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Resumen / Reproducir las características observacionales de los discos resulta crucial para entender el proceso 
de formación planetaria y validar los modelos numéricos. En este trabajo exploramos qué condiciones iniciales y 
parámetros físicos del modelado son capaces de reproducir las características observacionales actuales de discos 
protoplanetarios. Para esto realizamos modelos de síntesis de población de discos protoplanetarios evolucionando 
debido a la acreción viscosa y la fotoevaporación de la estrella central. Estudiamos en particular los efectos de la 
tasa de formación estelar, la viscosidad efectiva, las distribuciones de masas estelares y de los discos asociados. 
Mostramos que, debido a la rápida disipación de los discos alrededor de las estrellas más masivas, la fracción 
observada de estrellas con discos está dominada por los discos alrededor de estrellas de baja masa. En particular 
encontramos que es posible obtener tiempos de disipación medios de los discos objetos (sub)estelares con masas 
M > 0.04 Mq de alrededor de 4.2 millones de años, en buen acuerdo con los resultados observacionales.

Abstract / Reproducing the observational characteristics of the disks is crucial to understanding of the planetary 
formation process and validating numerical models. In this work, we explore which initial conditions and physical 
modeling parameters are capable of reproducing the current observational characteristics of protoplanetary disks. 
For this, we compute a population synthesis of protoplanetary disks that evolving due to viscous accretion and 
photoevaporation of the stellar star. We study in particular the effects of the star formation rate, the effective 
viscosity, the stellar mass distributions and the associated disks. We show that, due to the rapid dissipation of 
disks around more massive stars, the observed fraction of stars with disks is dominated by disks around low-mass 
stars. In particular, we find that it is possible to obtain mean disk dissipation times for (sub)stellar objets with 
masses ^ 0.04 Mõ of around 4.2 million years, in good agreement with observational results.

Keywords / protoplanetary disks

1. Introducción

Los discos protoplanetarios son las regiones en el espacio 
en las que se forman los planetas. De este modo, para 
modelar la formación de planetas se requiere un modelo 
de disco circumestelar cuyas características en la evolu
ción deben corresponderse con las características de los 
discos protoplanetarios observados.

De los estudios clásicos, se creía que la escala de 
tiempo de dispersión típica para los discos protoplane
tarios se encuentra entre 1 — 10 Ma con una media de 
~ 3 Ma (e.g Mamajek, 2009). Estos tiempos de disipa
ción son inferidos a partir de la fracción de estrellas con 
discos observados en regiones de formación estelar. De
bido a que las observaciones se encuentran afectadas por 
la magnitud límite de observación, si no se considera la 
distancia, la fracción de estrellas con discos observada 
sufre de sobre muestreo de estrellas masivas. Estudios 
recientes muestran que, debido a la dependencia de los 
tiempos de dispersión de los discos con la masa estelar, 
las fracciones de estrellas con discos observadas están 
subestimadas (e.g Pfalzner et al., 2022).

El objetivo de este trabajo es reproducir las carac
terísticas observadas de los discos protoplanetarios a

partir de un estudio de síntesis poblacional. Los valores 
de algunos parámetros libres del modelo considerado son 
tomados de las observaciones a. regiones de formación 
estelar con discos protoplanetarios de clase 0/1, discos 
más jóvenes aún embebidos en su envolturas primor
diales, mientras que otros siguen resultados obtenidos 
a partir de estudios numéricos. En particular, presenta
mos los resultados obtenidos al estudiar el impacto de 
la magnitud límite debido a la distancia en el cálculo de 
la fracción de estrellas con disco en regiones de forma
ción estelar. Además, en este trabajo estudiamos cómo 
afecta a nuestros resultados considerar una tasa de for
mación estelar, a fin de reproducir el diagrama fracción 
de discos vs. edad de los cúmulos jóvenes observados y 
las tasas de acreción de gas sobre la estrella central.

