TEMAS DE FRONTERA EN LAS CIENCIAS
PLANETARIAS

EXOPLANETAS: LA PROMESA DE UNA PLANETOLOGIA COMPARADA

Exoplanets: The promise of a comparative Planetology

José Antonio Caballero (*)

RESUMEN

La deteccion en 1995 del primer candidato a exoplaneta descubierto alrededor de una estrella de
la secuencia principal distinta del Sol marco una revolucion copernicana de la Astrofisica y de la
Ciencia en general. En esta revision repasaremos brevemente la corta historia y las metodologias
empleadas para la deteccion de exoplanetas y como éstos serdn detectados en el futuro cercano. Se
dard un especial énfasis a los candidatos a exoplanetas detectados por el método de velocidad radial
v a los detectados directamente en cimulos estelares muy jovenes.

ABSTRACT

The detection in 1995 of the first exoplanet candidate discovered around a main sequence star dif-
ferent from the Sun marked the beginning of a Copernican revolution in Astrophysics and in Science
in general. In this review I will briefly revise the short history and the methods employed to detect
exoplanets and how they will be discovered in the near future. A special emphasis will be given to the
exoplanet candidates detected via the radial velocity method and to those directly detected in very

young star clusters.
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INTRODUCCION

Una estrella G2V, cuatro planetas teldricos y
cuatro jovianos y una mirfada de satélites, asteroi-
des, cometas y objetos transneptunianos (incluyendo
Plutén) son los miembros de nuestro Sistema Solar.
Desde épocas remotas nos hemos preguntado si hay
mds sistemas planetarios parecidos al nuestro alre-
dedor de otras estrellas y, si existen esos mundos,
cémo son y si son habitables. Giordano Bruno no
fue el primero en afirmar que habia gran cantidad de
planetas habitados en el Universo: Aristételes y
Epicuro, por ejemplo, ya habian discutido sobre el
tema varios siglos antes. Pero si fue de los primeros
que dio su vida por defender esta idea. Sobre la plu-
ralidad de los mundos habitados era el titulo de la
obra que le llevé a la hoguera (Bruno, 1584).

No fue hasta principios del siglo XX cuando se
empezaron a estudiar seriamente la formacion, de-
teccion o caracteristicas de planetas alrededor de
otras estrellas. Grandes astronomos como sir Arthur
Eddington u Otto Struve llegaron a estudiar estos te-

mas. En 1992, los radioastrénomos Wolszczan y
Frail publicaron un articulo en el que se demostraba
la existencia de al menos dos objetos cuyas masas
deducidas se hallaban comprendidas entre 3 y 5 ma-
sas terrestres orbitando alrededor del pilsar PSR
1257+12. Un pulsar es una estrella de neutrones que
emite ondas de radio, un objeto extremadamente
compacto originado en una explosién de supernova.

El origen de ambos objetos de naturaleza desco-
nocida podria estar asociado al fenémeno de la super-
nova y no tratarse, por tanto, de planetas comunes.

Tres afios mas tarde, en 1995, los suizos Michel
Mayor y Didier Queloz publicaron un descubrimien-
to histérico: la deteccién del primer exoplaneta! en
torno a una estrella de la secuencia principal (la fase
adulta de una estrella, en la que quema hidrégeno en
su nucleo, para convertirlo en helio). Este exoplane-
ta se descubri6 en Orbita de la estrella 51 de la cons-
telacion de Pegaso, 51 Pegasi, una subgigante G2IV
a unos 48 afios-luz del Sol. No fue una deteccién ca-
sual, sino el fruto de un largo, cuidadoso y duro tra-

(*) Instituto de Astrofisica de Canarias, La Laguna, 38200 Tenerife. E-mail: zvezda@iac.es

(1) El término exoplaneta es mds adecuado que el de planeta extrasolar, que implicaria la existencia de otros intrasolares. Y, como
dice la astrofisica Virginia Trimble, “Yo nunca he visto un planeta dentro del Sol: todos estdn fuera” .
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bajo de observaciones, tratamiento y andlisis de da-
tos. El anuncio de Mayor y Queloz recibié mayor
atencion que el de Wolszczan y Frail tanto por parte
de los medios de comunicacién como por la comuni-
dad cientifica: la estrella alrededor de la que giraba
este exoplaneta era muy parecida a nuestro Sol.

