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Hd mundos infinitos, tanto parecidos como diferentes deste nosso mundo (...)
devemos acreditar que em todos esses outros mundos existem seres vivos e

plantas e outras coisas que vemos neste mundo.

Epicuro - (341-270 a.C.), carta a Herodoto
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Resumo

Diversas sao as moléculas importantes para o surgimento da vida primordial produzi-
das e destruidas em nuvens moleculares. O colapso dessas nuvens pode dar origem a
estrelas que abrigam sistemas planetarios. Na composicao desses sistemas, moléculas da
nuvem molecular agregadas a graos serao incorporadas aos protoplanetas, podendo influ-
enciar a evolucao fisico-quimica de seu ambiente, eventualmente favorecendo o surgimento
e o desenvolvimento da vida nos planetas rochosos que se encontrem na zona de habit-
abilidade estelar. Igualmente, pequenos corpos (cometas) que atingirao o planeta recém
formado podem carregar moléculas originarias da nuvem molecular parental. Utilizando
equacoes de astroquimica, procuramos descrever a evolucao da abundancia de moléculas
importantes & Vida, como a conhecemos, a partir de composicoes quimicas iniciais var-
idveis. A variacao na composicao quimica inicial considera a variacao nas abundéancias
elementais previstas pela Evolucao Quimica da Galaxia. Um sistema de equacoes difer-
enciais de primeira ordem acopladas que descreve a variacao das abundancias de cada
molécula na fase gasosa da nuvem molecular é resolvido numericamente, possibilitando o
conhecimento de como a abundancia dessas moléculas varia com o tempo e a composicao

quimica inicial.

Palavras-chave: ISM: moléculas, abundancias; ISM: astroquimica, astrobiologia.



Abstract

Interstellar clouds are the sites where many molecules believed important for the early
life are produced. The collapse of such clouds may give birth to stars hosting planetary
systems. During the formation of such systems, molecules formed in the molecular cloud,
aggregated into grains, will be incorporated to the protoplanets, influencing the chemical
evolution of the environment, probably affecting the chances for life appearance on rocky
planets located at the stellar habitable zones. Moreover, small bodies, like comets can
carry some of these molecules to inner planets of their systems. Using astrochemical
equations, we describe the evolution of the abundance of such molecules at the gas phase
from several initial interstellar compositions. These varying initial chemical compositions
consider the change of the elemental abundances predicted by a self-consistent model
of the chemical evolution of the Galaxy. A system of first order differential equations
that describes the variable abundances of each molecule is solved numerically, making
possible the knowledge of how the abundance of such molecules change with time and

initial chemical composition.

Keywords: ISM: molecules, abundances; ISM: astrochemistry, astrobiology.
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Introducao

A origem da Vida sempre foi um tema que desperta um enorme interesse em todos
nos. Desde tempos remotos, o Homem pergunta-se de onde vem e pra onde vai, o porqué
da sua existéncia e se existe Vida em outros lugares além do planeta Terra. Hoje em
dia, com o avanco extraordinario da Ciéncia e Tecnologia, temos, pela primeira vez, a
possibilidade real de responder, mesmo que seja apenas parcialmente, algumas dessas
questoes. A Astrobiologia é a ciéncia que estuda a Vida como um evento universal, e
seu desenvolvimento tem proporcionado grandes descobertas. De carater interdisciplinar,
vem atraindo a atencao desde profissionais especializados em diversas areas até do publico
nao especializado. Por tratar de temas tao variados, como a origem da Vida na Terra e a
possibilidade da existéncia de Vida em outros lugares do Universo, o trabalho conjunto de
pesquisadores de diversas areas é crucial para o bom desenvolvimento dessa nova ciéncia.

Trataremos, aqui, da evolucao da abundancia das biomoléculas' no meio interestelar.
A evolugao de biomoléculas neste ambiente pode ter forte ligacao com o surgimento da
Vida na Terra pelo fato de o planeta poder ter sido semeado durante a sua formacao,
recebendo moléculas ja formadas na nuvem que deu origem ao Sistema Solar. Uma vez
depositadas na superficie do planeta, essas moléculas poderiam ter influenciado a evolucao
bioquimica que aqui ocorreu, exercendo o papel de precursoras de outras moléculas mais
complexas que formariam os primeiros organismos vivos.

O presente trabalho divide-se em quatro capitulos. No primeiro, faremos um breve re-
sumo das principais caracteristicas da Vida como a conhecemos, o papel das biomoléculas
na formagao e manutencao dos organismos vivos e como o estudo das moléculas formadas
no meio interestelar pode influenciar o surgimento e desenvolvimento da Vida na Terra.
Falaremos, brevemente, da origem dos elementos quimicos no Universo que compoem oS
organismos e sobre os planetas extrassolares. O segundo capitulo trata da quimica que
ocorre no meio interestelar, das reacoes que formam a molécula de d4gua e outras molécu-
las organicas complexas. Também tratamos das transicoes moleculares, processo que nos
permite estudar os espectros moleculares e algumas caracteristicas do meio interestelar.

