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Resumen / En este articulo presentamos un resumen sobre las caracteristicas mas importantes de los discos
protoplanetarios, tanto desde un punto de vista observacional como tedrico. Discutimos sobre los principales meca-
nismos fisicos que dan lugar a la evolucion de su componente gaseosa, y su final disipacién. Por iltimo comentamos
como diferentes ambientes estelares pueden afectar a la evolucion de estos objetos y sobre las implicancias que
estos puedan tener en los procesos de formacion planetaria.

Abstract / In this article, we present a summary of the most important characteristics of protoplanetary disks,
both from an observational and theoretical point of view. We discuss the primary physical mechanisms that lead
to the evolution of their gaseous components, as well as their eventual dissipation. Finally, we comment on how
different stellar environments can impact the evolution of these objects and the implications they may have on

planetary formation processes.
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1. Introduccion

Desde el descubrimiento del primer exoplaneta orbitan-
do a una estrella de tipo solar en 1995 (Mayor & Queloz,
1995), logro que le valié el premio Nobel a Michel Ma-
yor y Didier Queloz en 2019, la busqueda de exoplanetas
més alld de nuestro Sistema Solar se ha convertido en
uno de los objetivos méas importantes y ambiciosos de
la astronom{a moderna. En la actualidad, gracias a las
diferentes técnicas de deteccién y a los esfuerzos de la co-
munidad cientifica por desarrollar instrumentacién para
tal fin, hemos sido capaces de confirmar la existencia
de 5638 exoplanetas, que forman parte de 4153 sistemas
planetarios, 895 de los cuales forman parte de sistemas
planetarios multiples (https://exoplanet.eu).

La existencia planetaria no queda restringida pura y
exclusivamente a estrellas simples o aisladas. También
se ha coufirmado la existencia de planetas en sistemnas
estelares binarios, triples e incluso multiples, orbitando
a una o mas estrellas de dichos sistemas. La cantidad
conocida de este tipo de exoplanetas (unos 217 ejem-
plares, ver Schwarz et al., 2016)) es, sin embargo, baja
alu respecto a la cantidad de exoplanetas conocidos que
orbitan estrellas siinples. Esta diferencia se debe princi-
palinente a que las estrellas binarias han sido excluidas
sisterndticainente de los més grandes surveys de busque-
da de exoplanetas por las complicaciones técnicas que
preseutail.

Por otro lado, si bien las técnicas de observacién fa-
vorecen la deteccién de exoplanetas alrededor de estre-
llas de masa solar o baja masa (F, G, K y M preferente-
mente), también se ha logrado confirmar la existencia de
exoplanetas alrededor de estrellas més masivas, de tipo
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Herbig Ae/Be (Borgniet et al., 2019; Berger et al., 2020;
Wagner et al., 2022). La deteccién planetaria alrededor
de estas estrellas en secuencia priucipal es compleja por
dos motivos: Por un lado, al ser mds masivas y mas
grandes, la razéu de radios entre el planeta y la estrella
puede ser muy pequena como para lograr ser detectada
por el método de transito. Por otro lado, al ser maés ca-
lientes, presentan pocas liueas de absorcién que ademads
pueden verse ensanchadas debido a la alta rotacién es-
telar. Estos efectos hacen casi imnposible la deteccién de
exoplauetas por el método de velocidades radiales (La-
grange et al., 2009). Sin embargo estos problemas dismi-
nuyen cuando las estrellas son evolucionadas. Al ser mas
frias presentan un mayor ntmero de lineas de absorcién,
v al ser rotadores lentos dichas lineas ya no sufren de
ensanchamiento (Johnson et al., 2008).

Por dltimo, pero no menos iimportante, se han detec-
tado recientemente los primeros exoplanetas alrededor
de estrellas enanas blancas (Génsicke et al., 2019; Van-
derburg et al., 2020; Blackman et al., 2021) que ya han
sufrido los efectos de la evolucién estelar. El origen ge-
neral de este tipo de planetas es atu iucierto. Algunos
trabajos sugieren que pueden ser planetas de segunda
generacion (Bear & Soker, 2015), o que se formaron por
procesos de envoltura comin (Lagos et al., 2021), o que
alcanzaron esas posiciones cercanas a la enana blanca
central por medio de diferentes mecanisinos dindmicos
(ver Veras, 2021, y las referencias alll mencionadas).

En definitiva, la evidencia observacional nos mues-
tra eutonces que la formacién planetaria es un proceso
frecuente, mucho méas comun de lo que alguna vez ima-
ginamos. Pero ;cémo y dénde se forman los planetas?

