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Resumen

La estructura y composicion de meteoritos y cometas presentan una imagen Unica de los procesos de-
tallados y la historia de la formacién del sistema solar. Muy probablemente procesos similares tam-
bién ocurren durante la formacion de otros sistemas planetarios. Aun no es muy claro que fraccion de
componentes de los hielos encontrados en cometas fueron heredados de la etapa de la nube molecular
primordial, y cuales fueron reprocesados o producidos durante la etapa de disco protoplanetario. Uti-
lizamos el codigo ProDiMo para modelar la estructura de un disco protoplanetario, donde resolvemos
el balance termico-radiativo del gas y polvo junto con la evolucion quimica. Sobre este resultado mo-
delamos el crecimiento de capas de hielos estratificados sobre la superficie de granos de polvo. En-
contramos que hay una alteracién quimica significativa de los hielos en discos protoplanetarios, y ha-
llamos que hay una fuerte dependencia de los efectos ionizantes de los rayos césmicos. Adicional-
mente, encontramos que las capas de hielo formadas sobre la superficie de granos de polvo pueden
hacer crecer un grano de polvo por un factor de aproximadamente 1.8. Estos factores son muy impor-
tantes para las opacidades del polvo en los discos, que son las que definen el perfil de temperatura en
la zona del disco donde se pueden formar los primeros embriones planetarios.

Palabras claves: Discos Protoplanetarios, Cometas, Astroquimica.
Abstract

The structure and composition of meteorites and comets present unique insight into detailed processes
and the history of formation of the Solar. Similar processes likely also occur during the formation of
other planetary systems. It is still unclear which fraction or components of cometary ices are inherited
from the molecular cloud stage and which are re-processed or even formed in the protoplanetary disk
stage. We use the ProDiMo code to model the structure of protoplanetary disks, where we solve the
thermo-chemical balance of the dust and gas, along with the chemistry. We model the stratified
growth of ice mantles on the surface of dust grains in the environment set by the model results. We
find that there is a very significant alteration of the ice mantles during the lifetime of the disk. We al-
so find a strong dependence of the ice composition on the ionizing effects of cosmic rays. A typical
dust grain will grow up to a factor 1.8 due to the deposition of ice mantles. These effects will change
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the dust opacities, which will set the midplane temperature, which is the region where the first plane-
tary embryos will form.

Keywords: Protoplanetary disks, Comets, Astrochemistry.

1. Introduccién

Las observaciones de cometas presentan hasta la fecha un conjunto de datos significativamente inhomo-
géneo, con cometas que pertenecen a diferentes familias (Familia de Japiter, la Nube de Oort), y observacio-
nes tomadas a distintos tiempos orbitales antes y despues del afelio. Bockelee-Morvan [1] hace un resumen de
los patrones de abundancia quimica que emergen de esas observaciones. El agua es la especie quimica domi-
nante (~80%), seguida por CO, CO,, CH;0H, CH,4, NH3, y H,CO (en orden decreciente). En estas mediciones
existe una dispersion de aproximadamente dos 6rdenes de magnitud en la abundancia de CO/agua y aproxi-
madamente un orden de magnitud para otras especies quimicas. La razdn puede ser distintas historias de for-
macion, lugares de origen o distintas fases orbitales en las que se tomaron las medidas. Por esta razon misio-
nes como Rosetta/Philae que sigan cometas a través de sus fases orbitales para ver la varianza en la emision
de volatiles desde su superficie son muy importantes para comprender mejor la incertidumbre en la composi-
cién de los hielos cometarios.