No terceiro capitulo, trataremos das simulacoes realizadas a fim de estudar a evolugao da

IMais corretamente, estamos lidando com moléculas que atuam como precursoras das moléculas pré-
biodticas, ou seja, aquelas que, conforme reagem com outras e aumentam a sua complexidade, dao origem
as moléculas importantes para a Vida. Num sentido literal, uma biomolécula é aquela produzida por um
organismo vivo, o que nao é o caso das moléculas encontradas no meio interestelar.



abundancia das biomoléculas no meio interestelar na fase gasosa, falando sobre a lista de
reacoes quimicas estudadas e da lista de moléculas consideradas no trabalho. Por fim, no

quarto e ultimo capitulo, apresentamos os nossos resultados e as conclusoes.
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Capitulo 1

Consideracoes sobre a Vida

Neste capitulo faz-se uma explanacao sobre o porqué de se estudar as biomoléculas no
meio interestelar. Para isso, faremos uma passagem por assuntos que permeiam, direta ou
indiretamente, o estudo dessas moléculas. Muitos sao os aspectos aqui tratados. Vamos
comecar por algumas reflexoes sobre a Vida. Sao apresentadas algumas de suas principais
caracteristicas, como os elementos essenciais que a compoem, sua estrutura celular e a
diversidade encontrada no planeta, bem como algumas reflexoes sobre a possibilidade da
existéncia de Vida fora da Terra. Nao nos preocupamos em dar uma definicao para a
Vida, uma vez que isso é impossivel, visto que mesmo pesquisadores das areas biologicas
tém dificuldade em defini-la. Mas tratamos da Vida como entendida pela Ciéncia, ou seja,
organismos compostos por moléculas organicas estruturadas em células. Depois falamos a
respeito das biomoléculas, procurando também apresentar suas principais caracteristicas
e o modo como atuam nos organismos vivos, possibilitando-lhes que sejam considerados
vivos. Em seguida, vamos falar sobre a origem da Vida. Este assunto é bastante amplo e
complexo. Ainda nao existe uma resposta clara e definitiva para essa questao, e tampouco
temos a pretensao de esgotar o assunto. Mais adiante, trataremos da Evolucao Quimica
da Galaxia. Abordaremos ligeiramente temas como a origem dos elementos quimicos
essenciais & Vida e como a evolucao das abundancias desses elementos possibilitou que a
Vida surgisse aqui na Terra. Também vamos tratar das nuvens moleculares, que sao as
regioes onde as estrelas e seus sistemas planetarios sao formados. Por fim, falaremos a

respeito dos planetas extrassolares.

1.1 A Vida e suas caracteristicas

Todos ja nos perguntamos o que é a Vida. Muitos poemas, miisicas e livros tiveram a
Vida como inspiracao. Cada um de nos, cada povo, cada geracao possui uma concepcao
diferente. Alguns procuram ser praticos, dizendo que a Vida é algo que nasce, cresce
e morre. OQutros sao mais filosoficos, dizendo ser ela um mistério inconcebivel pela in-

teligéncia humana. Outros, ainda, possuem definicoes religiosas, dizendo que a Vida é



uma dédiva divina. De certa forma, todos estao certos. O conceito de Vida é muito amplo
e nao podemos reduzi-la a uma simples definicao. Muitas vezes, a ideia de Vida se con-
funde com a ideia de viver, onde cada um expoe suas posi¢oes conforme suas experiéncias,
pessoais ou coletivas.

Neste trabalho, trataremos a Vida como ela é concebida pela Ciéncia, tendo caracteris-
ticas bioquimicas bem definidas. Em Biologia, uma das principais caracteristicas de um
ser vivo ¢ o fato de ser formado por moléculas organicas organizadas em células. Repare
que isto ndo é uma definigao (Lazcano 2008), mas tdo somente uma caracteristica biolog-
ica. As células sdo as unidades estruturais e funcionais dos organismos vivos, responsaveis
por todas as funcoes vitais realizadas através do metabolismo!, possuindo a capacidade
de autoreplicacdo?, na tentativa de perpetuar a espécie. As caracteristicas de cada espécie
transmitidas aos descendentes sao armazenadas nos chamados 4cidos nucleicos®. Entre-
tanto, a informacao transmitida para a célula filha pode nao ser exatamente igual a da
célula parental, pois, durante o processo de replicacido, podem ocorrer mutacoes génicas.
As mutagoes geram mudancas no conjunto de genes herdados, o que pode ser favoravel ou
nao para a espécie, dependendo de como essas novas caracteristicas vao atuar no processo
de Selecao Natural®. Isso permite que a espécie evolua. Mesmo desconhecendo a existén-
cia dos genes e, consequentemente, das mutagoes génicas, Charles Darwin (1809-1882)
conseguiu revolucionar a Biologia e todo o pensamento cientifico com a sua Teoria da
Evolugao das Espécies (1859), mostrando empiricamente que todas as espécies estao num
constante processo evolutivo.

