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Resumen / En este trabajo presentamos resultados preliminares sobre el impacto que tienen diferentes tasas de
fotoevaporaciéon de rayos X en la evolucién de discos protoplanetarios en sistemas estelares binarios. Utilizando
PlanetalLP-B, un cédigo numérico que modela la estructura vertical, la acrecién viscosa y fotoevaporaciéon del
disco en estos escenarios, determinamos las caracteristicas de la evolucién radial de estos discos y sus escalas de
tiempo de disipacion, las cuales dependen de las tasas de fotoevaporacién consideradas.

Abstract / In this work we present preliminary results on the impact of different X-ray photoevaporation rates
on the evolution of protoplanetary disks in binary systems. Using PlanetaLP-B, a numerical code that computes
the vertical structure, viscous accretion and photoevaporation of the disk in these environments, we determine
the characteristics of the radial evolution of these disks and their dissipation timescales, which depend on of the

photoevaporation rates considered.
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1. Introduccion

El proceso de formacién planetaria es un fenémeno
comin en estrellas de tipo solar (Drazkowska et al.,
2022). Por otro lado, el ~ 50% de estas estrellas forma
parte de sistemas estelares binarios (Raghavan et al.,
2010). En la actualidad, mds de 215 exoplanetas confir-
mados forman parte de sistemas estelares binarios (Sch-
warz et al., 2016) y se espera que este nidmero se in-
cremente significativamente a partir de futuros descu-
brimientos con TESS y PLATO (Sullivan et al., 2015;
Rauer et al., 2016).

Los planetas nacen en los discos protoplanetarios que
se forman como sub-producto del proceso de formacién
estelar (ver detalles en Venturini et al., 2020). Las esca-
las de tiempo de disipacién de estos discos, que en siste-
mas estelares simples varia de 1 a 10 Ma, con una media
en ~3 Ma (Fedele et al., 2010; Pfalzner et al., 2014), im-
ponen una cota temporal superior para la formacién de
planetas gigantes gaseosos. Sin embargo, las edades de
discos orbitando a una de las componentes de un sistema
estelar binario pueden ser significativamente diferentes
debido principalmente a los torques generados por el
par binario sobre el disco de gas, capaces de truncarlo
y de acelerar su disipacién (Papaloizou & Pringle, 1977;
Artymowicz & Lubow, 1994; Rosotti & Clarke, 2018).
Varios surveys de discos (Cieza et al., 2009; Kraus et al.,
2012; Zurlo et al., 2021) efectivamente reportan que la
fraccién de estos objetos en sistemas binarios cercanos
(con separaciones menores a las 40 ua) es menor que
alrededor de estrellas simples o binarias separadas.

En este trabajo presentamos resultados preliminares

Presentacién mural

sobre el estudio del impacto de diferentes tasas de foto-
evaporacién de rayos X en la evolucién temporal de los
perfiles radiales de las densidades superficiales y de sus
escalas de tiempo de disipacién.

2. Evolucion del disco de gas

Para computar la evolucién de un disco de gas que or-
bita alrededor de una de las componentes de un sistema
estelar binario, utilizamos PlanetalLP-B (Ronco et al.,
2021, R21 de ahora en adelante). Este c6digo compu-
ta, en primera instancia, la estructura vertical del disco
protoplanetario resolviendo las ecuaciones de transporte
v estructura, las cuales tienen en cuenta la contribucién
térmica que genera el sistema binario sobre el mismo
(ver la Sec. 2.1 en (R21).) Una vez determinadas las va-
riables termodindmicas en el plano medio del disco, se
computa la evolucién temporal de la densidad superfi-
cial de gas, considerando que evoluciona por acrecién
viscosa y fotoevaporacién. Se resuelve numéricamente
una ecuacion de difusién, a la cual sumamos la interac-
cién gravitatoria con la compafiera estelar (ver eq. 11
en R21). Los discos protoplanetarios en sistemas este-
lares binarios se encuentran truncados debido al torque
producido por la estrella compafiera. La distancia a la
que ocurre este truncamiento se conoce como radio de
truncamiento R:. Rosotti & Clarke (2018) muestra en
su Fig.l un ajuste a la relacién R;/a dependiendo del
cociente de masas ¢ = %; que, para valores de ¢ = 1 va-
le aproximadamente 1/3. El proceso de fotoevaporacién
producido por la estrella central, actia como un sumide-
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Figural: Comparacién entre las tasas de fotoevaporacién
analiticas derivadas por O12 y P19 para una estrella cen-
tral de 1M y Lx~ 2.3 x 10*" erg s7*.

ro en la ecuacién de difusién. Despreciamos los posibles
efectos de fotoevaporacién sobre el disco por parte de
la estrella compafiera. Si bien es posible que este efec-
to juegue algin rol en sistemas estelares cercanos con
estrellas de similar masa, no es posible cuantificarlo ac-
tualmente ya que no existen trabajos que lo modelen.
Es sin embargo esperable que el impacto, respecto a la
fotoevaporacion generada por la estrella central, sea se-
cundario para binarias separadas (280 ua) con razén de
masas alta (Rosotti & Clarke, 2018).

