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Resumen / Presentamos una exploracién preliminar del impacto de las condiciones iniciales de nuestro modelo
global de formacién planetaria en las propiedades observables de los discos protoplanetarios. Para esto se imple-
mentaron diferentes médulos numéricos para calcular los parametros iniciales del modelo, como masas y tamanos
de los discos, a partir de distribuciones estadisticas inferidas observacionalmente. En particular, utilizando una
sintesis poblacional que compute la evolucién de los discos protoplanetarios por acrecién viscosa y fotoevaporaciéon
de rayos X, exploramos que parametros y distribuciones iniciales son capaces de reproducir la fraccién de estrellas
con discos protoplanetarios observadas en poblaciones estelares de diferentes edades.

Abstract / We present a preliminary exploration of the impact of the initial conditions in our global model
of planet formation on the observable properties of protoplanetary disks. We implemented different numerical
modules to calculate the initial parameters of the model, such as masses and sizes of the disks, from statistical
distributions inferred observationally. In particular, using a population synthesis that computes the evolution
of protoplanetary disks by viscous accretion and X-ray photoevaporation, we explore which initial parameters
and distributions are capable of reproducing the fraction of stars with protoplanetary disks observed in stellar
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populations of different ages.
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1. Introduccion

La duracién de los discos protoplanetarios es una escala
de tiempo fundamental para la formacién de los pla-
netas gigantes gaseosos, los cuales tienen que alcanzar
nicleos masivos de varias veces la masa terrestre para
poder acretar el gas del disco antes de su disipacién.
Durante este intervalo de tiempo la interaccién planeta-
disco da lugar a la migracién planetaria, por lo cual el
tiempo de vida de los discos juega también un rol central
en el proceso de migracién planetaria (ver los restime-
nes recientes sobre formacién planetaria de Venturini
et al., 2020; Drazkowska et al., 2022, y las referencias all{
mencionadas). Las escalas de los tiempos de disipacién
tipicas para estos discos protoplanetarios se extienden
entre 1 y 10 millones de afios (Ma), con un valor me-
dio de ~ 3 Ma (e.g Mamajek, 2009). Sin embargo, estos
tiempos de disipacién dependen fuertemente de las tasas
de pérdida de masa. Estas tasas de pérdida de masa de
los discos son producidas principalmente por la acrecién
viscosa hacia la estrella central y la fotoevaporacion del
gas del disco por parte de la estrella y dependerén tanto
de las caracteristicas del disco protoplanetario, de las
caracteristicas de la estrella y del entorno en el que se
produce la formacién (Coleman & Haworth).

El objetivo de este trabajo es identificar las com-
binaciones de pardametros libres de nuestro modelo ca-
paces de reproducir las principales caracteristicas de las
muestras observadas de discos protoplanetarios. En par-
ticular presentamos los resultados obtenidos de analizar
el impacto de los diferentes pardmetros que definen los
discos y su evolucién, en los tiempos de disipacién de
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los mismos a fin de reproducir el diagrama fraccién de
discos—edad de los ciimulos jovenes observados.

2. Modelo numérico

Calculamos la evolucién de la componente gaseosa de
un disco circumestelar alrededor de una estrella central
utilizando el modelo implementado en PLANETALP (e.g.
Ronco et al., 2017; Guilera et al., 2017). PLANETALP mo-
dela la formacién y evolucién de un sistema planetario
inmerso en un disco protoplanetario que evoluciona en
el tiempo. En este trabajo nos centramos en resolver
la evolucién temporal de la componente gaseosa de los
discos alrededor de estrellas de una masa solar. El dis-
co evoluciona en el tiempo por acrecién viscosa y fo-
toevaporacién de rayos X debido a la estrella central.
El modelo considera un disco axisimétrico, usualmente
llamado modelo de disco 1D+1D, en donde una dimen-
sién representa la coordenada radial y la otra dimensién
corresponde a la coordenada vertical. El cédigo prime-
ro resuelve la estructura vertical del disco resolviendo
las ecuaciones de equilibrio hidrostatico, la ecuacion de
transporte y la ecuacién de conservacién de energia con-
siderando el calentamiento del disco por viscosidad y
la radiacién de estrella central. Resuelta la estructura
vertical, se obtienen las variables termodindmicas y la
densidad superficial de gas en el plano medio del disco.
Finalmente la densidad superficial de gas evoluciona por
acrecién viscosa y fotoevaporacién.
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Figura1: Panel izquierdo: histograma de las de masas inicia-
les consideradas para los discos protoplanetarios utilizando
la distribucién derivada por Tychoniec L., et al., 2018, The
Astrophysical Journal Supplement Series, 238, 19 ('T2018),
una distribucién normal logaritmica de media p = —1.49
y dispersién o = 0.35. Panel derecho: distribucién de ra-
dios caracteristicos obtenidos para los discos protoplaneta-
rios utilizando la relacién con la masa dada por Andrews
et al. (2010), una distribucién normal logaritmica de media
w=1.75 (56.64 au).