Unos meses después, a principios de 1996, Paul
Butler y Geoff Marcy, de un grupo competidor en
California, anunciaron la deteccion de otros dos
exoplanetas alrededor de sendas estrellas de la se-
cuencia principal: 47 Ursae Majoris y 70 Virginis.
Segtin un rumor que se extendid entonces, podrian
haber sido los primeros en realizar el anuncio si hu-
biesen estudiado con mayor premura los datos que
habian recopilado durante afios. 51 Peg b, 47 UMa b
y 70 Vir b fueron sélamente la punta de lanza, los
primeros de una lista que desde entonces crece mes
a mes. Después vendrian 55 Cnc, 16 Cygni Bb, tau
Bootis b, upsilon Andromedae bed (Butler & Marcy
1996, Marcy & Butler 1996)... A mediados de abril
de 2004, el nimero de sistemas planetarios en torno
a estrellas de la secuencia principal ya era de 105, de
los que trece eran multiples (es decir, con dos o mds
exoplanetas en Orbita alrededor de la estrella cen-
tral). Para saber el nimero de candidatos a exoplane-
tas mds reciente, véase, por ejemplo, la pdgina web
de The Extrasolar Planets Encyclopaedia de Jean
Schneider http://www.obspm.fr/encycl/encycl.html.
En Marcy & Butler (1998) y Perryman (2000) se
pueden encontrar revisiones completas del tema que
atin no han perdido su vigor.
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Fig. 1: Masas y semiejes orbitales de un niimero
importante de los candidatos a exoplanetas. Siste-
mas miiltiples: GJ 876, 55 Cancri, HD 37124, HD
12661, 47 Ursae Majoris, HD 168443, HD 82974,
HD168443, HD74156 y upsilon Andromedae. De
los inicos siete planetas descubiertos a mds de 2
UA de sus estrellas, tres forman parte de sistemas
muiltiples. En: http://exoplanets.org.
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METODOS DE DETECCION: velocidad radial

Los planetas de nuestro Sistema Solar no giran
alrededor del Sol, sino alrededor del baricentro del
Sistema Solar, que es basicamente el baricentro de la
pareja Sol-Jupiter. Visto desde fuera del Sistema y
con la suficiente precision, jveriamos como el Sol
gira en realidad alrededor de un punto ficticio con
una periodicidad igual al periodo de revolucién de
Jupiter alrededor del Sol (11.9 afios)!.

El método Doppler de velocidad radial simple-
mente tiene en cuenta este vaivén gravitatorio que
los exoplanetas gigantes muy masivos provocan en
sus estrellas. Dependiendo de la posicion relativa
entre estos dos y la Tierra, veremos que la radiacion
que emite la estrella se desplaza alternativamente
hacia el azul (la estrella se aleja de nosotros) o hacia
el rojo (se acerca). Es fécil darse cuenta que el vai-
vén serd mayor cuanto mds masivo sea el exoplane-
ta (Mp) respecto a su estrella y cuanto mds cerca es-
té de ella (también cuando su Orbita sea mas excén-
trica). La amplitud de los desplazamientos espectra-
les hacia el rojo o el azul se mide comparando las
longitudes de onda o posiciones en el espectro de
una linea medida en la estrella y la misma linea me-
dida en el sistema de referencia de la Tierra. La me-
dida de la amplitud de variaciones en la velocidad
radial se ha venido utilizando desde hace mucho
tiempo para el estudio de sistemas estelares dobles
muy proximos en los que las imdgenes de ambos
componentes no se podian resolver mediante teles-
copios en tierra. Las precisiones que se habian al-
canzado hasta mediados de los 80 apenas eran me-
nores de 1 km/s. Sin embargo, algunos espectrégra-
fos actuales alcanzan una precisién de hasta 3 m/s,
siendo capaces por tanto de detectar planetas como
Japiter a 4 o 5 unidades astronémicas, o planetas
mds livianos que Saturno a la distancia Mercurio-
Sol. Desafortunadamente, 3 m/s es el limite minimo
que se puede alcanzar, ya que es el ruido intrinseco
que se produce en el espectro de la estrella por los
movimientos de conveccién, de ascenso y de des-
censo, en su atmosfera.
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Fig. 2: Representacion pictorica de un exoplaneta y
una estrella girando alrededor de un baricentro co-
miun. Notese el dngulo de inclinacion i con que se
observa el sistema. La velocidad radial RV depende
de ambas masas y del seno de i.
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La amplitud de variacién de velocidad radial de-
pende muy especialmente del dngulo con que vemos
la 6rbita del exoplaneta y de su estrella (i). La ampli-
tud de las variaciones sera maxima si la Tierra, el
exoplaneta y su estrella estdan en el mismo plano. Sin
embargo, si los dos tltimos orbitan en un plano per-
pendicular a nuestra linea de vision, la estrella no se
acercard ni alejard de nosotros, sino que se movera
transversalmente en su 6rbita alrededor del baricen-
tro de su sistema. Por tanto, en este caso no se medi-
rd ninguna variacion de velocidad radial. Debido a
este dngulo de inclinacidn, en realidad con este mé-
todo no se puede calcular la masa real del planeta,
sino su masa minima (Mp sen(i)). La masa real (Mp)
se puede calcular sélo si conocemos tal dngulo. Es
muy probable que la mayoria de los candidatos a
exoplanetas gigantes con masas minimas por encima
de una decena de MJup sean en realidad enanas ma-
rrones, objetos a mitad de camino entre estrellas y
planetas gigantes que definiremos mds adelante. S6-
lo conocemos con fiabilidad la masa real de un exo-
planeta, la de HD 29458 b. La determinacién de esta
masa, 0.69 MJup, a través del conocimiento del an-
gulo de inclinacién de la 6rbita del planeta respecto
a nosotros, 86,1°, proviene de la observacion de los
trdnsitos que el planeta produce sobre la superficie
de la estrella (Charbonneau et al. 2000; Brown et al.
2001).
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Fig. 3: Histograma de frecuencias de semiejes or-
bitales para una muestra de 75 candidatos a exo-
planetas.