Apos algum tempo, a célula se desgasta, perdendo sua vitalidade e, consequentemente,
morrendo. O conceito de morte também é bastante discutido, mas nao vamos entrar
nesta questao. Todos os seres vivos encontrados na Terra sao formados por moléculas
organicas®. E essas moléculas sdo todas baseadas em combinacoes de dois ou mais entre
quatro dos cinco elementos mais abundantes no Universo, que sao o hidrogénio, o carbono,
0 nitrogénio e o oxigénio, também conhecidos como elementos CHON, podendo conter

pequenas quantidades de elementos mais pesados, como o cédlcio e magnésio, por exemplo.

LConjunto de reacdes quimicas responsaveis pelos processos de sintese e degradacio dos nutrientes na
célula.

2Processo pelo qual toda informacdo genética é transmitida aos descendentes.

3Macromoléculas responsaveis pelo armazenamento, transmissao e traducio das informagdes genéti-
cas. Existem dois tipos de acidos nucleicos: o ADN — éacido desoxirribonucleico — e o ARN — &cido
ribonucleico — cada qual com fungoes especificas no processo de transmissdo das informagdes genéticas.
O ADN ¢é formado pelos nucleotideos adenina, citosina, guanina e timina, enquanto que o ARN é formado
pela uracila no lugar da timina e pelas outras bases que também compdem o ADN.

4Mudanca na sequéncia de nucleotideos na molécula de ADN, causada por exposicio & radiacio
ionizante ou por processos quimicos.

5Mecanismo proposto por Charles Darwin onde as caracteristicas herdadas pelos organismos se
mostram favoraveis ou nao para a adaptacao da espécie ao meio ambiente.

60s virus ndo sio constituidos por células, embora dependam delas para a sua multiplicacdo. Sédo
formados por acidos nucleicos (ADN ou ARN) envolvidos por uma cépsula proteica; autoreproduzem-se
e sao suscetiveis a mutacoes. Nao ha um consenso sobre se os virus sao ou nao seres vivos.
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Encontramos uma diversidade enorme de seres vivos no nosso planeta. Alguns sao mi-
croscOpicos, como as bactérias; outros sao extremamente grandes e especializados, como
as baleias. O Homem é um dos seres vivos mais complexos conhecidos até o momento.
Seu desenvolvimento intelectual coloca-o como o ser dominante no planeta. O nimero de
espécies que ja passaram pela Terra é muito maior do que o nimero encontrado hoje em
dia. Os seres vivos sao encontrados em praticamente todos os ambientes da Terra. Numa
grande faixa de temperatura, pressao, salinidade e outras caracteristicas fisico-quimicas
de diversos ambientes da Terra, é possivel encontrar algum organismo vivo, simplesmente
tentando sobreviver, consumindo energia fornecida pelo ambiente e reproduzindo-se, no
instinto de preservar a espécie, sobrevivendo as adversidades da natureza e transmitindo
informacao genética para geracoes subsequentes. Um grupo de seres vivos muito in-
teressantes, descobertos h& pouco mais de 40 anos, sao os organismos extremofilos. A
descoberta destes seres também foi um marco no estudo da origem da Vida. Sao capazes
de viver em ambientes completamente in6spitos, desprovidos de luz solar ou submetidos a
temperaturas que o homem seria incapaz de tolerar, além de outras condicoes extremas.
E como se esses seres vivessem em outro planeta.

Somos, entao, levados a pensar em vida extraterrestre. Para isso, basta um olhar sob
um céu estrelado. Diante de um Universo espetacularmente grande e diversificado, com a
descoberta de centenas de exoplanetas, inevitavel é conjecturar sobre a existéncia de seres
vivos em outros locais além da Terra. Essa é uma questao sempre presente no pensamento
do Homem, desde tempos remotos. Mas as opinioes sobre o tema também sao bastante
variadas. Ironicamente, Giordano Bruno pagou com a vida por acreditar em ideias que
confrontavam a Igreja como, por exemplo, a existéncia de Vida em outros planetas. O
assunto ja foi tratado com muita descrenca e de forma até pejorativa. Mas hoje em dia,
com a descoberta das extremdfilas (Brock 1967) e de centenas de planetas extrassolares,
a tese da existéncia de vida em algum outro planeta parece, cada vez mais, algo bastante
plausivel. Pesquisadores conjecturam que nas proximas décadas ja seremos capazes de
identificar planetas habitaveis. Talvez o Universo esteja fervilhando de vida. Esta seré,

sem duvida, a maior de todas as descobertas.

1.2 Biomoléculas

As biomoléculas sao as moléculas essenciais para a Vida, fazendo parte da estrutura do
ser vivo ou possibilitando o seu funcionamento. Em sua maioria, sao moléculas organicas,
como os aminoacidos. Entende-se por molécula organica como sendo aquela molécula
formada por carbono e hidrogénio, podendo diversas delas conter heterodtomos na cadeia
carbonica, como O, N e S. No entanto, algumas outras também muito importantes sao
inorganicas como, por exemplo, a dgua. Vamos ver um pouco mais a respeito dessas

moléculas.
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1.2.1 A molécula da agua

A 4gua, cuja formula molecular é HyO (ver Fig. 1.1), é a substancia mais abundante
no corpo humano, respondendo por cerca de 75% de sua massa. Todas as formas de vida
conhecidas precisam da agua para sobreviver. Ela é responsavel por intiimeras fungoes no
organismo como, por exemplo, o controle da temperatura e a dissolucao de substratos

para serem utilizados pela célula.