Los planetas se forman en discos de gas y polvo alre-
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dedor de estrellas jévenes. La formacién de estos discos
es también un proceso comin y un sub-producto de la
formacién estelar. Debido a su rol como progenitores de
planetas es que los llamamos usualmente “discos proto-
planetarios”. Las caracteristicas fisicas y orbitales de los
exoplanetas estdn intimamente vinculadas a los discos
protoplanetarios en los que se forman. Discos de dife-
rente masa, tamano, composicién, tipo de evolucién y
escalas de tiempo de disipacién formaran arquitecturas
planetarias muy diversas. Comprender con detalle estos
escenarios es entonces fundamental no sélo para mejorar
las condiciones iniciales y parametros fisicos necesarios
en los modelos de formacién planetaria, si no también
para lograr, a partir de ellos, reproducir con éxito las
poblaciones planetarias observadas.

El objetivo de este resumen es el de describir las
caracteristicas mas importantes de los discos protopla-
netarios, sus procesos evolutivos y cémo estos pueden
cambiar en diversos escenarios estelares, para dar lugar
luego a los procesos de formacién planetaria.

2. ¢ Qué nos dicen las observaciones sobre

los discos protoplanetarios ?

Las primeras observaciones de discos protoplanetarios
se remontan a la década del 80. En aquellos momentos,
la tecnologia disponible era insuficiente para resolver el
material del disco y por lo tanto los estudios sobre es-
tos objetos eran limitados y basados tnicamente en la
forma de su distribucién espectral de energia (SED por
sus siglas en inglés) que mide la distribucién de flujo
en funcion de la longitud de onda. Sin embargo, gra-
cias tanto al Telescopio Espacial Hubble que permitié
en 1992 resolver por primera vez discos protoplanetarios
alrededor de estrellas en la Nebulosa de Orién (O’Dell
et al., 1993), como m4ds recientemente a ALMA (Ata-
cama Large Millimeter /submillimeter Array) (ALMA
Partnership et al., 2015) y al instrumento SPHERE, en
el VLT (Garufi et al., 2017), el conocimiento en el drea se
ha revolucionado debido a la resolucién sin precedentes
con la que podemos observar estos objetos.

La figura 1 muestra una combinacion de tres imége-
nes diferentes del mismo disco TW Hya. Cada tercio de
la imagen compuesta sigue un trazador diferente que a
su vez nos habla sobre una componente diferente del dis-
co: la luz dispersada (van Boekel et al., 2017), la emisién
térmica del continuo (Andrews et al., 2016) y la emisién
de la linea espectral del CO (Huang et al., 2018). La
luz dispersada representa la luz de la estrella reflejada
por los granos de polvo mas pequenos, de tamano mi-
crométrico, que se encuentran suspendidos en la super-
ficie de la componente gaseosa del disco. La luz prove-
niente de la emision continua representa a las particulas
de polvo més grandes, de tamanos entre el milimetro y
el centimetro, que se encuentran ya asentadas al plano
medio del disco. Finalmente, la emisién de algunas lineas
espectrales de moléculas poco comunes, como el CO por
ejemplo, nos ayudan a entender el comportamiento de la
componente gaseosa del disco. Las estructuras, sus ta-
mafios y otras caracteristicas que provee cada trazador
son diferentes y complementarias para poder entender

Los granos pequeinos
forman la fotésfera
del disco donde la

Lineas de emision
molecular como el CO
provienen de las capas
externas

Los granos grandes
sedimentan al plano medio.
Dominan ca

Fig. 1. Esquema de la estructura transversal de un dis-
co protoplanetario. Las zonas sombreadas verde, amarilla y
azul denotan aproximadamente las regiones donde se generan
trazadores como la emisién térmica, la luz dispersada y las
lineas de emisién molecular. Las iméagenes se corresponden a
observaciones del disco TW Hya en emisién térmica prove-
niente de particulas milimétricas (Andrews et al., 2016), de
luz dispersada (van Bockel et al., 2017), y de la emisién de la
linea espectral de CO (Huang et al., 2018). Figuras similares
pueden verse en los articulos de revision Andrews (2020) y
Birnstiel (2023).

con mayor detalle al disco protoplanetario de manera
global.