METODOS DE DETECCION: transitos, astro-
metria, microlentes...

Nada mads descubrirse un candidato exoplaneta-
rio en drbita muy cercana por velocidad radial, su
estrella es sujeta a un intenso seguimiento fotométri-
co con el fin de detectar algin posible transito: a dis-
tancias orbitales tan cortas, la probabilidad de que la
sombra del planeta oculte a los observadores terres-

tres parte de la luz de la estrella es bastante alta. La
curva de luz de la estrella HD 295458 presenta pe-
queiias caidas de unas pocas milésimas de magnitud
que se repiten periddicamente, justo exactamente
cada 3,524738 dias, que es precisamente el periodo
detectado por el método de velocidad radial. Estos
pequeios eclipses han sido observados por el teles-
copio espacial Hubble, lo que ha permitido determi-
nar con precision el angulo de inclinacion de la 6rbi-
ta del planeta, su masa real e incluso su radio. Re-
cientemente se han realizado intensos estudios es-
pectroscopicos del sistema HD 295458 que han per-
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Fig. 4: Curva de luz de HD 209458. Fotometria del
telescopio espacial Hubble. Brown y colaboradores
(2001).

mitido descubrir cémo el exoplaneta va perdiendo
las capas atmosféricas mds externas, que el viento
solar empuja al medio interplanetario (Charbonneau
et al. 2002; Vidal-Madjar et al. 2004).

OGLE-TR-56 b es otro candidato a exoplaneta
gigante detectado primeramente por el método de la
deteccién de trénsitos. Este y otros nueve mds pre-
sentados por varios proyectos internacionales han si-
do detectados durante seguimientos fotométricos
continuos de una enorme cantidad de estrellas en di-
reccidn al centro galactico durante varias decenas de
noches consecutivas. El cortisimo periodo de revo-
lucién de OGLE-TR-56 b alrededor de su estrella,
de tan solo 1,2 dias, obliga a que el planeta gire a tan
solo 0,0225 UA de ella, un valor muy cercano al li-
mite de Roche de destruccidon por mareas gravitato-
rias. La confirmacién de su naturaleza por medio del
método de velocidad radial es una empresa dificil
debido a la debilidad de la estrella central (Udalski
et al. 2002) 2.