H

104.45°
\ _H

0.9584 A

- -

Figura 1.1: A estrutura molecular da agua. A imagem mostra o angulo de
separacao entre os dois atomos de hidrogénio e a pequena distancia que separa
os atomos de hidrogénio do atomo de oxigénio. Imagem retirada da internet
http://pt.wikipedia.org/wiki/Geometria_molecular.

A molécula de dgua é polar, ou seja, apresenta uma diferenca na distribuicao de carga
em sua estrutura devido a eletronegatividade entre os atomos de hidrogénio e oxigénio.
Os atomos de hidrogénio ficam com uma carga positiva, enquanto que o de oxigénio fica
com uma carga negativa. Dessa forma, os &tomos de hidrogénio de uma molécula de dgua
interagem através de ligagoes de hidrogénio com o atomo de oxigénio de outras moléculas
de agua, tornando possivel a uniao de diversas moléculas de dgua entre si.

A 4gua é uma substancia bastante peculiar. Considerada o solvente universal, pode
dissolver o maior nimero de solutos ja testados. O interior celular é embebido em agua
para facilitar as interagoes quimicas e o transporte de nutrientes. Cerca de 85% da massa

celular é devido a agua.
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Suas propriedades de dilatacao sao muito importantes para a manutencao da vida
marinha em regioes frias. A maioria dos liquidos se dilatam com o aumento da temper-
atura e se contraem com a reducao da temperatura, mas a dgua constitui uma anomalia
do comportamento geral entre 0 e 4 graus celsius, da seguinte maneira: ela se contrai con-
forme a temperatura cai; no entanto, a partir de 4 graus, expande-se, até que se solidifica
quando atinge o ponto de fusao, quando volta a se contrair. Sendo assim, a dgua atinge
um volume minimo a 4 graus celsius e nesta temperatura a sua densidade é maxima.
Esse fato faz com que a agua da superficie se solidifique antes que toda a agua abaixo
também congele. Como também é um bom isolante térmico, essa camada de gelo man-
tém a temperatura da quantidade de dgua abaixo da camada de gelo acima do ponto de
congelamento, permitindo que as espécies que vivem nessas regioes nao morram durante
0 inverno.

O efeito estufa natural que existe na Terra mantém a temperatura num nivel agradavel
aos seres vivos. Sem ele, a temperatura na Terra seria congelante. Os principais respon-
saveis pela manutencao do efeito estufa sao as moléculas de didxido de carbono, metano
e ozonio. As moléculas presentes na atmosfera absorvem a radiacao infravermelha do Sol,

regulando assim a temperatura no planeta.

Zona de habitabilidade estelar

Apesar de a agua ser uma das moléculas mais abundantes do Universo, ainda nao
foi encontrada na forma liquida em nenhum outro lugar além da Terra. Podemos definir
uma Zona de Habitabilidade Estelar (Fig. 1.2) considerando a regido em torno de uma
estrela dentro da qual é possivel encontrar 4gua no estado liquido sobre a superficie dum
planeta que oferecesse condicoes para tal. O que define onde comeca e onde termina a
Zona de Habitabilidade é a energia fornecida pela estrela. As estrelas sao classificadas
de acordo com a temperatura da fotosfera” e com a luminosidade®. Dessa forma, estrelas
muito quentes, como as estrelas dos tipos O e B?, possuem zonas habitabilidade muito
distantes de sua superficie, uma vez que sao extremamente energéticas e nao permitem
a formagao molecular em regides proximas enquanto que estrelas mais frias, como as dos
tipos K e M, possuem zonas habitabilidade mais préoximas de sua superficie. Estrelas
medianas como o Sol, do tipo G, possuem zonas também em distancias medianas. No
caso do Sistema Solar, a Zona de Habitabilidade vai de 0.85 a 1.7 UA'X, englobando o

"Camada da estrela de menor opacidade tal que a radiacio consegue propagar-se.

8Energia irradiada por unidade de tempo.

9Classificacdo espectral de Harvard: as estrelas sdo classificadas de acordo com a temperatura super-
ficial. Recebem, em ordem decrescente de temperatura, as seguintes letras: O, B, A, F, G, K, M. Assim,
uma estrela de tipo espectral O possui temperatura superficial entre 30000 K e 60000 K, enquanto que
uma estrela do tipo M possui temperatura superficial de 2000 K a 3500 K. O Sol é uma estrela do tipo
G, com uma temperatura superficial de 6000 K.

