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Sistemas planetarios extra-solares
Resumen

Desde el 1995, se han descubierto mas de 500 planetas extrasolares esencialmente alrededor de
estrellas de tipo solar. La caza de planetas y la intensa investigacion que se genera para explicar
las propiedades de los sistemas planetarios recién descubiertos constituyen una de las ramas
mas dinamicas y jévenes de la Astrofisica moderna. En este articulo presentamos los principales
métodos de deteccidn de planetas extrasolares, y damos una lista no exhaustiva de algunas
sorprendentes propiedades de dichos planetas, entre las cuales se encuentra la deteccion de
numerosos planetas muy cerca de su estrella, con periodos orbitales del orden de pocos dias, la
deteccidon de muchos planetas con altas excentricidades, la existencia de planetas retrogradas,
etcétera.

Concluimos con las perspectivas que ofrecen misiones espaciales como Kepler, que van a cambiar
radicalmente nuestro conocimiento de los sistemas planetarios extra-solares.
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Introduccién

Todo aquel que era un nifo o adolescente aficionado a la astronomia, antes del 1995, recuerda
los libros de divulgacion astronémica de entonces, en los cuales solamente se conocian nueve
planetas, los inmutables planetas de nuestro sistema solar: desde el caliente Mercurio hasta el
remoto y misterioso Plutdon. En ese entonces: se sabia que el Universo estaba en expansion y
que se habia originado en el lamado Big Bang; se conocian las etapas de la vida de una estrella
y su fuente de energia; se entendian muchas cosas sobre el medio interestelar; telescopios en
varios dominios de energia y radiotelescopios nos proporcionaban un sin fin de informacion sobre
areas remotas del Universo, pero... no se conocian otros planetas mas que los del sistema solar.
Era razonable pensar que otras estrellas albergaban planetas como nuestro sol, pero, aunque
fuera razonable, era mera especulacion, y parecia improbable que algun dia eso fuese a cambiar.
Sin embargo, el 6 de octubre del 1995, dos astronomos suizos: Michel Mayor y Didier Queloz,
del Observatorio de Ginebra, emitieron la desde entonces famosisima circular IAU (circular de
la Unién Astrondmica Internacional) numero 6251, en la cual anunciaban haber descubierto un
objeto de masa joviana en torno a la estrella 51 Peg (estrella nimero 51 de la constelacién
de Pegaso). Dos meses despues, Geoff Marcy de la Universidad de California anuncié haber
descubierto otros dos planetas. Fue el principio de una competencia internacional entre contados
grupos de cazadores de planetas, que hasta la fecha ha permitido detectar mas de 500 planetas
alrededor de otras estrellas, llamados planetas extra-solares o exoplanetas
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Métodos de deteccion

Los métodos de deteccidon de planetas extra-solares son muy variados. Vamos a empezar la
lista por orden cronoldgico: 51 Peg fue descubierto mediante la medicién del traslado Doppler
de la estrella, y durante muchos afnos este método fue el que dio lugar a la mayor tasa de
descubrimientos.

Método de velocidades radiales

Cuando un planeta 6rbita alrededor de una estrella, esta ultima no esta fija: ambos cuerpos dan
vuelta alrededor de su centro de masa comun. Ya que una estrella es tipicamente mil veces mas
masiva que un planeta gigante, el centro de masa esta ubicado muy cerca del centro de la estrella
(y enmuchos casos, adentro del radiofisico de la estrella), y por ende, el movimiento de la estrellaes
mucho mas lento que el del planeta. Sin embargo, ya que este ultimo es virtualmente indetectable
de manera directa, es el mero movimiento de la estrella lo que nos proponemos detectar, como
indicio indirecto de la presencia de un planeta. La velocidad de la estrella, dependiendo de la
masa del planeta y de su periodo orbital, puede variar entre varios cientos de metros por segundo,
hasta menos de un metro por segundo, es decir, esta velocidad es sumamente dificil de detectar.
Se hace mediante el efecto Doppler, que se traduce por un corrimiento al azul o al rojo de la lineas
espectrales de la estrella cuando se acerca o aleja del observador, de tal forma que solamente se
detecta la componente radial de la velocidad de la estrella. El corrimiento de estas lineas puede
representar solamente una milésima parte de su propio ancho, lo cual subraya que la deteccion
de exoplanetas por efecto Doppler es, de por si, un reto tecnolégico. Hasta la fecha (19 de abril
del 2011) este método se ha aplicado a 499 planetas, de 419 sistemas planetarios diferentes.
Noétese que no necesariamente esto implica que los 499 planetas han sido descubiertos por
este método. Un planeta puede descubrirse por otro método (en particular el de los transitos) y
luego estar confirmado o estudiado con el método de las velocidades radiales. Cabe mencionar
que, si bien, este método determinar el periodo, la eccentricidad y el semi-eje mayor de la orbita
del planeta, existe una degeneracion en cuanto a la inclinacién de la orbita: los mismos datos
pueden deberse a un planeta ligero cuya 6rbita se ve casi de canto, o bien a un planeta mucho
mas masivo cuya orbita esta casi paralela al plano del cielo. Ambas configuraciones dan lugar a
la misma velocidad radial de la estrella. En términos técnicos, se dice que se determina Mp sin
i, donde Mp es la masa del planeta e i es la inclinacion de la érbita (i=90° cuando la érbita se
ve de canto). Al no poder determinar /i, solamente podemos inferir la masa minima del planeta.
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Figura 1. Esta animacion muestra el movimiento reflejo de la estrella alrededor del centro de masa del sistema estrella-planeta.
Este centro de masa, fijo, esta en el centro del circulo rojo. Fuente : wikipedia

