la 
mayor concen tracion de materi al fue cmpujada hacia el 
cen tro del d isco en ro tac ion, Con forme se ucumulaba 
lu cia su in ter io r, sc ca lcnta ha graviiac ionalmcnte, fo r­
mando el protosol calien te (Sol en [orm acion ). 

D espucs de que se forrn o c l pro tosol, ln tem p e ra tu­

ra en cl exterior del d isco en rotacio n dismin uyo de 
ma nera significariva. E ste en friarn iento hizo qu e las sus­
taricias con puntos de fusion clc vados se co ndcnsar an en 
paruculas pcq ucfias, quiza del mm nfio de gra no s de are­
na. Prim ero sc so lid ificaro u el hierro y el niqucl . Lo s 
sigu ien tcs en co nd ensarse fueron los sili caios de que 
est .in cOIllp liestas las sustan cias rocosas. Conform e esos 
Iragmcntos fue ro n coli sion undo a 10 lar go de uno s poeos 
decenios de mi llo ues de afios, aum entaron de tam ufio 
hasta darlugar a los pro rop lunerus (Figura 1.8e , D ). De 
la rnisma m au er a. pera a rnen or cscalu, act uaro n los pr o ­
ce sos de co ndensacion y ucrec ion para formar las lunas y 
o tros cu erpos pcqu eii os del Sistema Solar. 

C o nform e los protoplanetas (planctas en form acion ) 
acumulaban cada VeZ m as ma te rial, el es pacio lJ U(; ha bia 
ent re elia s crnpezo a aclara rse. Esta clim inac ion de restos 
pe rmi tio qu e la luz del So l alcanzara las superficie s pla­
nct ar ias sin cs ror bos y las calen mra. L as clevu das te rn­
per:lluras su pcr fi ciales resu ltanr cs en los planera . in teri o­
res (Mercur io , Veilus, la Tierra , M arte) surn ados a sus 
campos gravirac io na lcs com parariva rncn tc deb ilcs, h izo 
que la T ierra y sus vccinos fueran incapaces de co nservar 
canrida clcs apreciabl es de los com po ncm cs m.is ligeros de 
la nubc primordial. Esos rn arc rialcs tige r IS, entr e los qu e 
se cue nrau e l hidr6geno , cl hclio, c] amon iaco, d mctan o 
y e l agua, se eva poraron de sus su perficies y fueron final­
m e n te burr idos de la parte inrcrna del SiStCII13 So lar pu r 
corricntes de particulas pr occd entes del Sol, dcnom inu­
das uicnto solar: 

A dis tan cias supe r iorcs a la o r bi ra d e M ar te, las 
temperamras era n m ucho mas fr ias. Pa r co ns iguicnre , 
los grandes plane ras cxrer i Ires (j up iter, Sa rurno , Urano 
y epru no) ucumu laron eno rmes canridades de hid ro­
ge no y o rros materi a les ligeros proccdenrcs de 13 nuh e 
primordial. Se piensa qu e la acum ula cion de csas sus tan ­
cias gasc osas es r csponsahle de los tarn afios co rn pa rariva ­
me n te g randes y de las ba jas dens idad es de los pla nctas 
extc riores. 

@ y Estructura interna de la Tierra 

Poco dc spues de que se fo rm ara 1<1Tierra, el calor libera­
do por las co lisio ne s entre partlcula s, ju nt o con eI calo r 
em ilid po r la desinr egraci6n de los e lemen to s radiacti­

1) Comienza el colapso gravitacional de una nube
interestelar de polvo y gas.
2) Las part́ıculas de polvo se asientan en
un disco fino en el plano ecuatorial.
3) El disco fino será inestable a
perturbaciones y se fragmentará en
multitud de pequeños objetos denominados
planetesimales.
4) Los planetesimales continuarán creciendo
por colisiones mutuas hasta formar un grupo de
planetas embrionarios.
5) Al final del proceso quedarán unos pocos
planetas en órbitas estables, mientras que los
objetos residuales serán dispersados por las
perturbaciones gravitacionales de los planetas
formados.
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La formación de un disco ecuatorial es el resultado de la
conservación del momento angular

Ley de conservación del momento angular ~L. Cuando la nube primordial se contrae
disminuye su radio r, lo cual lleva a un incremento de la velocidad de rotación V y su
achatamiento. En la figura p es la cantidad de movimiento: p = mV , donde m es la
masa del objeto que gira en torno al eje.

Conservación del momento angular:

L = Iω, I : momento de inercia = αMR2, ω : velocidad angular
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La formación de las estrellas y de sistemas planetarios

∗ Masa de Jeans: El criterio para el
colapso gravitacional de una nube de gas y
polvo es que la fuerza gravitacional de la
propia nube supere a la presión del gas.
Esto condición se traduce en el criterio
desarrollado por James Jeans (1902) para la
ḿınima masa MJ requerida para el colapso:

MJ =

(
kT

µ̄mHG

)3/2
1
√
ρ

donde T y ρ son la temperatura y la densidad media de la nube.

Si sustituimos por valores t́ıpicos de las nubes moleculares interestelares : T = 10 K,
ρ = 104 moléculas de H2 / cm3, nos queda: M ∼ 1 M�. Si el colapso comienza en una
zona menos densa a mayor temperatura, la región colapsante involucrará más masa lo
que dará lugar a la formación de un cúmulo de estrellas.
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∗ Tiempo de contracción en cuasi-equilibro hidrostático: Cuando el material
se contrae, aumenta su opacidad lo que dificulta la salida de la radiación. La temperatura
y la presión aumentan hasta llegar a un punto en que obstaculiza su contracción ulterior.
En ese momento la futura estrella adquiere forma y se la denomina protoestrella. Las
temperaturas centrales son todav́ıa demasiado bajas para la producción de reacciones
termonucleares. La fuente de enerǵıa es la conversión de la enerǵıa potencial gravitacional
en enerǵıa cinética y calor. Si R es el radio de la protoestrella cuando llega a la SP y
durante este fase tiene una luminosidad L, la escala de tiempo en esta fase está dada
por:

tgrav =
GM2/R

L
= 4, 5× 107 × (M/M�)2

(R/R�)(L/L�)
años

Al final de la fase de cuasi-equilibrio
hidrostático tendremos a la protoestrella
rodeada de un disco de gas y polvo, aun
acretando material y muy activa. Tendrá un
brillo variable y un exceso de emisión
de radiación en el infrarrojo. Es lo que
denominamos una estrella T Tauri.
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Visión del disco protoplanetario de una estrella hipotética recién
formada
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Confirmación observacional de la existencia de discos
protoplanetarios

Ciencias Planetarias - tema 1 18



Descubrimiento de exoplanetas
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Tamaños de los exoplanetas
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La existencia de sistemas extrasolares
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Sistemas planetarios con muchas Tierras

Sistema planetario compuesto por 7 planetas similares a la Tierra hallado en torno a la
estrella Trappist-1, una pequeña enana roja ligeramente más grande que Júpiter (masa
= 0.08 M�), localizada a 39.5 años-luz del sistema solar.
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El sistema TRAPPIST-1 se descubrió por el método de tránsito
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