10Unidade de distancia astronomica. 1 UA corresponde & distancia média entre a Terra e o Sol, cerca
de 150 milhdes de quilémetros.
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planeta Terra. Vénus e Marte encontram-se fora dessa regiao. Entretanto, a luminosidade
solar, e de todas as estrelas, nao é constante no decorrer da vida estelar, tendo sido em
torno de 30 % menor, no caso do Sol, no periodo em que os planetas estavam se formando.
A variacao da luminosidade estelar implica a variacao do fluxo de energia emitido pela
estrela, afetando diretamente a localizacao e tamanho da Zona de Habitabilidade, o que
faz com que um planeta que esteja atualmente dentro dessa faixa, pode nao estar mais
no futuro, ou um planeta que hoje nao esteja, pode entrar na Zona de Habitabilidade em

algum momento futuro.
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Figura 1.2: A zona de habitabilidade estelar.

Mas o fato de um planeta encontrar-se dentro da Zona de Habitabilidade nao é garantia
de que a Vida possa surgir e se desenvolver neste planeta. Muitos outros fatores também
influenciam o processo de surgimento e desenvolvimento da Vida. Acredita-se que a
Vida tenha surgido na Terra a cerca de 4 bilhoes de anos, considerando os registros
fosseis, ou seja, algo em torno de 500 milhoes de anos apos a formacao do planeta. No
entanto, foram precisos outros 500 milhoes de anos para que a Vida se desenvolvesse
substancialmente e outros bilhoes de anos para que organismos complexos surgissem.
Dessa forma, a estrela que hospeda um planeta sobre o qual a Vida tenha condicoes de
desenvolver-se precisa durar pelo menos alguns bilhoes de anos. Quanto maior a massa
estelar, menor o seu tempo de vida. Dessa forma, estrelas do tipo O, que sao extremamente
massivas, possuem um tempo de vida muito curto, de apenas alguns milhoes de anos,
dificultanto muito o desenvolvimento de Vida sobre um possivel planeta que esteja em
sua Zona de Habitabilidade. Por outro lado, uma estrela muito fraca, do tipo M, por
exemplo, pode durar muitos bilhoes de anos sendo, no entanto, tao fraca que nao forneceréa
energia suficiente ao desenvolvimento da Vida sobre um planeta que também se encontre
em sua Zona de Habitabilidade. Estrelas que contém de 0.3 a 1.5 massas solares possuem
energia em quantidade suficiente para abastecer um planeta como a Terra e vive por um

tempo suficiente até que a Vida possa surgir e se desenvolver, caso possua um planeta
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numa localizacao favoravel. No entanto, apenas a localizacao nao é o bastante. A oOrbita
deste planeta precisa ser praticamente circular, para evitar mudancas bruscas e intensas
de estacoes. Além disso, a sua gravidade deve ser suficiente para que possa reter uma
atmosfera substancial, o que regula a temperatura e protege possiveis formas de vida em

desenvolvimento.

1.2.2 Moléculas organicas

Moléculas organicas sao aquelas dominadas pela quimica do carbono. Sao conhecidos
milhares de compostos quimicos diferentes, dos quais a maioria foi obtida de seres vivos, e
os demais sintetizados em laboratério. Os compostos organicos mais simples sao os hidro-
carbonetos, que contém apenas hidrogénio e carbono. O metano, CHy, é o hidrocarboneto
mais simples, e o primeiro de uma série cuja formula geral é C,,Hy, 5. Os hidrocarbone-
tos seguintes sao: o etano, CoHg, 0 propano, CsHg, o butano, C4Hyg, o pentano, CsHys e
assim por diante. Esta série é chamada de série dos alcanos, que sao caracterizadas por
uma ligacao simples entre os atomos de carbono. Quando os carbonos sao unidos por
uma ligacao dupla, temos a série dos alcenos e quando sao unidos por uma ligacao tripla,
temos a série dos alcinos. Algumas moléculas podem conter um anel de carbonos, sendo
chamados de hidrocarbonetos ciclicos. O mais simples deles é o ciclopropano, cuja formula
molecular é C3Hg. O benzeno é outro hidrocarboneto bastante importante. Sua formula
molecular é C¢Hg e também possui um anel de carbonos. No entanto, esse anel é formado
por ligacoes simples e ligacoes duplas alternadas. O anel de benzeno também é chamado
de anel aromatico. Quando muitos aromdticos formam uma tnica molécula, temos os
chamados PAHs, cuja sigla em inglés significa hidrocarbonetos aromdticos policiclicos.

Outras moléculas organicas bastante importantes sao os alcoois e os éteres. Os alcoois
sao obtidos quando se substitui um atomo de hidrogénio de um hidrocarboneto por um
radical hidrozila, —OH. Dessa forma, a partir do metano obtemos o dlcool metilico, CH3OH,
e a partir do etano obtemos o dlcool etilico, CoH;OH. Os nomes dos alcoois terminam
em ol, sendo que o nome oficial do dlcool metilico é metanol, e o nome do dlcool etilico é
etanol. Quando um alcool é condensado com eliminacao de agua, obtemos os éteres. O
mais importante deles é o éter etilico, (CoHs)-0.