2.1. Fotoevaporacion por rayos X

La fotoevaporacién es un mecanismo que, junto con la
acrecién viscosa, juega un rol fundamental en la disipa-
cién de los discos. Trabajos previos mostraron que en
estrellas de baja masa (M, < 2.5Mg) predomina la fo-
toevaporacion por rayos X frente a la fotoevaporacién
EUV o FUV (Kunitomo et al., 2021). En este trabajo
computamos la fotoevaporacién por rayos X adoptan-
do prescripciones analiticas derivadas por Owen et al.
(2012) y por Picogna et al. (2019) (O12 y P19 respec-
tivamente, de ahora en més) a partir de resultados de
simulaciones hidrodindmicas. Estas ultimas, obtenidas
a partir de un modelado mas detallado de la pérdida de
masa por fotoevaporacion en las regiones externas de los
discos (ver P19), reproducen mejor las cavidades obser-
vadas en discos de transicién y las tasas de acrecion de
estos objetos.

Fn la figura 1 mostramos el comportamiento de am-
bas prescripciones analiticas para la tasa de fotoevapo-
racién utilizadas en nuestro modelo, en funcién del radio
orbital r , para una estrella de 1My y luminosidad de
rayos X de ~ 2.3 x 1037 erg s=' obtenida a partir de
Preibisch et al. (2005) (similar a la grafica 5 de P19).
En las regiones més externas del disco de gas, por detras
de las 5 ua, las tasas propuestas por P19 son més efi-
cientes que las propuestas por O12.

Tabla 1: Separaciones del sistema estelar elegidas (a), ra-
dios de truncamientos asociados (R:), y escalas de tiempo
de disipacién computadas usando O12 (tais,0) y P19 (¢ais,p)-

R a tdis,0  Tdis,P
[ua]  [ua] [Ma] [Ma]
140 424.2 3.9 2.8
30 90.0 2.2 2.1
25 75.75 1.88 1.9
20 60.6 1.4 1.6
13 39.4 1.1 1.5
5 15.15 0.4 0.7

3. Resultados

Realizamos nuestras simulaciones considerando un dis-
co de masa Mg = 0.1My; masas de las componentes
del sistema binario My = Ms = 1Mg; un valor para el
parametro de la viscosidad o = 0.001. En la Tabla 1 se
muestran las separaciones estelares consideradas y los
radios de truncamiento asociados, teniendo en cuenta
que en nuestro caso ¢ = My/M; = 1. Algunas de estas
separaciones elegidas generan radios de truncamiento si-
milares a los considerados por Rosotti & Clarke (2018).

En la figura 2 mostramos los perfiles de densidad de
gas que se obtuvieron utilizando ambas prescripciones
para las tasas de fotoevaporacién de RX. En los discos
miés extendidos (izquierda) observamos la presencia de
una brecha, aunque la posicién de éstas difiere segin
las tasas de fotoevaporacién utilizadas. Debido a que
las tasas de P19 son mas eficientes en las regiones ex-
ternas, estos discos poseen brechas més alejadas de la
estrella central y disipan més rdpido en comparacién
a las prescripciones de O12. En discos més compactos,
con Ry = 13 y 5 ua (centro y derecha), no se forman
brechas (en acuerdo con Rosotti & Clarke (2018)), v,
como puede apreciarse en la Tabla 1, la tendencia en
los tiempos de disipacién se invierte. Es decir, los discos
computados con 012 disipan més rapido que los compu-
tados con P19. Particularmente, en la figura 3 mostra-
mos que este cambio en la tendencia ocurre para discos
con Ry < 25 ua.

4. Conclusiones

Comparamos la evolucién de discos protoplanetarios en
sistemas estelares binarios bajo las prescripciones de fo-
toevaporacién de RX derivadas por O12 y P19, siendo
las dltimas més representativas de la poblacién observa-
da de discos de transicién en sistemas estelares simples.
Encontramos que discos con extensiones mayores a ~ 25
ua, disipan maés rapido con las tasas de P19, mientras
que discos mas compactos invierten esta tendencia. Si
bien las diferencias encontradas en las escalas de tiem-
po de disipacién para este ultimo caso son pequenas,
podrian favorecer a la formacién de planetas gigantes
Zaseosos.

Cabe mencionar que una limitacién de nuestro mo-
delo es que no considera fotoevaporacién del disco por
parte de la estrella companera, lo que podria modifi-
car los resultados hallados para sistemas estelares con
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Figura2: Perfiles de densidad superficial de gas para discos truncados a Ry ~ 140 ua ( izquierda), R; ~ 13 ua (centro)
R; ~ 5 ua (derecha), similar a Rosotti & Clarke (2018). La fila superior muestra resultados considerando las tasas de

fotoevaporaciéon de O12 mientras que la inferior, las de P19.

separaciones menores a las 80 ua. Sin embargo, dada
la falta de modelos 3D que estudien este fenémeno, no
es posible por el momento especular sobre cémo y en
qué direccion podrian cambiar nuestros resultados. Por
otro lado, otra limitacién de nuestro modelo, inherente
a su naturaleza axisimétrica, es la de considerar siempre
orbitas circulares y coplanares para el disco y el sistema
estelar. En la naturaleza, las configuraciones orbitales
son en general mas complejas, y una érbita excéntrica
para la companera estelar, por ejemplo, podria alterar
nuestros resultados.

En futuros trabajos exploraremos estas limitaciones
vy ademds haremos un estudio més detallado de nuestros
resultados considerando diferentes separaciones y rela-
ciones de masas estelares y parametros de viscosidad del
disco.
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Figura 3: Evolucién temporal de la masa de discos de gas con
radios de truncamiento de 20, 25 y 30 ua.
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