Dado que los cometas a pesar de sus fases orbitales conservan su composicion pristina desde el origen del
sistema solar, es necesario entender la composicion del material interestelar que dio origen al sistema solar, y
los procesos que pudo haber sufrido durante la etapa de nebulosa protosolar y disco protoplanetario. Un posi-
ble escenario para la formacion de los hielos en cometas es el siguiente. (A) Las primeras capas de hielo se
forman en la superficie de granos de polvo interestelar en nubes moleculares, en unas escalas de tiempo de
algunos millones de afios [2,3]. En esta etapa, reacciones quimicas en la superficie de los granos de polvo
pueden formar compuestos organicos complejos como el metanol [4]. (B) Estos hielos son procesados durante
la formacion del sistema estrella+disco (nebulosa protosolar), en escalas de tiempo tipicamente mas cortas
gue un millén de afios [5]. (C) Durante la etapa de disco protoplanetario una segunda capa de hielo se forma
sobre los granos de polvo en el plano medio del disco, que es mucho méas denso y célido que el medio de gas
y polvo en las etapas anteriores. Las escalas de tiempo evolutivas de esta etapa pueden ser hasta algunos mi-
llones de afios. Este escenario es ilustrado en la Figura 1.
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Figura 1. Un escenario para la formacion de hielos en cometas desde (izquierda) la nube molecular primor-
dial, luego (centro) el procesamiento térmico durante la fase de colapso de la nube, y hasta (derecha) la etapa
de disco protoplanetario.
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2. Metodologia

Utilizamos el cédigo termo-quimico de modelamiento de discos protoplanetarios ProDiMo [6]. El balance
térmico y quimico es solucionado consistentemente tomando una red quimica de 90 especies (gas y hielo) y
1100 reacciones (principalmente UMIST [7]). En esta primera aproximacion, ignoramos reacciones quimicas
de superficie. Luego de solucionar el balance térmico del disco, corremos un solver para hallar la evolucion
quimica (dependiente del tiempo) utilizando abundancias quimicas de nube molecular como condiciones
iniciales. Los parametros del modelo se encuentran en la Tabla 1.

Tabla 1. Parametros para el modelamiento de la nebulosa solar primordial.

Parameter Symbol Value
Stellar mass M, 1 My
Effective temperature T 5770 K
Stellar luminosity L, 1L,
Disk mass Mp 0.01M,
Inner disk radius Rin 0.1 AU
Outer disk radius Rout 30 AU
Dust-to-gas mass ratio pdlpg 0.01
Minimum dust grain size Qpin 0.1 ym
Maximum dust grain size Amax 10 um
Dust material mass density Pgmd 25gcm™
Gas surface density power law index € 15

Dust grain size power law index P 35

Dust composition (Draine & Lee 1984) - 100% Silicate
Abundance of PAHs relative to ISM Sfean 0.0001
Cosmic ray ionization rate (Hj) Zu, 5x 10717571
Number of active layers NLay 2
Adsorption site area Asite 6.67 x 10719 cm?

3. Analisis y Resultados

Uno de los principales efectos sobre la evolucion quimica en el plano medio del disco es la ionizacion por
rayos césmicos. Los rayos cosmicos penetran hasta el plano medio del disco desde regiones radiales mas alla
de 1 UA (dependiendo de la ley de potencia de la densidad superficial). Aqui es donde los planetesimales se
deben formar a partir de pequefios granos de polvo, desnudos o cubiertos de hielo. La composicién de los
hielos que se forman durante la etapa de disco protoplanetario esta fuertemente influenciada por la ionizacion
inducida por rayos cosmicos.

En discos protoplanetarios, los granos de polvo son tipicamente mas grandes que granos en nubes molecu-
lares, lo cual lleva a un incremento en el campo UV inducido por rayos cosmicos por un factor que puede ser
hasta 40 [8]. Los fotoprocesos inducidos por este campo se vuelven mucho mas eficientes, favoreciendo por
ejemplo formacion de CO, y CH, sobre agua y CO. Otros procesos, como reacciones con He™ (creado tam-
bién por rayos coésmicos), destruyen CO para formar CO, y agua. Despues de escalas de tiempo de 1 Ma, se
desfavorece la formacion de CO para formar moleculas orgéanicas simples como metano, formaldehido y
metanol a partir de la destruccién de CO a través de CH3 y CHs. En regiones cercanas a 1 UA, donde no en-
contramos hielos, la opacidad del gas al campo UV inducido por rayos cdsmicos contribuye casi el 30% de la
opacidad total (del gas y polvo). Las especies quimicas que mas aportan a esta opacidad son CO, CO,, S, SiO
y O, [9]. Caracteristicas observables del hielo en el plano medio del disco protoplanetario obtenidas con el
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modelo aparecen en la Figura 2, como un anillo de CO2 dentro de la linea de hielo del CO, y formacion tardia
de CH, en regiones donde esperamos que se formen los cometas (r > 10 AU).
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Figura 2. Contenido de hielo del plano medio del disco en porcentaje para tres escalas de tiempo, 10°, 10° y
107 afios (de izquierda a derecha).