Os alcoois e os éteres representam o primeiro estagio de oxidagao dos hidrocarbonetos.
Com novas oxidacoes, obtemos os aldeidos e as cetonas. Nos aldeidos, um dos carbonos é
ligado a um atomo de hidrogénio, por uma ligacao simples, e a outro de oxigénio, por uma
ligacao dupla. O aldeido mais simples é o formaldeido, cuja formula estrutural ¢ HyCO.
As cetonas possuem um dos carbonos ligados por uma ligacdo dupla com um oxigénio.
Este grupo de carbono e oxigénio recebe o nome de grupo carbonila. A cetona mais simples
é a dimetilcetona, (CH3),CO, também conhecida por acetona. Oxidando ainda mais os

hidrocarbonetos obtemos os dcidos orginicos. Um acido organico é aquela molécula que
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contém um carbono ligado por uma ligacao dupla a um oxigénio e, por uma ligagao
simples, a um radical hidroxila. A este grupo da-se o nome de grupo carboxila. Fxemplos
de acidos organicos sao: o dcido formico, HCOOH, o dcido acético, CH3COOH e o dceido
propionico, CH3CHyCOOH. Outros compostos organicos sao as aminas. Substituindo-se
um ou mais atomos de hidrogénio de um hidrocarboneto pelo amoniaco, NH3z, obtemos as
aminas. Como exemplos, temos: a metilamina, CH3NHsy, a dimetilamina, (CH3)oNH, e a
anilina, que é um benzeno amino, CgH5NH,. Quando acidos carboxilicos e dlcoois reagem
entre si, obtém-se os ésteres. Por exemplo, alcool etilico e 4cido acético reagem, com
eliminacao de dgua, produzindo acetado de etila, cuja formula molecular ¢ CH;COOC,Hs.

Dentre todos os constituintes organicos de um organismo, os mais importantes sao
os aminoacidos e as proteinas. Talvez possamos dizer que sao as proteinas, de fato, os
mais importantes, uma vez que elas sao formadas a partir da uniao de aminoécidos. As
proteinas sao moléculas muito grandes, de enorme massa molecular. Elas estao presentes
nas estruturas das células, como as paredes celulares. O organismo humano possui uma
enorme variedade de proteinas diferentes, cada uma delas especializada numa determinada,
funcao.

Os aminoacidos sao o resultado do aquecimento das proteinas em solugoes Acidas.
Sao acidos carboxilicos onde um atomo de hidrogénio foi substituido por um grupamento
amino, —NHs. Quando obtidos a partir das proteinas, recebem o nome de alfa aminodci-
dos. Nestes aminoacidos o grupo amino se acha ligado ao 4&tomo de carbono adjacente ao
grupo carboxilico. O mais simples dos aminoéacidos é a glicina, CHy(NH2)COOH. Todas
as proteinas sao formadas por combinacoes de vinte e dois aminoacidos. Nem todos sao
produzidos pelo corpo humano, sendo necessario a sua ingestao para o bom funcionamento
deste.

As proteinas possuem diversas funcoes. Uma delas é de carater estrutural, onde par-
ticipam da composicao dos tecidos, proporcionando rigidez, consisténcia e elasticidade a
célula. Outras possuem fungoes hormonais, como a insulina, e defensivas, como os anti-
corpos. Mas a principal funcao das proteinas é de catélise, realizada pelas enzimas, tal

que reagoes quimicas sao aceleradas com a sua presenca.

1.3 Origem da Vida

A origem da Vida na Terra sempre foi um tema que fascinou e ao mesmo tempo
assombrou o ser humano. Devido aos seus mistérios e profundas consequéncias filosoficas,
ficamos num estado de perplexidade ao contempla-la. Esta é uma das questoes mais
antigas e complexas ji formuladas. Desde tempos remotos, o ser humano pergunta-se
sobre a sua origem e seu destino. E essa pergunta remete-nos a muitas outras, ainda mais
profundas: se existe Vida na Terra, poderia existir também em algum outro planeta em

algum outro lugar do Universo? E se existe Vida em outros planetas seria esta forma de
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Vida semelhante & que encontramos aqui? Poderemos um dia detectar alguma forma de
Vida fora do nosso planeta? Ainda nao temos respostas para essas perguntas, e talvez
nunca as tenhamos.