Se han propuesto otros métodos para la detec-
cion de exoplanetas alrededor de estrellas, pero nin-
guno de ellos ha dado atin ningtn fruto. El mas pro-
metedor quizd sea el método astrométrico. Se basa
en el mismo efecto fisico que el de la velocidad ra-
dial: medir el vaivén gravitatorio que produce un

(2) Post scriptum: el 14 de abril de 2004, el grupo suizo del Dr. Mayor anuncio la confirmacion por el método de velocidad radial
de la naturaleza planetaria de dos candidatos a planetas jovianos muy calientes en orbitas muy cercanas detectados mediante trdn-

sitos, OGLE-TR-113y 132.
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planeta masivo sobre la estrella a la que orbita. Esta
vez no se mide el desplazamiento hacia el azul o el
rojo de la luz emitida por la estrella, sino que se mi-
de directamente la distancia angular que hay entre el
baricentro del sistema solar y el centro de la estrella.
Con las proximas misiones astrométricas desde el
espacio seremos capaces de ver a la estrella describir
una elipse de unas pocas millonésimas de segundo
de arco de tamafio proyectada en la boveda celeste
(estrictamente, veremos la superposicion del movi-
miento propio del sistema en su giro alrededor del
centro galdctico mds el de la perturbacién gravitato-
ria). Para detectar variaciones en la posicién astro-
métrica tan mindsculas es necesario salvar los pro-
blemas que origina la atmdsfera terrestre, por lo que
es indispensable la colocacién de los sistemas Opti-
cos a bordo de satélites espaciales.

El método de las microlentes gravitatorias tiene
en comun con el de la deteccidn de transitos el pro-
cedimiento: la observacion continuada de dreas ex-
tensas de cielo. Multitud de curvas de luz, una para
cada estrella del campo, son estudiadas cuidadosa-
mente no en busca de transitos planetarios, sino, por
el contrario, de intensos aumentos de luminosidad.
Como su nombre indica, el método se basa en el
mismo efecto que da lugar a las lentes gravitatorias,
en el que una gran masa curva con su gravedad la es-
tructura del espaciotiempo que la rodea y enfoca los
rayos de una fuente mds lejana. En principio, este
método se aplic para la deteccion de MACHOS (en
inglés, objetos compactos masivos del halo galdcti-
co), uno de los posibles ingredientes no encontrados
de la materia oscura bariénica. Sin embargo, la ob-
servacion de un suceso de microlente no es repeti-
ble, con lo que este método ha ido perdiendo interés.
MACHO-97-BLG-41 es un suceso de microlente
gravitatoria que se puede explicar mediante la exis-
tencia de un planeta joviano en torno a un sistema
estelar doble 3.

BOLAS GIGANTES DE GAS

Las masas minimas calculadas para los candida-
tos a exoplanetas detectados por velocidad radial
son tan grandes, al menos, como la de Saturno. Co-
mo comparacion, la masa de Jupiter (1 MJup) es
unas 300 veces superior a la de la Tierra, aunque
unas 1000 veces inferior a la del Sol. Saturno “sélo”
es 95 veces mas masivo que la Tierra. Es decir, estos
candidatos a exoplanetas son realmente bolas gigan-
tes de gas que, ademds, orbitan a distancias increi-
blemente pequefias de sus estrellas. Efectivamente,
s6lo cuatro de los 120 planetas detectados hasta aho-
ra poseen masas minimas inferiores a 0,25 MJup,
muy similares a las de Saturno. Ello rompi6 todos
los modelos de formacion planetaria sobre los que se
habia trabajado hasta 1995 [por ejemplo: Wetherill
(1990); Lissauer (1993); Boss (1995)]. Como ilus-

tracién, 51 Peg b posee una masa minima de 0,46
Mlup, y estd a una distancia de su estrella de tan s6-
lo 0,0512 unidades astrondmicas, 7 vulgares millo-
nes de kilémetros frente a los 150 que separan la
Tierra del Sol. Un afio 51-pegasiano, el tiempo que
el planeta tarda en dar una revolucién completa en
torno a su sol, es de 4 dias y 6 horas. Con estos para-
metros orbitales, la temperatura en las capas mas al-
tas de la atmésfera del exoplaneta debe de ser tan al-
ta que cierta masa del planeta se va perdiendo al me-
dio interplanetario, evaporandose (como se ha com-
probado que le ocurre a HD 209458 b). 51 Peg b s6-
lo es un ejemplo de los tres quintos de candidatos a
exoplanetas que poseen también masas minimas en-
tre 0,12 y 13 MJup y se encuentran a distancias infe-
riores a una unidad astronémica (UA).