Finalmente, es importante tener en mente el hecho de que existe un fuerte sesgo observacional
con la deteccion de los planetas por velocidades radiales. Cuanto mas masivo es un planeta y
tiene mas cerca orbita alrededor de su estrella, mayor es la amplitud de la velocidad radial, con
lo cual este método favorece la deteccidn de planetas masivos orbitando cerca de su estrella.

Transitos

En general el plano de la drbita de un planeta detectado por el método de las velocidades radiales
no contiene al observador: si pudiéramos resolver (para usar la terminologia de los astrofisicos)
el sistema, el exoplaneta, en general, nunca pasaria delante del disco de su propia estrella. Sin
embargo, existe una probabilidad, baja pero no nula, de que esto pueda ocurrir. En este caso,
el planeta pasa periodicamente delante del disco de su estrella (de manera muy similar a lo que
ocurre, en nuestro sistema solar, durante un transito de Mercurio o Venus). Este transito no se
resuelve, es decir, que no hay manera de observar el disco de la estrella, que siempre aparece
puntual en los telescopios, ni mucho menos el disco mas pequeno, en sombra china, del planeta,
pero se traduce por una atenuacioén, medible, del flujo de la estrella cuando el planeta pasa
delante (ver figura 2). El primer caso de deteccion de un transito es el del planeta de la estrella
HD209458, que habia sido descubierto mediante el método de las velocidades radiales. En 1999,
el astrofisico David Charbonneau detecto la disminucién de la luz de la estrella en la fase de la
Orbita en que se espera (es decir, cuando la estrella tiene una velocidad radial nula en el punto mas
remoto al observador, después de un corrimiento al rojo de sus lineas, y antes de un corrimiento al
azul). Este transito fue una confirmacion deslumbrante de que las perturbaciones de velocidades
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radiales si se debian a planetas (era un hecho algo controversial hasta ese entonces) y abrié una
via para mediciones que hoy en dia nos permiten tener una idea de la estructura interna de los
planetas extrasolares.

Star

< Planet . ) >

— Light curve

Time

Brightness

Figura 2. Representacion esquematica de un transito y de la curva de luz asociada. Se nota la
disminucién del brillo cuando el planeta pasa delante del disco estelar. Imagen bajo licencia GNU Free
Documentation License / Wikipedia

En efecto, la fraccién de la luz oculta por el planeta nos permite evaluar el radio de este mismo.
Ademas, cuando existe un transito se sabe que i ~ 909 (de hecho se puede medir con una
asombrosa precision la inclinacion exacta usando al oscurecimiento al limbo del disco estelar),
de lo cual se puede inferir la masa Mp del planeta (y no solamente Mp sin i como en el caso de
las velocidades radiales). De alli se puede inferir la densidad promedio del planeta y, para un
conjunto de planetas detectados por transito, se puede establecer un diagrama masa-radio y

compararlo con modelos tedricos de estructura interna de los planetas.

Existe una gran cantidad de informacion adicional que se puede inferir cuando un planeta tiene
transitos. En particular:

- Observando el planeta en algunas lineas (sodio, hidrogeno, etcétera) se puede detectar una
atmosfera extensa en forma de cola cometaria.