2.1. Clasificacion

Convencionalmente, los objetos estelares jévenes (YSOs
por sus siglas en inglés) se clasifican desde hace décadas
segin c6mo es la forma de su SED en la region infrarro-
ja, en cuatro clases principales. Los objetos de Clase 0 y
I que representan a la estrella en formacién y/o con un
disco masivo, pero en donde ain estos objetos no son
distinguibles uno del otro. Los objetos Clase II que re-
presentan a las clasicas estrellas T-Tauri donde podemos
ver la fase o etapa de disco protoplanetario, y finalmente
los objetos de Clase III que representan la etapa final
de la vida del disco, cuando el mismo se ha disipado.

2.2. Determinaciéon de edades

Las edades de los discos protoplanetarios son particu-
larmente importantes porque restringen fuertemente los
procesos de formacién planetaria. Dado que los plane-
tas gigantes gaseosos se forman inmersos en estos discos
de gas y polvo, para poder lograrlo, deben ser capaces
de hacerlo en escalas de tiempo mas cortas o acordes
a las escalas de tiempo de disipacién de sus discos an-
fitriones. Las edades de los discos se asocian a la edad
estelar, particularmente a la edad del cimulo al cual
la estrella pertenece, y pueden determinarse observacio-
nalmente de dos formas diferentes que estan vinculadas
también a la manera en la cual se los clasifica (ver sec.
2.1). La primera es midiendo el exceso en el infrarro-
jo de la emisién continua (SED) de la estrella jéven,
que indica la presencia de polvo de tamano maximo del
orden del centimetro. Esta emisién infrarroja decae ex-
ponencialmente con la edad estelar y ha mostrado que
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las escalas de tiempo tipicas de disipacion varfan entre
1 a 10 millones de anos con una media en 3 millones de
anos (Mamajek, 2009; Ribas et al., 2015). Es importante
destacar sin embargo que muchas de estas estimaciones
pueden estar sesgadas observacionalmente debido a que
son dominadas por cimulos jovenes y distantes. Pfalz-
ner et al. (2014) y Pfalzner et al. (2022) sugieren que
en estos casos puede haber una sobre-representacién de
estrellas de alta masa, cuyos discos disipan mds réapida-
mente. En cambio, cuando se tienen en cuenta ciimulos
cercanos, con distancias menores a los 200 pc, y en los
cuales pueden medirse las edades de una mayor canti-
dad de estrellas de baja masa, este efecto se minimiza
aumentando la vida media de los discos.

La segunda forma de estimar edades es teniendo en
cuenta la acrecién de gas por parte de la estrella central
debido a la evolucién viscosa del disco protoplanetario
y las estimaciones observacionales de la masa de dichos
discos. Durante la acrecién se libera energia que puede
ser detectada en el espectro ultravioleta de la estrella.
Combinando estas mediciones, que en general arrojan
tasas tipicas de acrecién del orden de 1078 Mg, /afio en
cstrellas jovencs, y las masas cstimadas de los discos,
que rondan valores tipicos de ~ 0.01M, las escalas de
tiempo de disipacién son del orden de los 10% afios.

Es importante mencionar que, dado ¢l fuerte acople
entre el polvo y el gas, las estimaciones de edades de los
discos a partir de la medicién del exceso en el infrarrojo
también indican o representan, de mancra indirccta, las
escalas de tiempo de disipacién del disco de gas. En
general, ambas formas de estimar las edades tienen buen
acuerdo (ver la fig. 4 de Fedele et al., 2010).

3. Formacion de discos protoplanetarios

Los discos protoplanetarios, o también usualmente de-
nominados discos de acrecién (ver Sec. 4), se forman
alrededor de estrellas jévenes como consecuencia natu-
ral del colapso gravitatorio de una nube de gas molecu-
lar, para conservar el momento angular. Generalmente y
considerando las condiciones tipicas del medio intereste-
lar, se asume que estos discos estdn formados por un 1 %
de su masa en forma de particulas submilimétricas de si-
licatos y /o hielos, y un 99 % en forma de gas compuesto
principalmente por Ho y He (Armitage, 2010). Sin em-
bargo estas proporciones pueden cambiar dependiendo
de las caracteristicas de la estrella anfitriona. En escalas
de tiempo cortas, de unos 1000 a 10000 anos, el polvo
se asienta al plano medio del disco y comienza a crecer,
dando lugar primero a la formacién de pebbles (particu-
las del tamario del orden del crm) (Weidenschilling, 1977;
Brauer et al., 2008). Debido a las diferencias relativas
entre la velocidad azimutal del gas, que al ser soportada
por presion es sub-kepleriana, y la velocidad azimutal
de las pebbles, que es kepleriana, las pebbles sufren un
fuerte decaimiento orbital hacia la estrella central que
complica significativamente la formacién de cuerpos mas
masivos (Weidenschilling, 1977).