Para formar planetas jovianos a partir un disco
protoplanetario se necesita mucha masa. Se necesita,
especialmente, una semilla grande sobre la que des-
pués se vaya afladiendo gas y mds gas hasta originar,
por ejemplo, Jupiter. Pequefias semillas sobre las
que crecerd un planeta son normales en nuestro Sis-
tema Solar. Vamos montados en una de ellas... Afor-
tunadamente, la prototierra no dispuso de mds masa
inicial, ya que en caso afirmativo nuestro planeta hu-
biera sido capaz de retener la atmésfera primordial
de hidrégeno y helio. Sin embargo, Juipiter, Saturno,
Urano y Neptuno, mds alld de 5 UA del Sol, partie-
ron de semillas mucho mds grandes, de al menos 10
masas terrestres. Esto es porque en el momento de
formacién de los protoplanetas, desde esa distancia,
el agua no se encontraba en forma gaseosa, y se po-
dian formar semillas masivas de cristales de hielo:
grandes icebergs que se iban arrastrando por el disco
protoplanetario exterior y que iban atrayendo gas y
creciendo a su costa. Entonces, {como podemos en-
contrar ahora planetas a menos de una centésima
parte de las 5 UA que creiamos que era su limite?.
(Se han formado realmente ahf, a partir de discos de
acrecion extremadamente densos, o se formaron en
las regiones externas del disco y después han migra-
do hacia el interior?. ;Fue causada esta migracion
por la transferencia de momento angular entre el
planeta y las particulas del disco, fue simplemente
viscosidad del gas y frenado dindmico o fue el resul-
tado de alguna interaccion gravitatoria entre plane-
tas gaseosos, una carambola planetaria en la que uno
de los planetas sale expelido del sistema mientras
que otro es lanzado a las cercanias de su sol o inclu-
so engullido por éste?.

Como dice el titulo de este articulo, la planetolo-
gia comparada no es (jpor ahora!) mds que una pro-
mesa. Tan s6lo conocemos las masas minimas y los
periodos de revolucién de los candidatos a exopla-
netas, y algunas de las caracteristicas de sus estrellas
progenitoras, como su edad o metalicidad (abundan-
cia relativa de elementos mas masivos que el helio).
Los cazadores de planetas anotan varias peculiarida-

(3) Post scriptum: el 15 de abril de 2004, los equipos MOA y OGLE anunciaron la deteccion de un suceso de microlente “definiti-
vo”. Junto con el anuncio de otros nueve candidatos a planetas transitantes, el mes de abril ha sido realmente fructifero en el drea

exoplanetaria.
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Fig. 5: Lineas de corriente en el hueco que un exo-
planeta gigante en proceso de formacion (a la iz-
quierda de la imagen) crea en un disco protoplane-
tario alrededor de la estrella (en el centro). Los
cdlculos indican que existe una transferencia de mo-
mento angular del protoplaneta al disco, con lo que
el periodo orbital del planeta se va reduciendo. Lu-
bow, Seibert y Artymowicz (1999, ApJ, 526, 1001)

des: 1) se detectan mds planetas cerca de las estrellas
que lejos; 2) los exoplanetas tienen drbitas de excen-
tricidades muy diversas; y 3) las estrellas con siste-
mas planetarios poseen metalicidades mayores que
las que no los tienen. Mientras que la primera cues-
tion podria ser simplemente un sesgo observacional
debido al método de deteccién empleado, las dos ul-
timas nos pueden dar informacién acerca de los po-
sibles mecanismos de formacion de los exoplanetas
gigantes [por ejemplo: Santos et al., 2004].

PLANETAS AISLADOS

El vocablo planeta proviene del griego: errante o
vagabundo. Mongo, el planeta de Ming el Terrible
de las tiras comicas de Flash Gordon, era un planeta
al pie de la letra: no giraba alrededor de ningtin sol y
estuvo a punto de colisionar contra la Tierra en uno
de sus paseos espaciales. Bien, pues este tipo de pla-
netas también existe. Para entender como se pueden
encontrar objetos de unas pocas masas jovianas flo-
tando libremente en el espacio interestelar hay que
volver a 1995. Unos pocos meses después del descu-
brimiento de 51 Peg b, un grupo de investigadores
espafioles anuncié el descubrimiento de la primera
enana marrén (Rebolo et al., 1995). A pesar de haber
sido predicha su existencia desde principios de los
60, tuvieron que transcurrir mas de 30 afios para que
se detectaran. Basicamente, una enana marrén es el
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Figura 6: Paneles superiores: distribucion de Fe/H (un medidor de la metalicidad) para estrellas con planetas
(histograma rayado) y de una muestra limitada de estrellas de comparacion (no rayado). La diferencia media
entre la relacion Fe/H de las dos muestras es de 0.25 unidades. Panel inferior, izquierda: una comparacion
similar a la de arriba, pero con objetos estudiados dentro del programa CORALIE. Panel inferior, derecha:
para el programa CORALIE, porcentaje de estrellas con planetas en la muestra de estrellas del programa en
Jfuncion de la metalicidad estelar. Santos y colaboradores (2004).