- A veces se puede detectar en el infrarojo cercano el transito secundario, cuando el planeta
pasa detras de la estrella. De la profundidad de este transito (que corresponde a la cantidad de
luz emitida por el hemisferio irradiado del planeta) podemos tener una idea de la temperatura
superficial del planeta.

- Se ha sugerido que mediciones precisas del tiempo de ingreso y egreso de un transito pueden
permitir detectar lunas alrededor del planeta: el planeta y una luna orbitan alrededor de su
centro de masa, el cual describe una 6rbita kepleriana alrededor de la estrella. Si el periodo

grbital del planeta y el de la luna no son iguales, el planeta a veces se adelanta sobre el
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centro de masa, y a veces se atrasa: la medicion del tiempo de los transitos permite deducir la
existencia de lunas.

Finalmente, cabe mencionar que el método de los transitos padece del mismo tipo de sesgo
observacional que el método de las velocidades radiales: los transitos con periodo mas corto
se detectan mas facilmente, y la probabilidad que un planeta dado transite sobre el disco de su
estrella es mayor para los radios orbitales mas pequenos.

Efecto de microlente gravitacional

Los rayos de luz no se propagan en linea recta en la vecindad de un cuerpo masivo (lente), si
no que experimentan una defleccion que depende de la masa del cuerpo y de su parametro

de impacto. En el caso en que los rayos provienen de una fuente alineada con la lente y el
observador, la defleccién de los rayos aumenta la brillantez aparente de la fuente. Este efecto,
llamado de microlente gravitacional, ocurre cuando una lente invisible se interpone entre el
observador y una estrella de campo. Conforme la lente se acerca (angularmente) a la fuente,
se registra un aumento del brillo aparente de esta. Este tipo de evento obedece a las siguientes
caracteristicas:

- La curva de luz es simétrica en el tiempo (se debe a que, sobre la duracion del evento,
el movimiento relativo de la fuente y de la lente puede considerarse como un movimiento

rectilineal uniforme).

- El aumento de brillo es acromatico (el factor de aumento es independiente de la longitud de
onda).

- La curva de luz puede modelizarse con alta precision con pocos parametros, ya que
formalmente la amplificacion depende exclusivamente de las distancias de la fuente, de la lente,
de la masa del deflector y de la separacion angular entre fuente y lente.

Estos constrefiimientos permiten descartar variaciones intrinsecas de la fuente cuando
se detecta una variacion de una estrella de campo susceptible de deberse a un efecto de
microlente gravitacional.
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Figura 3. Representacion esquematica de un evento de microlente gravitacional. Documento NASA.

Cuando la lente es una estrella con un planeta (ver figura 3), puede que antes o después del evento
principal el mismo planeta esté alineado con la fuente y el observador. En este caso se observa
un evento secundario, de duracién menor y de factor de amplificacion menor, que obedece los
mismos constrefimientos indicados mas arriba. En este caso se puede inferir la masa del planeta
y su distancia a la estrella proyectada sobre el plano del cielo. Es importante subrayar que este
método, al contrario de los métodos mencionados mas arriba, es de indole estadistica. El evento
solamente se observa una vez, y no necesariamente se puede estudiar la lente por otro método

una vez que esté suficientemente separado angularmente de la fuente.
Sin embargo, este método es muy atractivo por las siguientes razones:

- no tiene los mismos sesgos observacionales que el método de las velocidades radiales o el de
los transitos. En particular es menos sensible a la masa (o radio) del planeta, y puede permitir
detectar planetas de baja masa.

- la probabilidad de deteccion de un planeta es mayor para separaciones mas grandes: no
existe un fuerte sesgo observacional hacia periodos cortos.

- Siendo de naturaleza estadistica, este método permite inferir directamente la probabilidad que
una estrella de tipo dado albergue planetas de baja masa, en particular en su llamada zona
habitable o mas alla.