Procesos fisicos como el Streaming Instability (You-
din & Goodman, 2005; Johansen et al., 2007), bastante
aceptado por la comunidad cientifica en la actualidad
como el mecanismo que mejor resuelve el gran proble-
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Fig. 2. Esquema sobre las morfologias tipicas que presen-
ta un disco protoplanetario de Clase II que evoluciona por
acrecién viscosa y fotoevaporacién hacia un disco de Clase
III. Inicialmente y durante el primer millén de afios, la pérdi-
da de masa del disco de gas estd dominada por la acrecién
viscosa (arriba). Cuando la fotoevaporacién se hace efectiva,
abre un gap en el disco y lo separa en dos. El disco interno
se pierde rapidamente porque es acretado por la estrella cen-
tral micntras cl externo continta perdiendo masa por foto-
evaporacion (medio). Finalmente, el disco externo disipa por
completo afectado por fotoevaporacion directa de la estrella
central.

ma de las barreras de crecimiento, las pebbles pueden
acumularse en ciertas regiones del disco y formar de ma-
nera espontanea cuerpos kilométricos conocidos como
planetesimales. Estos objetos continian creciendo pa-
ra formar embriones planetarios, los cuales crecen por
la acreciéon de pebbles (Ormel et al., 2010; Johansen
& Lambrechts, 2017), planetesimales (Mordasini et al.,
2009; Ronco et al., 2017) o ambos tipos de sélidos (Ali-
bert et al., 2018; Guilera et al., 2020), hasta alcanzar
masas suficientes para ligar grandes cantidades de gas,
en el marco del mecanismo de la acreciéon del nicleo
(Pollack et al., 1996; Guilera et al., 2010, 2020).

En este resumen nos dedicaremos a detallar inica-
mente la evolucion de la componente gaseosa del disco.
Para una descripciéon pormenorizada sobre la evolucién
y la dindmica del polvo y las pebbles referimos al lector
al reciente trabajo de revision Birnstiel (2023).

4. Evolucion de un disco circumestelar

Los modelos estandar que intentan reproducir la evolu-
cién de los discos protoplanetarios se basan en la teorfa
clasica de los discos de acrecién (ej. Pringle, 1981), y
por tal motivo los discos protoplanetarios son también
usualmente denominados discos de acrecion. En estos
discos, el principal mecanismo de transporte de mo-
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mento angular es la viscosidad turbulenta, la cual pue-
de ser generada ya sea por inestabilidades magnetohi-
drodindmicas, como la inestabilidad magnetorotacional
(MRI por sus siglas en inglés, Balbus & Hawley, 1991),
o por inestabilidades hidrodindmicas (ver por ejemplo
el trabajo de Lyra & Umurhan, 2019). En general, y da-
da la complejidad del problema, los modelos globales de
evolucion de discos protoplanetarios adoptan que la vis-
cosidad turbulenta v estd caracterizada a través de un
pardmetro adimensional « (Shakura & Sunyaev, 1973),
con v = acsH y donde c; es la velocidad del sénido y
H la escala de altura del disco.

Considerando que el disco es axisimétrico (y adop-
tando simetria cilindrica), puede mostrarse que las ecua-
ciones de Navier-Stokes —que involucran la conservacién
de la masa y del momento angular para el fluido— se re-
ducen a una ecuacién de difusiéon unidimensional para
la densidad superficial de gas dada por (Pringle, 1981;
Frank et al., 1992)

08 30 [0

ot rorl  Or ()
en donde t es el tiempo, r representa a la coordenada
radial, y X es la densidad superficial de gas.

Si bien el modelo de acrecién viscosa es el mas uti-
lizado para estudiar la evoluciéon de un disco proto-
planetario, no es capaz de reproducir por si solo ni la
transicion entre discos de Clase II a Clase III, ni las es-
calas de tiempo de disipacién de los discos observados
(ver sec. 2.2) que son mucho més cortas que las de la
evolucién viscosa. Para lograrlo es necesario introducir
un segundo mecanismo de pérdida de masa, y el més
plausible es la fotoevaporacién del disco por parte de
la estrella central. La fotoevaporacion es el proceso por
el cual la radiacién ultravioleta o de rayos X calienta
la superficie del disco hasta que el gas se vuelve lo su-
ficientemente caliente como para escapar del potencial
gravitatorio como un viento impulsado térmicamente.
Se modela incluyendo un sumidero en la ec. 1. Es decir,
en vez de igualar la ecuacién a cero, se la iguala a un
término Xpw, que representa la pérdida de densidad su-
perficial (o equivalentemente, pérdida de masa del disco)
por fotoevaporacién interna.