Enseiianza de las Ciencias de la Tierra, 2003 (11.3)

191



puente entre las estrellas mds ligeras y los planetas
mds masivos. Mds estrictamente, es un cuerpo de
gas y plasma sostenido por su propia gravedad con
una masa tal que en su interior no se alcanza la tem-
peratura suficiente como para que se den reacciones
nucleares de combustién de hidrégeno ligero. Por el
contrario, las estrellas de la secuencia principal
“queman” este isétopo, convirtiéndolo en helio. Esta
masa minima es de unas 72 Mjup. En realidad, con
masas inferiores a este limite, las enanas marrones
son capaces de quemar un isétopo de hidrégeno mas
pesado, el deuterio. Por debajo de 13 MJup, ya ni si-
quiera son capaces de quemar el deuterio, y por ello
se toma este limite como la frontera entre enanas
marrones y planetas. En el interior de un planeta,
con una masa inferior a 13 veces la de Jupiter, no se
puede dar ningtin tipo de reaccion de fusion nuclear
[ver revisiones de Chabier y Baraffe (2000) y de
Basri (2000)].

Las enanas marrones se encuentran tanto flotan-
do libremente como orbitando alrededor de estrellas.
También las hay binarias, con discos de acrecion,
con emisiones de rayos X, y se distribuyen igual que
las estrellas en el disco galéctico... Se puede decir
que las enanas marrones son “mini-estrellas”, salvo
por una diferencia fundamental: las enanas marrones
no entran nunca en la secuencia principal. Desde el
momento en que se forman, se van enfriando y con-
trayendo paulatinamente, apagdndose. El tamafio de
las enanas marrones mds viejas, poco dependiente de
la masa, es de aproximadamente 0,9 veces el radio de
Japiter (que a su vez es alrededor de un décimo del
solar). Sin embargo, la temperatura efectiva disminu-
ye y disminuye hasta que se hacen practicamente in-
visibles. La enana marrén mds fria conocida es GJ
570D: unos 750° K (Burgasser et al., 2000). Compa-
rese con los 5770° K del Sol, los 2600-2800° K de las
estrellas mds frias o los 300° K de la Tierra.

Esta claro que serd mas fécil detectar enanas ma-
rrones o planetas aislados cuando estos atin son rela-
tivamente calientes y estdn en la fase de contraccion.
Es por ello que gran parte de las enanas marrones y
todos los planetas aislados se han detectado en cu-
mulos estelares jovenes, en ricos criaderos de unos
pocos millones de afios en los que las estrellas aca-
ban de nacer. Los primeros objetos con masas por
debajo de 13 MJup se detectaron en Orién en el afio
2000 por Lucas y Roche y por Zapatero Osorio y co-
laboradores, en el Trapecio y en el cimulo estelar de
s Orionis, respectivamente. Su descubrimiento se
basé en el método mds utilizado para detectar ena-
nas marrones: los diagramas color-magnitud. En un
diagrama color-magnitud, el color nos da una idea
de la temperatura, mientras que la magnitud lo da de
la luminosidad. Un objeto es, basicamente, mds rojo
cuanto mds frio.