Existem diversas correntes de pensamento sobre a possivel origem da Vida na Terra.
Na Grécia antiga, filosofos ja formulavam algumas ideias sobre este assunto. A mais antiga
delas de que se tem noticia é a de que a Vida podia ser originada a partir de materiais
inanimados — teoria conhecida como geracao espontinea. Anaximandro (cerca de 610 -
547 a.C.) e Demderito (cerca de 460 - 370 a.C.), entre outros, estdo entre os filésofos que
acreditavam na geracao espontdnea, embora tivessem algumas interpretacoes diferentes.
O mais influente de todos foi Aristdteles (384 - 322 a.C.), cujas ideias permaneceram in-
fluentes por varios séculos. Aristoteles acreditava que a Terra fosse um lugar privilegiado,
que nao havia outros planetas no Universo e defendia a teoria da gerac¢ao espontdinea,
também conhecida como abiogénese. Naquela época, pensava-se que, por exemplo, larvas
de moscas surgiam a partir de carne em decomposicao e que ratos surgiam a partir de
trapos de roupas sujas. Os experimentos da época nao eram realizados com o rigor cienti-
fico necessério e, ao invés de refutar essas ideias, acabavam por reforca-las. No entanto, a
ideia da gerac¢do espontinea permaneceu forte por muito tempo. Apenas no século XVII
é que experiéncias verdadeiramente cientificas comecaram a ser realizadas. Foi o médico
e naturalista italiano Francisco Redi (1626-1698) quem primeiro demonstrou que as lar-
vas de moscas s6 aparecem em carne em decomposicao quando se deixa a carne exposta,
permitindo que as moscas pousem sobre ela. Com o desenvolvimento do microscopio
foi demonstrado que existem seres inacessiveis aos olhos humanos: os micrébios. A de-
scoberta da existéncia dos microbios presentes no ar mostrou que estes poderiam ser os
responsaveis pela contaminacao e decomposicao dos alimentos. Mas o golpe final na teo-
ria da abiogénese foi dado por Louis Pasteur (1822 - 1895), no século XIX. Através de
seus experimentos, Pasteur demonstrou que a Vida se origina somente a partir de outra
Vida, demonstrando definitivamente que a matéria bruta nao pode gerar um ser vivo.
Mas a pergunta sobre a origem da Vida nao foi respondida por essa teoria, chamada de
biogénese. Ela nao foi capaz de explicar a origem da primeira forma de vida na Terra,
mas apenas a continuidade dela. Com isso, outras ideias comecaram a surgir.

Duas propostas surgiram para tentar explicar essa questao. Ou a Vida sempre existiu
(desde que o Universo teve as condigoes necessarias e suficientes para tal) e foi trazida
de alguma forma para a Terra (hipotese exdgena), ou ela surgiu de alguma forma pela
primeira vez, espontaneamente, a partir de materiais nao vivos existentes na propria Terra
(hipotese enddgena). No caso de a Vida ter sempre existido, somos levados a pensar em
conceitos pouco intuitivos a primeira vista. Por outro lado, se a primeira forma de vida
originou-se a partir de materiais inanimados, também somos obrigados a rever conceitos
que, por outras razoes, ja foram descartados. Vamos considerar, primeiro, a ideia de que

a Vida tenha surgido na Terra. Essa ideia comecou a se firmar a partir dos trabalhos
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de Aleksandr Ivanovich Oparin (Oparin 1938), um renomado bioquimico russo, e depois
reforgada pelos famosos experimentos de Stanley Miller (Miller 1953) na década de 1950.
O objetivo dos experimentos de Urey-Miller, como ficaram conhecidos, era verificar se
moléculas organicas simples poderiam ter sido formadas na atmosfera da Terra primitiva,
conforme havia previsto Oparin no seu livro A Origem da Vida. Oparin sustentava a tese
de que a atmosfera primitiva da Terra era fortemente redutora, contendo amonia, metano,
vapor d’agua e hidrogénio que, segundo ele, foram os elementos que sustentaram a origem
e evolucao da Vida. Num periodo onde os oceanos ainda estavam se formando e nao existia,
a camada de ozonio, essas moléculas receberiam energia de radiagoes e descargas elétricas
até que elas conseguissem se unir em moléculas maiores e mais complexas. Surgiriam
assim as primeiras moléculas organicas. Uma vez formadas, elas seriam carregadas pelas
chuvas até os mares primitivos. Esses mares foram chamados de sopas orgdnicas. Essas
sopas teriam sido o local onde a Vida teve origem. Ali, moléculas mais complexas teriam
conseguido se formar, como alguns aminoécidos que, posteriormente, teriam originado as
proteinas. Mais tarde, teriam aparecido os proteindides e os coacervados, que ainda nao
sao seres vivos, mas uma pré-vida. A partir disso, a Vida poderia ter origem, com esses
elementos se organizando e aumentando em complexidade, até que uma forma de vida bas-
tante primitiva surgisse. Miller tentou reproduzir em laboratoério as condi¢oes propostas
por Oparin. Foram feitas simulacoes da atmosfera primitiva, contendo os elementos que
se imaginava presentes naquela época, e bombardeados por descargas elétricas até que
pudessem se acumular numa sopa orgdnica. Em seus experimentos, foram detectados al-
guns aminoacidos. Foi um marco no estudo da origem da Vida. Em principio, a teoria
da geracao da primeira forma de vida a partir de compostos nao vivos poderia realmente
ter acontecido, uma vez que o material organico necessario a Vida poderia se formar na
Terra primitiva. Esse é o tipo de teoria que nao se pode provar experimentalmente. O
surgimento da primeira forma de vida deve ter levado centenas de milhdes de anos a
partir da sintetizacao das moléculas organicas, inviabilizando experiéncias em laboratorio
que poderiam tentar reproduzir o surgimento dessas formas de vida iniciais. De qualquer
forma, a idéa parecia correta e perfeitamente plausivel. No entanto, muitos anos depois,
cientistas comecaram a questionar a validade destes experimentos. Acredita-se hoje que
a atmosfera simulada por Miller nao correspondia & atmosfera real que entao existia no
planeta. Pensa-se que a atmosfera primitiva nao poderia ter sido tao redutora como se
acreditava a época dos experimentos (Walker 1977; Kasting 1993). Com uma atmosfera
rica em oxigénio livre, moléculas organicas complexas nao conseguiriam se formar com
a eficiéncia necessaria. As atencoes voltaram-se, entao, para a hipotese exdgena para a
origem da Vida. Mesmo que moléculas importantes para Vida tenham sido formadas
na Terra primitiva, j4 nao se acredita mais que todas as moléculas importantes foram
formadas, ou talvez nao em quantidade suficiente. No entanto, a questao de como era a