La figura 4 representa esquematicamente las etapas
de un disco que evoluciona por acrecién viscosa y foto-
evaporacién. Inicialmente el disco esta completo y evo-
luciona predominantemente por acrecién viscosa (arri-
ba). Parte del material cae a la estrella central y parte
se expande hacia las zonas externas mientras la foto-
evaporacién remueve poca masa. Esta etapa tiene una
duracién aproximada de un millén de afios. Cuando la
fotoevaporacién es lo suficientemente fuerte, es capaz de
abrir una brecha en el disco de gas y de dividirlo en dos
(medio). La parte interna es rdpidamente acretada por
la estrella central mientras que la externa se expande
viscosamente hacia afuera y pierde masa por fotoevapo-
racién. Generalmente denominamos esta estructura dis-
co pre-transicional o de pre-transicién. Finalmente, una
vez que el disco interno disipé, el externo continiia per-
diendo masa debido ahora a la fotoevaporacién directa
por parte de la estrella central (abajo). Usualmente se
denomina a estos discos, discos de transicién. La figu-
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Fig. 3. Capturas de la evolucién temporal de la densidad
superficial de gas de un disco protoplanetario que evolucio-
na por acrecion viscosa y fotoevaporacién por parte de la
estrella central (eq. 1) en tiempos que representan las etapas
descriptas por la figura 1. Disco completo (panel superior),
disco Pre-transicional (panel medio) y disco de Transicién
(panel inferior).

ra 3 muestra capturas de la evolucién temporal de la
densidad superficial de gas de un disco protoplanetario
tipico que evoluciona por acrecién viscosa y fotoevapo-
racién (soluciones de la ec. 1, computadas con el c6digo
PlanetaLP (Ronco et al., 2017; Guilera ct al., 2020)).
El panel superior representa la etapa inicial donde ve-
mos el disco completo, el panel del medio representa la
ctapa en la que el gap se abre en el disco debido a que
la fotoevaporacion se hace eficiente y se forma un dis-
co pre-transicional, y el panel inferior muestra la etapa
final, de disco de transicién, en la que la fotoevapora-
cién actia de manera directa sobre el disco externo. La
evolucién recién descripta suele denominarse evolucién
de adentro hacia afuera o inside-out evolution en inglés
(Gorti et al., 2009; Owen et al., 2010; Kunitomo et al.,
2021).

Ademis, el proceso de fotoevaporacién no sélo de-
pende de la fuente que lo provoca sino también de la
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energfa de los fotones involucrados en el mismo (Ho-
llenbach et al., 1994) y de dénde éstos se originan. La
radiacién puede provenir de la fotésfera estelar y ser
ultravioleta lejana (FUV) (6 eV < E < 13.6 €V) o ul-
travioleta extrema (EUV) (13.6 eV < E < 100 eV), o
puede deberse a rayos-X (E > 100 e¢V) generados en la
corona estelar. Kunitomo et al. (2021) mostré que para
estrellas con masas menores a las 2 Mg, la radiacién
de rayos-X es la componente principal de la fotoeva-
poracién interna (ej. Owen et al., 2012; Picogna et al.,
2019), mientras que para estrellas de masas mayores a
las 2 Mg la irradiacién FUV de la estrella central es la
componente dominante (ej. Gorti et al., 2009; Kunitomo
et al., 2021).

4.1. Discos que evolucionan por vientos magnéticos

Si bien los modelos de discos de acrecién viscosa pueden
reproducir muchos de los observables actuales asociados
a los discos protoplanetarios (ver Manara et al., 2023),
resultados recientes sugieren que las viscosidades bajas
podrian ser la norma (ver Rosotti, 2023, y las referencias
alli mencionadas). De ser asi, esto significa que la viscosi-
dad turbulenta puede no ser la unica fuente involucrada
en la dispersion de los discos. En los ultimos anos, ha
emergido una nueva teoria que vincula la evolucion de
los discos protoplanetarios y los vientos asociados a sus
campos magnéticos. En el contexto de la evolucién im-
pulsada por vientos magnéticos, la evolucién del disco
estd gobernada por la eliminacién del momento angular
en lugar de por el transporte, como ocurre con la visco-
sidad. El viento es lanzado por el campo magnético que
media el intercambio de momento angular entre el ma-
terial que queda en el disco y el viento. De esta manera,
el viento magnético se caracteriza por la tasa a la cual
elimina masa y por la tasa a la cual elimina momento
angular (Suzuki et al., 2016).