2. Modelo de disco y condiciones iniciales
En este trabajo se computa la evolución del disco gaseo
so circumestelar considerando el modelo de disco pro- 
toplanetario implementado en planetalp (e.g. Ronco 
et al., 2017; Guilera et al., 2017). Dado que el mode
lo se encuentra ampliamente descrito en Guilera et al. 
(2017), repasamos brevemente los procesos importantes
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Fig. 1. Fracción de estrellas con discos en función de la edad del cúmulo. Los puntos celestes y la línea roja corresponde 
a resultados inferidos de las observaciones de Pfalzner et al. (2022). La línea negra corresponde a los resultados obtenidos 
por Mamajek (2009). Panel izquierdo: Las líneas discontinuas representan los resultados de nuestra síntesis poblacional 
para diferentes valores de masa estelar mínima considerada. Los colores amarillo, verde y azul corresponden a las masas 
estelares mínimas M*,m = 0.04, 0.1 y I.OMq, respectivamente. Panel centro: La línea a trazo azul muestran el resultado 
considerando masa limite de 0.04 Mq. La línea marrón corresponde a considerar tasa de formación estelar con tiempo de 
decaimiento td = 1 Ma y las línea cían corresponden U = 5 Ma. Panel derecho: Las líneas a trazo muestran el resultado 
con masa estelar mínima igual a 1 M0. Las líneas marrón y cían corresponden a considerar tasa de formación estelar con 
L = 1 y 5 Ma, respectivamente.

io-6

Fig. 2. Tasas de acreción de gas sobre las estrellas centrales, las cruces negras representan los resultados observacionales 
(Manara et al., 2023) y los puntos circulares muestran los resultados de nuestra síntesis poblacional. Los paneles superiores 
muestran tasa de acreción vs. masa del disco protoplanetario a la edad de 2.0 Ma y las observaciones corresponden al 
cúmulo de Camaleón I. Los paneles inferiores muestran tasa de acreción vs. masa de la estrella central a la edad de 1.2 Ma 
y los datos observacionales corresponden al cúmulo de Lupus. Panel superior izquierdo: Tasa de acreción vs. masa del disco 
obtenidas sin considerar tasa de formación estelar. Panel superior centro: Tasa de acreción vs. masa del disco considerando 
una tasa de formación estelar con td = 1 Ma. Panel superior derecho: Tasa de acreción vs. masa del disco considerando una 
tasa de formación estelar con U = 5 Ma. Panel inferior izquierdo: Tasa de acreción vs. masa estelar obtenida en nuestra 
síntesis sin considerar tasa de formación estelar. Panel inferior centro: Tasa de acreción vs. masa estelar considerando una 
tasa de formación estelar con td = 1 Ma. Panel inferior derecho: Tasa de acreción vs. masa estelar considerando td = 5 Ma.
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incorporados en el modelo y los parámetros libres.

El modelo consiste en un disco no isotermo axi- 
simétrico 1D+1D. Una dimensión corresponde a la coor
denada radial y la segunda coordenada corresponde a la 
coordenada vertical. El código primero resuelve la es
tructura vertical; se considera al disco en equilibrio hi
drostático y se resuelven las ecuaciones de transporte 
y conservación de la energía. Las fuentes de energía te
nidas en cuenta son la producida por la viscosidad del 
disco y la energía de radiación de la estrella central en 
la superficie del disco. Posteriormente, los valores de la 
densidad superficial y la viscosidad del gas en el plano 
medio del disco son utilizados para calcular la evolución

temporal de la densidad superficial inicial. Para esto se 
resuelve la ecuación de difusión a la que se incorpora un 
término que representa un sumidero de material corres
pondiente a la fotoevaporación ÇÈ-w) debida únicamente 
a la estrella central (Pringle, 1981; Guilera et al., 2017, 
e-g)

9Zg 
dt

3_9 
r dr

rV2_^_
dr

^Egr1/2^ + ^wkyY (i)

en donde v = ahcs, a es un parámetro adimensional 
(Shakura & Sunyaev, 1973). La pérdida de masa por fo
toevaporación ocurre debido a que la radiación emitida 
por la estrella central es capaz de aumentar la energía 
cinética de las moléculas del gas del disco más allá de
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su velocidad de escape.
Nuestro modelo implementa las prescripciones para 

la tasa de pérdida de masa por fotoevaporación de RX 
derivadas por Owen et al. (2010):

7 at \ / T \ 1 ■ 14
Mx = ex 10 9 — I I Mma-X(2)\ I.W. / \103°erg s1) o v )

donde a = 6.25 y b = —0.068 en la etapa de disco pri
mordial. En la etapa de disco con agujero a = 4.8 y 
b = —0.148. La luminosidad RX considerada es

log10(Lp_Y [ergs-1]) = 30.37 + 1.441og • (3)

La tasa fotoevaporación de FUV considerada por Kuni
tomo et al. (2021): M = J 27rrÉFuvclr,

por Tychoniec et al. (2018), la cual representa apropia
damente una población de discos en etapas tempranas 
(clases 0/I). Las masas de los discos siguen una distribu
ción de probabilidad normal logarítmica donde el valor 
medio es p.^ = —1.49 y la dispersión es ctt = 0.35. El 
parámetro a asociado a la viscosidad toma valores dis
cretos en el rango 101-10 2. Se consideran cinco valores 
espaciados linealmente en log(o). La muestra de log(o) 
sigue una distribución uniforme. Mientras que el radio 
característico del gas rc, está relacionado con la masa 
inicial del disco vía la Ec. (7) (Andrews et al., 2010b).