Hasta la fecha se han detectado 12 planetas por este método, en 11 sistemas planetarios
diferentes.
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Deteccion directa

En algunos casos, se han podido hacer directamente imagenes de planetas extrasolares. Estos
son generalmente de gran masa y/o jovenes, y en este caso, el sesgo observacional esta a
favor de planetas remotos, ubicados al menos a un centenar de unidades astronémicas de su
estrella. Un caso espectacular es el de Fom b, planeta gigante detectado alrededor de la estrella
Fomalhaut por Paul Kalas y colaboradores, gracias a observaciones por el telescopio espacial
Hubble (HST). Se sabia que Fomalhaut tenia un cinturon de polvo, con un radio interno bien
marcado de 133 AU. Esto condujo a la astrofisica Alice Quillen, en 2006, a inferir que este cinturén
de polvo estaba esculptado por un planeta no mas masivo que tres masas de Jupiter orbitando a
119 unidades astrondmicas de la estrella. Este planeta se descubrié en 2008, y se pudo observar
que ya aparecia en imagenes anteriores del HST, exhibiendo a lo largo del tiempo un movimiento
propio perfectamente compatible con un semi-eje mayor de 119 unidades astronémicas (ver

figura 4).

Fomalhaut b Planet

Figura 4. En esta imagen se puede apreciar el pequefio movimiento de Fom b entre los afios 2004 y 2006, compatible con una
orbita de 119 AU. NASA, ESA, P. Kalas, J. Graham, E. Chiang, E. Kite (University of California, Berkeley), M. Clampin (NASA
Goddard Space Flight Center), M. Fitzgerald (Lawrence Livermore National Laboratory), and K. Stapelfeldt and J. Krist (NASA Jet
Propulsion Laboratory)
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Astrometria

Este método, al igual que el de las velocidades radiales, se basa en el movimiento reflejo de la
estrella, que esta orbitando el centro de masa comun con el planeta. Este movimiento reflejo es
sumamente dificil de detectar. Para fijar las ideas, en nuestro sistema solar, el centro de masa del
Sol y de Jupiter esta aproximadamente a un radio solar del centro del Sol. Esto implica que hay
que detectar oscilaciones en la posicidon de las estrellas del ordén de magnitud de su diametro
o radio aparente. El diametro solar es aproximadamente una centésima parte de una unidad
astrondmica, con lo cual, a un parsec de distancia, esta oscilacién tiene una amplitud, cresta a
cresta, de 10 miliarcos de segundo. Esto explica que hasta la fecha no se haya detectado de
manera indiscutible un planeta por este método. Hubo muchos anuncios de detecciones por este
método, desde 1943, hasta 2009, con un hipotético planeta orbitando alrededor de la estrella VB-
10, pero no fue confirmado por el estudio de las velocidades radiales.

Sin embargo, es un método con futuro. Al contrario de las velocidades radiales, permite detectar
planetas orbitando casi en el plano del cielo, y proporciona la inclinacion de las érbitas, y por
ende la masa de los planetas, en lugar de su masa minima. Grandes proyectos espaciales,
como SIM (Space Interferometry Mission) de la NASA, deberia alcanzar una precisién de un
microarco de segundo, lo cual permitiria detectar planetas de masa terrestre, y la mision GAIA
de la ESA estudiara alrededor de mil millones de estrellas de nuestra Galaxia con una precision
de 20 microarcos de segundo.

Sorpresas

La deteccion hasta la fecha de mas de quinientos planetas extrasolares ha llevado consigo
numerosas sorpresas. Hasta los autores de ciencia ficcion no imaginaban la variedad y las
propiedades singulares de algunos sistemas. Vamos a mencionar en esta lista algunas de las

sorpresas mas sobresalientes que nos proporcionaron.
Planetas calientes

na apreciable fraccion de los planetas detectados, entre los cuales el primero (51 Peg), tiene
periodos orbitales muy pequenos, de algunos dias (comparese con los 88 dias de periodo de
Mercurio, el planeta mas cerca al Sol en nuestro sistema). Aunque era de esperar, por razones de
sesgos observacionales, que algunos tuvieran periodos cortos, no hay manera de concebir cémo,
en un guidn de formacion planetaria in situ, se pueden formar planetas tan cerca de su estrella.
Los modelos de formacién basados sobre la acumulacion de un nucleo sélido y la subsecuente
acrecion de gas del disco estan en problemas a estas cortas distancias, donde una buena parte (si
no es que todo) del contenido sdlido del disco esta vaporizado. Modelos alternativos de formacion,
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basados enlallamada inestabilidad gravitacional, que induce grumos del disco a derrumbarse sobre
si mismos a consecuencia de su propia gravedad, podrian actuar en regiones densas vy frias del
disco, condiciones que no estan verificadas, obviamente, a distancias tan cortas. Esto ha llevado a
considerar que la mayor parte de estos planetas se han formado mas alla en el disco, a distancias
donde el proceso de acumulaciéon de un nucleo solido puede activarse, y que los protoplanetas han
{\em migrado}, para usar el término usual, bajo el accion de las fuerzas de marea del disco, hasta la
vecindad inmediata de la estrella. Aunque hoy en dia se entiende bien cémo las fuerzas de marea
pueden ser lo suficientemente importantes como para reducir drasticamente el radio orbital de un
planeta durante el periodo de existencia del disco protoplanetario, todavia se desconoce por qué en

algunos sistemas los planetas migraron y en otros, al parecer, tuvieron una migracion despreciable.
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Figura 5. Histograma de los periodos orbitales de 525 de los planetas extrasolares conocidos. Se ve que mas de una tercera parte tiene un
periodo orbital inferior a diez dias.