5. Discos en sistemas estelares binarios y/o
multiples

Maés del 50 % de las estrellas de tipo solar forman parte
de sistemas estelar binarios (Raghavan et al., 2010). Re-
sultados observacionales (Duchéne & Kraus, 2013) co-
mo tedricos y numéricos (Bate, 2018) nos han mostrado
que la multiplicidad estelar es un resultado comun del
proceso de formacién estelar. Particularmente sabemos
que cuanto mas jéven es un objeto estelar, mayor es la
probabilidad de que forme parte de un sistema estelar
multiple (Reipurth et al., 2014). En consecuencia, tam-
bién es un proceso comin la formacién de discos proto-
planetarios en estos escenarios, aunque sus propiedades,
evolucién y escalas de tiempo de disipacién difieren de
aquellos que sélo orbitan a una tnica estrella.

Los discos protoplanctarios en sistemas estelares bi-
narios pueden clasificarse en dos tipos. Por un lado estan
los discos tipo S que son los que se encuentran orbitando
a una de las estrellas de un sistema estelar binario. Estos
sistemas son lo progenitores de planetas tipo S (Dvorak,
1982). El disco puede estar orbitando a la estrella pri-
maria (disco circumprimario) o a la estrella secundaria
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Disco Circumbinario o Tipo P

Fig. 4. Esquema que representa posibles configuraciones en-
tre los discos protoplanetarios y los sistemas estelares bina-
rios. Discos tipo P (arriba) son discos protoplanctarios que
orbitan a ambas estrellas de un sistema estelar binario. Dis-
cos tipo S (medio) en los cuales el disco orbita a una de
las estrellas del sistema estelar binario. Discos en un siste-
ma estelar jerdrquico triple (abajo), donde se tiene un disco
circumbinario orbitado a su vez por una tercer estrella (o un
sistema estelar binario en el caso de un sistema jerarquico
cuddruple).

(disco circumsecundario), o puede haber casos en donde
cada estrella posea un disco. Por otro lado estan los dis-
cos tipo P, o discos circumbinarios, progenitores de pla-
netas tipo P o circumbinarios (Dvorak, 1984), los cuales
orbitan a ambas estrellas de un sistema estelar binario.

En sistemas estelares jerarquicos triples o cuadru-
ples, los discos son en general circumbinarios, siendo or-
bitados por una estrella o un sistema binario externo,
respectivamente. Ejemplos tipicos de estos casos son los
discos en el sistema triple TWA3 (Czekala et al., 2021)
y en el sistema cuddruple HD 98800 (Soderblom et al.,
1996; Ribas et al., 2018; Kennedy et al., 2019; Ziniga-
Fernandez et al., 2021). La figura 4 muestra una repre-
sentacion esquematica de estos escenarios.

A pesar de la complejidad en la deteccién debido a
las grandes distancias a las regiones cercanas de forma-
ci6n estelar (mayores a los 140 pc), a las limitaciones
técnicas en los actuales telescopios para poder resolver
sistemas estelares binarios, y al hecho de que en general
los discos son mas pequenos y menos masivos en estos
escenarios, conocemos un gran numero de discos en sis-
temas estelares binarios y/o multiples (ver detalles en
el reciente articulo de revisién Zurlo et al., 2023).

La evolucion de los discos en estos escenarios este-
lares y sus escalas de tiempo de disipacién son diferen-
tes respecto a las de discos protoplanctarios alrededor
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de estrellas simples. Los discos tipo S son en general
maés pequefios y menos masivos que los cldsicos circu-
mestelares debido a los efectos de truncamiento por los
torques tidales que genera la comparfiera estelar externa
(Artymowicz & Lubow, 1994). Estos torques evitan que
el disco se expanda viscosamente més alld del radio de
truncamiento, que se estima es del orden de un tercio de
la separacién entre las estrellas (medido desde la posi-
ci6n de la estrella central) (Papaloizou & Pringle, 1977),
y por lo tanto, disipan ma&s rapidamente que los discos
circumestelares.

Los discos tipo P se ven afectados por los torques
tidales generados por la binaria central pero principal-
mente en su regién interna. Se produce una competencia
entre los torques ejercidos por la binaria, que empujan
el borde interno del disco hacia afuera, y la evolucién
viscosa que intenta lograr lo opuesto. Esta competencia
da lugar a la formacién de una cavidad entre la binaria
v el borde interno del disco cuyo tamano se estima es
de aproximadamente tres veces la separaciéon de ambas
estrellas (Artymowicz & Lubow, 1994, 1996). El efec-
to directo y més importante de esta cavidad es el de
evitar o disminuir la acrecién viscosa, lo que aumenta
las escalas de tiempo de disipacién respecto a los casos
circumestelares.