Md rc \16
2x10 8M . \10uaz ' U

Xpuv(r > ^fuy) = ^0 Lfuv 
10317erg s1 (4)

Y ¿fuy^ < rFUv) = 0. rFUV = 4(M*/MO) au y 
Sq = 10l2g cm"2s-1. Donde Lpuv esta dada por 
tres contribuciones principales: la luminosidad produ
cida por la acreción estelar, de la fotosfera y la de la 
cromosfera.

Por último, el valor del gradiente radial de la densidad 
superficial de gas para cada disco adoptamos el valor 
7 = 0.9, el cual representa el valor medio derivado por 
Andrews et al. (2010a).

2.3. Tasa de formación estelar

2.1. Perfil de densidad superficial de gas

Siguiendo los resultados observacionales obtenidos por 
Andrews et al. (2010a), el perfil radial de la densidad 
superficial inicial de gas viene dado por:

y — y°
^gas — ^gas (5)

Debido a que no todas las estrellas se forman si
multáneamente, sino que a lo largo de una fracción de 
vida del cúmulo, consideramos una tasa de formación 
estelar en la síntesis poblacional. Siguiendo el trabajo 
de Coleman & Haworth (2022) tenemos en cuenta una 
tasa de formación inicial TFEq que permanece constante 
durante un millón de años. Posteriormente la formación 
estelar tiene una caída exponencial con un tiempo ca
racterístico de decaimiento í^, Ec. (8).

en donde X9 es una constante de normalización que 
depende de la masa inicial del disco, rc es el radio carac
terístico y 7 es el gradiente que define cómo se distribuye 
la densidad superficial del gas.

í 1
TFE oc TFE0 < 

exP
|"-(¿-lMa¿

IMa

IMa (8)

2.2. Condiciones iniciales

Para el cómputo de cada una de nuestras síntesis pobla- 
cionales consideramos un conjunto de 100000 simulacio
nes estrella-disco. Las condiciones iniciales del modelo 
son tomadas de resultados observacionales. Los paráme
tros libres del modelo son: la masa de la estrella central 
M„ la masa inicial del disco de gas Mgas y el paráme
tro de viscosidad a. La función de masa estelar inicial 
implementada es la obtenida por Kroupa (2001). Para 
la distribución de probabilidad de masas estelares, tene
mos que la pendiente para la densidad de probabilidad 
de ocurrencia de estrellas con masa M*, esta dada por:

5(M.)
Mp°-3
Mp1-3
Mp2-3

si O.O1M0 < M, < O.O8M0
si O.O8M0 < M, < O.5M0
si O.5M0 < M, < 10Mo.

(6)

Para obtener una muestra se considera el rango de va
lores de masas estelares 0.04 — 1.4 Mq discretizamos el 
continuo tomando intervalos de 0.01 en el rango 0.04- 
O.1M0 y 0.1 en el rango O.1-1.4M0.

La distribución estadística de masas de discos de gas 
es inferida para las protoestrellas ubicadas en Perseo

3. Resultados
Para entender cómo la magnitud límite de detección 
afecta los tiempos medios de disipación inferidos de la 
fracción de (sub)estrellas con discos en función de la 
edad del cúmulo realizamos simulaciones con diferentes 
valores del límite inferior en la distribución de masas 
estelares. En particular consideramos masas estelares 
límites de 0.04 M0, 0.1 M0 y 1.0 M0. Para analizar 
el impacto de considerar una tasa de formación estelar 
elemental, estudiamos el caso en el que todas las estre
llas* se forman al mismo tiempo en nuestro cúmulo y 
el caso en que las estrellas se forman con una tasa de 
formación con tiempos característicos de t¿ = 1 y 5 Ma.

En este estudio nos enfocamos en estrellas individua
les, cuya fracción total observada es del 55 % (Raghavan 
et ah, 2010) de las estrellas cercanas cercanas similares 
al Sol. Esto podría modificar los resultados hallados por 
la gran fracción de estrellas múltiples y debido a que, 
en el caso de un par binario, los tiempos de disipación 
dependen de la presencia de sus compañeros estelares y 
de su separación Kraus et al. (2012).