Planetas eccéntricos

Otra gran sorpresa que nos han brindado los exoplanetas es su distribucion de eccentricidades.
Mientras que en el sistema solar, casi todas las 6rbitas tienen una eccentricidad pequefia, existen
numerosos sistemas extrasolares en los cuales planetas gigantes pueden alcanzar eccentricidades
altas, algunas reminiscentes de las altas eccentricidades de cometas en nuestro sistema solar. El
origen de estas eccentricidades es desconocido. El proceso de formacién de un planeta mediante

la acumulacién de un nucleo sélido deberia dar lugar a un cuerpo en orbita casi circular. Se ha
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planteado la posibilidad de que los efectos de marea con el disco podrian desestabilizar las
orbitas de los planetas masivos y volverlos eccéntricos. Sin embargo, de todas las simulaciones
numeéricas que se han emprendido para comprobar esta hipdétesis, ninguna ha permitido obtener
planetas eccéntricos. Se supone ahora, que el origen mas probable de las eccentricidades
reside en las interacciones entre planetas masivos, que dan lugar al proceso llamado dispersion
dinamica, en el cual un subconjunto de los planetas esta eyectado del sistema, mientras los otros

permanecen en orbitas eccéntricas.
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Figura 6. Eccentricidad de los planetas en funcion de su periodo. Se ve una distribucion que alcanza
valores superiores a 0.9. Tambien se nota que los planetas caliente, con periodos inferiores a diez dias,
tienen valores promedios de eccentricidad mucho menor, y muchos de ellos son circulares. Esto se

entiende como debido a la circularizacion de las orbitas por efecto de marea entre la estrella y el planeta.

Planetas retrégradas

Cuando se estudia un planeta en transito simultdneamente por el método de velocidades
radiales, aparece un efecto interesante llamado el efecto Rossiter-McLaughlin. Cuando el
planeta esta ocultando una fraccién del lado «azul» de la estrella (el que corresponde a materia
12 -xx
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que se acerca a nosotros debido a su propia rotacién), el centro de gravedad de la lineas del
espectro parece corrido al rojo. Y viceversa, cuando el planeta esta ocultando una fraccién
lado «rojo» de la estrella, tenemos el efecto contrario: la lineas estan corridas al azul. Si el
planeta y la estrella estan dando vueltas en el mismo sentido, es facil convencerse de que el
planeta deberia siempre ocultar primero el lado azul de la estrella. De manera mas general, el
efecto Rossiter-McLaughlin permite evaluar el angulo entre el eje de la estrella y el eje de la
orbita (es decir, el eje perpendicular al plan de la 6rbita). En el caso en que la érbita yace en

el plano ecuatorial de la estrella y la rotacion se hace en el mismo sentido, el angulo es nulo.
Aunque esto es aproximadamente el caso para la mayor parte de los planetas en transito
conocidos, existen unos cuantos para los cuales el angulo es mayor que 90 grados, es decir,
que la drbitas de dichos planetas son retrogradas. Hasta la fecha se desconoce el origen de
esta sorprendente configuracion. La rotacion de la estrella y el sentido en que 6rbita el planeta
deberian coincidir con el sentido de rotacion del disco proplanetario. Se ha especulado que el
eje de rotacion de la estrella puede revertirse bajo el efecto de la interaccion magnética entre la
estrella y el disco. Al revés, se ha especulado como difusién dinamica entre planetas calientes
(de corto radio orbital) podia llevar a revertir algunas 6rbitas. Es indudable que, conforme
vayamos conociendo mas sistemas retrogradas, tendremos una valiosa informacion estadistica
que nos permitira constrefiir el origen del desalineamiento.