Al igual que en discos circumestelares (ver seccién
4), la fotoevaporacién también juega un rol crucial en
los discos en sistemas estelares binarios. Rosotti & Clar-
ke (2018) mostraron que en discos tipo S afectados por
fotoevaporacién interna por rayos-X y por los torques
de la compafera estelar externa, la evolucién del disco
puede ser de tipo de adentro hacia afuera (ver fig. 4) o
de afuera hacia adentro dependiendo de la separacién
de ambas estrellas. Para un estudio de la dindmica del
polvo en estos escenarios referimos al lector al trabajo
de Zagaria et al. (2023).

Por otro lado, Alexander (2012) estudié la evolucién
de discos tipo P o circumbinarios teniendo en cuenta
los torques tidales y la fotoevaporacién generada por la
binaria. Encontré que es justamente la fotoevaporacién
quien determina las escalas de tiempo de disipacién de
los discos, y que el proceso de disipacién deja una huella
en la distribucién de las duraciones de vida de los discos
circumbinarios, con un aumento notable en las edades
de discos con separaciones entre ambas estrellas de entre
~0.3 y 1 ua.

Maés recientemente, Ronco et al. (2021) estudiaron
los efectos de los torques tidales y la fotoevaporacién en
la evolucién de discos protoplanetarios en sistemas es-
telares jerdrquicos triples. Dichos autores lograron mos-
trar que debido a la cavidad interna del disco generada
por la binaria interna, y el truncamiento externo del
disco generado por el torque de la estrella externa, los
discos en estos escenarios evolucionan de manera confi-
nada, no pudiendo asf expandirse hacia adentro o afuera.
De esta manera pierden masa Uinicamente por efectos de
la fotoevaporacion de la binaria central y no por acre-
cién/evolucién viscosa. El resultado interesante es que,
a pesar de ser escenarios extremadamente hostiles, per-
miten extender la vida de sus discos por varios millones
de afos.

6. Discos en estrellas de masa intermedia

Las estrellas mds masivas que el Sol, tipo Herbig Ae/Be
también exhiben discos protoplanetarios. Muchos de
ellos presentan estructuras de gas y polvo, como asi-
metrias, espirales y anillos que podrian estar asociadas
a la existencia de planetas masivos (Dong et al., 2015;
Pinte et al., 2018). Sin embargo, diversos estudios, tanto
observacionales como tedricos apuntan a que los proce-
sos de formacién planetaria pueden verse desfavorecidos
en estos escenarios debido a la aparentemente rapida
evolucién (y por ende disipacién) que presentan fren-
te a otros que evolucionan alrededor de estrellas menos
masivas (Kennedy & Kenyon, 2009; Ribas et al., 2015;
Kunitomo et al., 2021; Luhman, 2022).

Las estrellas de masa intermedia evolucionan més
rapido que las estrellas de baja masa. Los cambios que
estas estrellas sufren en su estructura interna y tempe-
ratura efectiva durante los primeros millones de afios
de vida pueden resultar cruciales en la evolucién de sus
discos protoplanetarios. Kunitomo et al. (2021) fueron
los primeros en estudiar la evolucién de discos proto-
planetarios alrededor de estrellas de masa intermedia,
teniendo en cuenta los efectos de la evolucién estelar.
Estos autores mostraron que los cambios en las lumino-
sidades de rayos-X y FUV que sufren las estrellas més
masivas debido a que se vuelven radiativas rapidamen-
te, afectan y cambian las tasas de fotoevaporacion de los
discos, y por ende a sus escalas de tiempo de disipacién.
El resultado més importante es que, considerando los
efectos de la evolucién estelar, las escalas de tiempo de
disipacién de los discos disminuye con la masa estelar,
en acuerdo con trabajos previos. Sin embargo, no en-
cuentran entre sus resultados cambios significativos en
la forma en la que evolucionan estos discos, que lo hacen
como es usual, de adentro hacia afuera.

Mas recientemente, y con el objetivo de estudiar a
futuro los procesos de formacién planetaria en estrellas
de masa intermedia, Ronco et al. (2024) extendieron el
trabajo de Kunitomo et al. (2021) haciendo un estudio
ma&s minucioso de los pardmetros del disco involucrados.
Si bien estos autores encontraron escalas de tiempo de
disipacién de los discos muy similares a las halladas por
Kunitomo et al. (2021), encontraron que la forma en
la que evolucionan también cambia con el aumento de
la masa estelar siendo de tipo de adentro hacia afuera
para estrellas de 1My pero siendo de tipo de afuera
hacia adentro para estrellas de 3Mg. Estos cambios en
la forma en la que evoluciona el disco de gas puede ser
crucial para los procesos de formacién planetaria.