Gracias a la formacion de capas de hielo, los granos de polvo aumentan su tamafio hasta un 30% [10] en nu-
bes moleculares. Aqui tenemos en cuenta el crecimiento de los granos de polvo en dos maneras: (A) la distri-
bucién del tamafio de granos de polvo esté corrida hacia tamafios mayores que en el medio interestelar y (B)
crecimiento de capas de hielo. La deposicion de capas de hielo en nuestros modelos a distancias mayores que
10 UA aparecen en la Figura 3.

1

/1 H2CO#
— OH#
e SiO#
mmmmm CH4#
/= CO#
Em H20#

0.8

0.6

HX"‘ Dice

04

02

0-300 300-550 550-600

Ny
Figura 3. Crecimiento y composicion de capas de hielo a distancias radiales > 10 UA. La primera capa es
formada en la etapa de nube molecular, la segunda en la etapa de disco protoplanetario, y la tercera cuando el
disco esté entrando el la etapa de disco de escombros.

Las primeras 300 monocapas de hielo, que principalmente es agua, se forman en los primeros 10 millones de
afios de la etapa de la nube molecular primordial (polvo tipo nube molecular, T=20 K, n;=10° cm?®). Las
siguientes 300 monocapas de hielo se forman en el modelo de disco protoplanetario (polvo méas grande, T=20
K, ny=10° cm™) con dos composiciones distintas: las primeras 250 monocapas son de CO, y cerca del final
del tiempo de vida del disco (1 Ma) se depositan 50 monocapas mas, cuya composicion es agua, OH y peque-
fias cantidades de hielo de metano y formaldehido. Un grano de 0.2 um crece por un factor de aproximada-
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mente 1.8 debido a la deposicion de capas de hielo. Las abundancias de nuestro modelo comparadas con las
de la recopilacién de abundancias cometarias de [1] se encuentran en la Tabla 2.

Tabla 2. Comparacidn entre los valores cometarios de la composicion de hielos en cometas [1] vs. nuestro
modelo SS (estado estacionario) y LT (a 1 Ma), junto con la ubicacién radial donde aparece esas abundancias
en nuestros modelos.

Ice ratio Cometary SS/LT Location
value value
neu#/nmos  0.005-002  0.03-045 (SS)  20-30 AU
0.03 (LT) 20 AU

nNHs#/nmos  0.007-002  0.06 (SS) 30 AU
0.25 (LT) 30 AU
nHzco#/nHzo# 0.002-0.02 - (SS)
0.02-0.12 (LT) 10-20 AU
nco#/n}[zo# 0.005-0.2 - (SS)
1.5 (LT) 30 AU
ncoy#/mH,or 0.02-0.11 —(SS)

1.1 (LT) 5-30 AU

4. Conclusiones

Encontramos alteracion de hielos y formacion in situ de hielos en discos protoplanetarios. Ademas, desorcion
y destruccién continua de CO, junto con ionizacion inducida por rayos c6smicos resultan en un incremento en
la formacion de agua y moléculas organicas en escalas de tiempo mas cortas que el tiempo de vida del disco.

Encontramos que las capas de hielo formadas bajo condiciones tipicas del plano medio de un disco protopla-
netario pueden tener varios cientos de monocapas, y un grano de 0.2 um crece por un factor de aproximada-
mente 1.8. Este crecimiento en el tamafio de los granos de polvo debido a capas de hielo tiene importantes
consecuencias en las opacidades del polvo y por consiguiente en el perfil de la temperatura del polvo en el
plano medio del disco, Tyoro(r).
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