2.1. Densidad superficial inicial

La densidad superficial inicial estd elegida en acuerdo
con las densidades superficiales inferidas por (Andrews
et al., 2010) de las observaciones de discos protoplane-
tarios.

El perfil radial de la densidad superficial de gas esta

dado por
=
Tc

en donde XY es una constate de normalizacién que de-
pende de la masa inicial del disco, r. es el radio carac-
teristico y v es el gradiente de la densidad superficial.
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2.2. Evolucién temporal: acrecion viscosa y
fotoevaporacion

La densidad superficial de gas, ¥, evoluciona por acre-
cion viscosa y fotoevaporacién, siguiendo una ecuacién
de difusién con un sumidero correspondiente a la foto-
evaporacién (X ) debida a la estrella central (Pringle,
1981; Guilera et al., 2017, e.g)

)y 30 J .

8—{5 =5 |:7"1/2 (VEng/z)] + Xw(r), (2)
en donde v es la viscosidad parametrizada con el
pardmetro adimencional « (Shakura & Sunyaev, 1973).
La pérdida de masa por fotoevaporacién ocurre debido a
que la radiacién emitida por la estrella central es capaz
de ionizar la superficie del disco, principalmente debi-
do a la radiacién ultravioleta lejana (FUV), radiacién
ultravioleta extrema (EUV) y de rayos X (RX). Sin em-
bargo, Kunitomo et al. (2021) mostraron que en discos
alrededor de estrellas con masas M, < 2.5Mg, domina la
fotoevaporacién debido a la radiacién por RX. Por este
motivo, nuestro modelo implementa las prescripciones

para la tasa de pérdida de masa por fotoevaporacion de
RX derivadas por Owen et al. (2010). La luminosidad en
RX sigue la prescripcién obtenida por Bae et al. (2013).

2.3. Condiciones iniciales

Las condiciones iniciales que definen un sistema estrella-
disco son: la masa de la estrella central, la masa inicial
del disco, el radio caracteristico del disco, el parametro
« asociado a la viscosidad y el gradiente de la densidad
superficial v, definido en la Ee. (1).

Para el computo de nuestra sintesis poblacional con-
sideramos la masa de la estrella central siempre igual
a 1 Mg. El pardmetro a asociado a la viscosidad to-
ma valores discretos de o = 107*, 1073 y 1072. Para el
gradiente de densidad superficial consideramos v = 0.9,
el cual es el valor medio derivado por Andrews et al.
(2010).

La masa inicial del disco es considerada como un
parametro libre que sigue una distribucién estadistica.
En la literatura existen varias distribuciones de masa de
discos, derivadas de diferentes ciimulos estelares jévenes,
las cuales tienen una diferencia en el valor medio de has-
ta un 6rden de magnitud. En este trabajo, utilizamos la
distribucién aleatoria de masa inferida para las proto-
estrellas ubicadas en Perseo por Tychoniec et al. (2018,
T2018), la cual se muestra en el panel izquierdo de la Fi-
gura 1, la cual consideramos representa apropiadamen-
te una poblacién de discos en etapas tempranas (clases
0/1). Para estudiar como la distribucién de masas de los
discos impacta en la duracién de los discos protoplane-
tarios, realizamos simulaciones adicionales modificando
esta distribucién incrementando y disminuyendo el valor
de la media y la varianza por un factor 2.