Resonancias de medio movimiento

Hasta la fecha se conocen 49 sistemas planetarios multiples. El que tiene mayor nimero de
planetas detectados es Kepler-11 con 6 planetas en transito. Una apreciable fraccién de los
planetas en sistemas multiples exhiben lo que se llama resonancia de medio movimiento.
Cuando uno de los planetas da un numero entero p de vueltas en torno a la estrella, otro
planeta da otro numero entero g de vueltas en torno a la estrella. Se suele decir, en este caso,
que los planetas tienen una conmensurabilidad p:q, o una resonancia de medio movimiento p:q.
Este tipo de conmensurabilidad es comun entre la lunas de planetas gigantes en el Sistema
Solar. Existe en particular entre lunas Galileanas de Jupiter, o las de Saturno. En este caso,

se entiende el origen de estas comensurabilidades como algo que se debe a una evolucién de
las drbitas bajo el efecto de marea con el planeta central. Por ejemplo, lo, el satélite Galileano
mas cercano a Jupiter, se aleja de este ultimo por efecto de marea. Al llegar en resonancia de
medio movimiento con Europa, el segundo satélite, aparece una torca resonante entre ambos
satélites, que los «kamarra» en resonancia y hace que siguan juntos su camino hacia afuera. El
mismo efecto ocurre con planetas embebidos en un disco protoplanetario, a diferencia de que
son los efectos de marea con el mismo disco los que hacen variar la érbitas (el llamado efecto
de migracion planetaria). Cuando existe una migracién convergente entre dos protoplanetas (el
cociente de su semi-ejes mayores se acerca a uno), los planetas pueden llegar a engancharse
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en resonancia de medio movimiento, que conservan luego a lo largo de su evolucion por
efectos de marea. Este efecto, que se reproduce facilmente en simulaciones numéricas, es
muy importante para brindar informacioén sobre los procesos de migracién que prevalian en el
disco en el momento en que los planetas entraron en resonancia. En la mayoria de los casos
detectados hasta la fecha, los planetas estan en resonancia 2:7.

Datos de estructura interna de los exoplanetas

Como lo mencionamos anteriormente, los datos recolectados para los planetas en transito
permiten evaluar, independientemente la masa y el radio de estos planetas, con una precision
asombrosa. En el diagrama masa-radio que podemos graficar para estos objetos, se desprende
una tendencia de que los planetas en transito, cuya masa esta en el rango 0.5-1.5 masa de
Jupiter, tienen un radio mayor al de la relacion teérica masa-radio de planetas con abundancias
solares. No es totalmente sorprendente que estos planetas, con radio orbital pequefio, y

en consecuencia muy calientes, estén algo inflados. Sin embargo, existen planetas con

radios sumamente grandes, como TrES-4 o WASP-12, que requieren de mecanismos aun
desconocidos para justificar semejante inflacion. Al contrario, un planeta como HD149026 yace
muy por debajo de la relacion tedrica y requiere de no menos de 70 masas terrestres para
justificar su radio pequefo

Conclusion

La deteccion de planetas extrasolares es una de las ramas mas dinamicas de la astrofisica
moderna. Los progresos efectuados en los dieciséis ultimos anos (es decir, desde el
descrubimiento del primer planeta extrasolar) son asombrosos, y cada nueva técnica lleva
consigo su lote de sorpresas. A la brevedad se agregaran a las estadisticas los datos de la
mision espacial Kepler, que tiene a la fecha 1235 candidatos planetas en transito (candidatos
solamente, ya que desgraciadamente puede haber una sustancial fraccion de falsos positivos).
A medida que se detectan nuevos planetas, se recolectan datos orbitales que vienen constrefiir
las teorias de formacion y migracion planetaria. Uno de los retos de esta continua caza de
planetas es el hallazgo de planetas en la llamada zona habitable, rango de radio orbital donde
se supone que un planeta podria poseer agua liquida, y podria haber existido vida. La extension
de esta zona habitable depende del tipo espectral de la estrella. Aunque muchos de los
planetas extrasolares descubiertos (mas de cien) se ubican en la zona habitable de su estrella,
es probable que tengamos que descartar los planetas gigantes por no tener superficie (sélida

o liquida), lo cual los hace poco propicios a la aparicién de la vida. La muestra de planetas

de baja masa en su zona habitable es actualmente muy pequenfa, y por razones de sesgos
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observacionales contiene esencialmente planetas orbitando enanas rojas (estrellas de tipo M).
Es razonable apostar que a mediana escala de tiempo se detectaran planetas de masa terrestre
en la zona habitable de estrellas de tipo solar.
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