7. Discos afectados por fotoevaporacion
externa

La fotoevaporacién de lo discos protoplanetarios pue-
de ser también externa, y se vuelve relevante cuando el
campo de radiacién UV de las estrellas masivas cerca-
nas es significativo (ver por ejemplo Winter & Haworth,
2022). Este fenémeno, como se ha mostrado previamen-
te, juega un rol importante en la evolucién de la masa,
radio y en las escalas de tiempo de vida de los discos
(Ansdell et al., 2017; Eisner et al., 2018; Winter et al.,
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2020).

La evolucién de discos circumestelares afectados tan-
to por fotoevaporacién interna y externa fue estudiada
por diferentes autores. Particularmente, y dependiendo
del grado de viscosidad del disco, Coleman & Haworth
(2022) encontré que la forma en la que los discos evolu-
cionan no es siempre la tipica 'de adentro hacia afuera’,
si no que puede haber otros escenarios intermedios has-
ta alcanzar la evolucién 'de afuera hacia adentro’. Los
cambios significativos en la forma en la que evolucionan
los discos son de crucial importancia y pueden cambiar
las reglas de juego a la hora de estudiar procesos de
formacién planetaria.

8. Efectos sobre los procesos de formacion
planetaria

Los planetas se forman a partir del polvo y del gas que
poseen los discos protoplanetarios. Es por tal motivo que
las caracteristicas de estos objetos, como ser sus masas,
tamanos, cavidades, truncamientos, sus viscosidades y
la forma en la que evolucionan, son cruciales a la hora
de dar lugar o no a los procesos de formacién planetaria
que determinardn las diferentes arquitecturas posibles
de sistemas planetarios.

Discos que evolucionan de adentro hacia afuera for-
maran arquitecturas planetarias muy diferentes a discos
que evolucionan de afuera hacia adentro simplemente
porque es diferente la cantidad disponible de gas y pol-
vo en las distintas regiones del disco.

En el caso de sistemas estelares binarios, serfa por
ejemplo de esperar que discos tipo S, poco masivos y
que disipan rapidamente, formen planetas menos masi-
vos que los que pueden formarse en sus homélogos circu-
mestelares. Sin embargo, es de esperar que discos tipo P,
con mayor masa y que disipan mas lentamente, formen
planetas més masivos.

Los discos que sufren los efectos de la fotoevapora-
cién externa también tendran consecuencias importan-
tes en los procesos de formacién planetaria pues en ge-
neral, también disipan més riapidamente, lo que va en
detrimento particularmente de la formacién de planetas
gigantes gaseosos.

De manera similar, la formacién planetaria alrededor
de estrellas més masivas puede cambiar si los discos no
evolucionan de adentro hacia afuera.

En definitiva, para poder hacer estudios detallados
sobre los procesos de formacién planetaria y determinar
las diferentes arquitecturas y caracteristicas que cada
escenario estelar dard a lugar, es de vital importancia
modelar de la manera maés realista posible la evolucién
de los discos de gas y polvo en los distintos ambientes.

9. Conclusiones finales

En este articulo introdujimos algunas de las caracteristi-
cas mas importantes de los discos protoplanetarios en
general, ya sea desde un punto de vista teérico como
observacional. Mencionamos cudles son sus escalas de
tiempo de disipacién y mencionamos la importancia que
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éstas tienen en los procesos de formacién planetaria. De-
tallamos las particularidades de los procesos fisicos de
evolucién enfocdndonos principalmente en la evolucién
viscosa y la fotoevaporaciéon, pero mencionando también
que la evolucién por vientos magnéticos estd ganando te-
rreno rapidamente, y que no podemos determinar ain
cuél de los dos mecanismos es el dominante en la evolu-
cién temporal de estos objetos. Finalmente, describimos
cualitativamente las caracteriticas de los discos en esce-
narios diversos, como ser en sistemas estelares binarios
y/o multiples, inmersos en cimulos estelares masivos
donde la fotoevaporacion externa puede ser relevante,
o hasta en estrellas méas masivas que el Sol, donde los
efectos de la evolucién estelar no deben ser despreciados.
Por ultimo mencionamos algunos potenciales efectos so-
bre la formacién planetaria.
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