‘En este trabajo nos referimos a los objetos estelares, y 
subestelares, como estrellas.
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3.1. Fracción de estrellas con discos

En el panel izquierdo de la Fig. 1, analizamos el impacto 
de variar la masa límite en la fracción de estrellas con 
discos. Debido a que las estrellas masivas dispersan los 
discos protoplanetarios más eficientemente, los tiempos 
de disipación de los discos disminuyen al aumentar la 
masa límite, lo que conduce a una disminución de la 
proporción de estrellas con discos para una misma re
gión de formación estelar. El resultado con masa límite 
1.0 Mq muestra un gran acuerdo con los tiempos de vi
da característicos entre 2-3Ma obtenidos por Mamajek 
(2009) (línea continua negra). Sin embargo no es posi
ble reproducir los resultados de Pfalzner et al. (2022) 
(líneas continuas roja y verde). Los paneles en centro y 
derecha de la Fig. 1 muestran el resultado de incorporar 
una tasa de formación estelar. El resultado es un incre
mento en la fracción de estrellas con discos debido al 
incremento del tiempo de dispersión por considerar un 
tiempo inicial diferente de cero. El panel central mues
tra el efecto de variar el tiempo de decaimiento sobre 
la síntesis cuya masa límite es 0.04Mo. Las observacio
nes están mejor representada por la síntesis poblacional 
en la que se considera una tasa de formación estelar. 
En particular, nuestra síntesis es capaz de reproducir la 
fracción de estrellas con discos para edades mayores a 
10 Ma. En el panel derecho la masa límite es de I.OMq, 
esto no introduce mejoras significativas.

3.2. Tasa de acreción de masa sobre estrella central

Comparamos nuestros resultados con las observaciones 
para las tasas de acreción observadas para los cúmulos 
de Lupus y Camaleón I. Lupus tiene una edad estima
da de 1 — 1.5 Ma y Camaleón I 2 Ma (Manara et ah, 
2013). En la Fig. 2, se muestran las tasas de acreciones 
estelares considerando una tasa de formación estelar, y 
se comparan los resultados observacionales. Como resul
tado general, nuestro modelo logra reproducir los rangos 
de valores de tasa de acreción observados. También se 
observa que los sistemas con mayor tasa de acreción de 
material sobre la estrella central corresponden a los sis
temas con a = 10 2. las viscosidades altas producen 
altas tasas de acreción. En el panel superior izquierdo 
se observa que las tasas de acreción observadas son ma
yores a las que se obtienen sin considerar tasa de forma
ción. El panel superior central, al considerar una tasa de 
formación estelar con t¿ = 1 Ma, las tasas de acrecio
nes se incrementan, obteniendo un mejor acuerdo con 
las observaciones. Esto es debido a que al considerar un 
tiempo inicial del sistema, el tiempo de vida del sistema 
es menor, por lo que la tasa de acreción del material 
es mayor. Los resultados en el panel superior derecho 
muestran una leve mejora en la correlación, la densidad 
de puntos se incrementa en acuerdo con las observacio
nes, pero no introduce mejoras significativas.

Las tasas de acreción vs. masas estelares obtenidas 
dependen fundamentalmente de la viscosidad y no re
producen la correlación observada. Determinar si esta 
característica esta determinada por el proceso evolutivo 
del disco, o es simplemente un subproducto de cómo las

condiciones iniciales escalan con la masa estelar, es un 
problema abierto sin consenso en la literatura Ercolano 
& Pascucci (2017); Manara et al. (2023). En el caso de 
que la correlación surja de la eficiencia en el trasporte 
de material, explorar relación o ex M, que conducen a 
reproducir la correlación las observaciones es de interés 
para trabajo futuro. Variar la tasa de formación este
lar (panel inferior central y panel inferior derecho) en la 
síntesis no muestra cambios significativos.

4. Conclusiones
Encontramos que la fracción de estrellas con discos, co
mo función de la edad de nuestra síntesis, está deter
minada por las estrellas de menor masa. De modo que 
el efecto de no considerar la distancia a las regiones de 
formación estelar subestima la fracción de estrellas con 
discos de manera importante. A su vez para poder re
producir las altas tasas de acreción de material sobre las 
estrellas centrales, es necesario considerar en el modelo 
una formación estelar extendida en el tiempo. Mostra
mos que la dependencia de la tasa de acreción con la 
viscosidad es importante, discos con alta viscosidad tie
ne altas tasas de acreción; por el contrario, una baja 
viscosidad produce baja tasa de acreción.
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