Finalmente, a partir del trabajo de Emsenhuber
et al. (2021) usamos la relacién entre la masa inicial
del disco My v el radio caracterfstico por (la cual estd
basada en las observaciones de Andrews et al., 2010)
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La distribucién de 7. obtenida via la Eq. (3) se muestra
en el panel derecho de la Fig. 1.

3. Resultados

Para cada eleccién de los valores de los pardmetros ini-
ciales y para cada eleccién de la distribucién estadistica
de las masas iniciales, realizamos una

sintesis poblacional en donde calculamos la evolucion
de 1000 discos y computamos la fraccién de estrellas con
discos en funcién del tiempo.

Nos enfocamos en estudiar la dependencia del tiem-
po de disipacién de los discos con la masa de los discos
v la viscosidad de los mismos.

3.1. Dependencia con la viscosidad

En el panel izquierdo de la Fig. 2 analizamos el impac-
to de diferentes valores de o (10741072, y 1072) en
los tiempos de disipacién de los discos. Para el caso de
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Figura2: Panel izquierdo: fraccién de estrellas con discos en funcién de su edad. Las lineas discontinuas (verde, amarilla
y cidn) representan los resultados de nuestra sintesis para diferentes valores de «. Panel derecho: fraccién de estrellas con
discos en funcién de la edad de las mismas considerando diferentes distribuciones de masas iniciales. La linea a trazo amarilla
es obtenida de nuestra sintesis poblacional a partir de la distribucién de masa de T2018. Las lineas continuas corresponden
a las distribuciones de masa para los discos obtenidas modificando la media y la dispersién de la distribucién de T2018. En
ambos paneles, las cruces de color negro corresponden a las observaciones obtenidas por Ansdell (2017), mientras que los
puntos de color corresponden a las observaciones reducidas por (Ribas et al., 2015).

una viscosidad alta (o = 107?) no encontramos estrellas
con discos con edades > 5 Ma. Para viscosidades bajas
(a = 10~*) obtenemos estrellas con discos con edades
> 15 Ma. En ambos casos, los resultados de nuestra
sintesis no reproducen correctamente las observaciones
(lineas cfan y verdes a trazos). La fuerte dependencia
entre los tiempos de disipacién de los discos y la vis-
cosidad se debe a que a mayor viscosidad mayor es la
tasa de acrecién del gas del disco por la estrella cen-
tral. Por ultimo, para el valor de viscosidad intermedio
(o = 1073) logramos reproducir los datos observaciona-
les hasta ~ 3 Ma. A partir de esta edad nuestra sintesis
subestima la fraccién de estrellas con discos.

3.2. Dependencia con la masa inicial de los discos

Para estudiar el impacto de la distribuciéon de masa ini-
cial de los discos en la sintesis poblacional consideramos
dos variaciones respecto a la distribucién de masa de
T2018, tanto respecto a la media (u1 = 2u, po = p/2 )
como a la varianza (o1 = 20, 02 = /2 ). En el panel
derecho de la Fig. 2 mostramos el efecto de estas varia-
ciones en la distribucién de masa de T2018. Podemos
ver que las observaciones de la fraccién de estrellas con
discos en funcién de las edades de los cimulos son me-
jor representadas a partir de una distribucién con una
varianza del doble respecto a la de T2018.

4. Conclusiones

En este trabajo presentamos resultados preliminares de
estudiar el impacto de las condiciones iniciales en los
tiempos de disipacién de los discos protoplanetarios y
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comparamos nuestros resultados con las observaciones
de la fraccién de estrellas con discos en funcién de las
edades de los cumulos. Encontramos que tanto la visco-
sidad como la distribucién de masa inicial de los discos
protoplanetarios son los pardametros que mas afectan a
la evolucién de los discos y por ende a la sintesis pobla-
cional. Dentro del rango de viscosidades y distribuciones
de masa obtenidos de la literatura, nuestros modelos son
capaces de reproducir las observaciones para viscosida-
des moderadas (a = 1073) y una distribucién de masa
con una varianza un factor 2 mayor a la correspondiente
a la distribucién de masa inferida por T2018.
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