Si los objetos estdn situados a la misma distan-
cia, p. e., en un cimulo estelar, los objetos mds frios
también serdn los mds débiles. En las bisquedas fo-
tométricas (imdgenes profundas tomadas con filtros
en la parte més roja del espectro dptico o en el infra-
rrojo cercano), los objetos que pertenecen a un cu-
mulo se colocan en una region exclusiva del diagra-
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ma color-magnitud, lo que permite diferenciarlos de
los objetos de fondo o mds cercanos. Luego debe ve-
nir la confirmacién espectroscdpica, en la que por la
deteccion de bandas moleculares que sélo se pueden
formar a muy bajas temperaturas se demuestra la
pertenencia al cimulo. Los objetos mds rojos y mas
débiles son los candidatos favoritos a planetas aisla-
dos dentro del cimulo. Y son “aislados” porque las
estrellas del cimulo mds cercanas suelen estar a
unas 20000-50000 UA. Lo dltimo es la determina-
cién de la masa, que se calcula a partir del ajuste a
modelos tedricos en el diagrama color-magnitud. La
indeterminacién en la masa proviene, en su mayor
parte, de la calidad de los modelos y la indetermina-
cion en el conocimiento de la edad del cimulo. El
récord de objeto mds ligero descubierto directamen-
te fuera del Sistema Solar lo posee S Ori 71, con una
masa de entre 2 'y 8 MJup, siendo 3 MJup la masa
mas probable (Zapatero Osorio et al., 2003).

Estos objetos han recibido multitud de nombres,
no traducidos aun al castellano: free-floating pla-
nets, isolated planetary-mass objects, sub-brown
dwarfs, cluster planets... Como quiera que se lla-
men, atin no entendemos coémo se forman: ;Son una
extension de la formacién de estrellas y enanas ma-
rrones hasta masas ain mas pequefias (es decir, se
forman aislados como las estrellas) o son planetas
expulsados de sus protosistemas (o sea, se forman en
discos como los planetas)?

UNA PLANETOLOGIA COMPARADA?

El método de velocidad radial seguird ofrecién-
donos sistemas con planetas jovianos cada vez mds
ligeros y mds separados de sus estrellas. Pero para
observar estrellas cada vez mds débiles, habrd que
utilizar telescopios mas grandes, y sera mas dificil
encontrar “el mds ligero” o “el mas alejado”. El mé-
todo de los transitos practicamente acaba de nacer, y
necesitard misiones espaciales para llegar a su infan-
cia. La verdad es que va a tener una infancia dificil,
ya que la misién Eddington de la Agencia Espacial
Europea ha sido definitivamente cancelada. Ya s6lo
nos queda, hasta finales de esta década, las misiones
COROT, de la agencia espacial francesa, y Kepler,
de la estadounidense. Con alguna de estas dos mi-
siones se tiene la esperanza de detectar el primer
planeta de tipo terrestre en torno a una estrella de la
secuencia principal.

La astrometria desde el espacio, con las misiones
GAIA y Space Interferometer Mission, son ain mas
prometedoras, ya que se espera detectar con ellas mi-
les, si no decenas de miles, de planetas gigantes. Des-
de tierra también se intentara buscarlos, utilizando,
por ejemplo, el futuro telescopio californiano de 30
m, o el de 50 m europeo. La 6ptica adaptativa multi-
conjugada es la técnica a desarrollar para descubrir
planetas como la Tierra alrededor de otras estrellas.
Un poco mads facil lo tendrd, quizas, la fusién de los
dos proyectos espaciales para obtener imdgenes de
planetas teldricos desde el espacio: Terrestrial Pla-
net Finder y Darwin, cuya Orbita mds alla del cintu-
rén de asteroides lo alejard de la luz zodiacal que in-
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terferiria con sus sensibles instrumentos. Y finalmen-
te, hacia 2030, tal vez coincidiendo con la llegada del
hombre a Marte, el Terrestrial Planet Imager toma-
r4, por fin, la primera imagen de un planeta terrestre,
y también su espectro, en el que, quizd, descubra la
presencia de vapor de agua y ozono...

Pero, (tendremos realmente que esperar a 2030
para que se detecte el primer planeta terrestre?. Tal
vez no: la Astrofisica siempre nos da sorpresas ines-
peradas, como pruebas espectrales de planetas engu-
llidos por sus estrellas; o planetas de tipo terrestre
que orbitan, como grandes lunas, alrededor de los
planetas gigantes que detectamos con la tecnologia
actual, alguno de los cuales se encuentra en la zona
de habitabilidad en torno a sus estrellas; o planetas
tan pequefios como Ganimedes girando alrededor de
enanas marrones y detectados por el método de los
transitos; o algin golpe de suerte en los programas
rutinarios de monitorizacion fotométrica...

Hay miles de planetas inimaginados esperando-
nos ahi fuera. S6lo tenemos que encontrarlos.
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