atmosfera primitiva da Terra ainda permanece em aberto. Alguns trabalhos voltaram a
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sugerir que aminoacidos podem ser produzidos mesmo sob as condigoes de um ambiente
neutro (Cleaves et al. 2008). A hipotese exdgena leva em consideragdo a possibilidade
de que as biomoléculas ja estivessem formadas enquanto o proprio planeta ainda estava
se formando. Essas moléculas teriam sido formadas na nuvem molecular que deu origem
ao sistema solar e teriam sido transportadas para a Terra através de poeira ou cometas
(Chyba et al. 1990). Uma vez depositadas no planeta, poderiam ter dado origem ao
desenvolvimento quimico que culminaria na vida.

Hoje sabe-se que a Terra encontra-se numa regiao seca do sistema solar. Toda a agua
existente aqui foi trazida de regioes mais geladas, além do cinturao de aster6ides, onde os
compostos volateis conseguem manter sua estrutura. A dgua é um composto desse tipo.
O vento solar empurrou os compostos volateis para a regiao externa do sistema solar. No
entanto, encontramos grande quantidade de agua na Terra. Como esta dgua veio parar
aqui? Os meteoritos devem ter sido os responsaveis por transportar a dgua até o nosso
planeta (Morbidelli et al. 2000). A época dos grandes bombardeios, a Terra recebeu uma
quantidade enorme desses elementos volateis que tinham sido formados em outro lugar e
que foram agregados aos cometas que existiam nessa regiao do Sistema Solar. O mesmo
pode ter acontecido com as biomoléculas. E possivel que elas tenham sido formadas na
nuvem molecular que deu origem & Terra, antes mesmo do colapso gravitacional que orig-
inou o sistema solar. De fato, algumas biomoléculas sao formadas nesses ambientes, como
veremos no proximo capitulo. Em muitos meteoritos descobriu-se a existéncia de aminoa-
cidos e outras moléculas organicas, como, por exemplo, no famoso meteorito Murchison
(Botta & Bada (2002); Martins et al. (2008)). Recentemente, a glicina, o mais simples dos
aminoacidos, foi descoberta no cometa Wild 2. No entanto, embora elas possam nao ser
usadas diretamente por organismos vivos, podem funcionar como moléculas precursoras
de outras maiores e mais complexas. Mas, muito provavelmente, sao as moléculas que
deram inicio ao processo quimico que culminou no surgimento da Vida. A partir dos es-
tudos dos meteoritos outra ideia bastante intrigante comecou a surgir. A vida poderia ter
sido transportada de um planeta para outro. E a chamada panspermia. No ano de 1996,
pesquisadores mostraram evidéncias de possiveis fosseis dentro de um meteorito marciano
(McKay et al. 1996). E mais uma vez as opinioes se dividem. Alguns sustentam que esses
fosseis sao devidos & contaminacao ocorrida aqui mesmo na Terra. Outros sustentam
que eles viajaram junto com o meteorito até atingir a superficie do planeta. A despeito
de qual seja a origem desses possiveis fosseis encontrados no meteorito marciano, a tese
de que organismos simples, como as bactérias, poderiam viajar pelo espaco a salvo das
condic¢oes interplanetareas extremas protegidas dentro de um meteorito vem ganhando
bastante forga (Horneck (1981); Nicholson et al. (2000)). A tese da panspermia é com-
partilhada por diversos pesquisadores, embora com algumas variacoes em suas hipoteses
fundamentais. Estudos sobre a sobrevivéncia de material organico em meteoritos que via-

jam pelo espaco interplanetario e sofrem queda através da atmosfera terrestre vem sendo
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realizados (Coulson & Wickramasinghe 2003). Alguns experimentos também estao sendo
realizados nessa area, como o BIOPAN!! (Demets et al. 2005) e o SSIOUX'?(Rabbow et

al. 2005). Hoje em dia, essa tese ja nao é mais considerada tao improvavel.

1.4 Evolucao quimica da Galaxia

Afinal, de onde vieram os elementos quimicos que formam os organismos vivos?

O Universo estd em constante transformacao. O atual entendimento a respeito do
Universo baseia-se na tese de que ele teve uma origem — a chamada teoria do big bang.
Apesar do nome de origem pejorativa dado por Fred Hoyle, a teoria do big bang vem
sobrevivendo a todo tipo de teste. De acordo com esta teoria, o tempo e o espaco teriam
surgido a partir de uma grande explosao, bem como os elementos quimicos mais leves e
radiagao.

Nos primeiros minutos ap6s o big bang, a uma temperatura da ordem de 10°K, todo
o hidrogénio e o deutério foram criados, a maior parte do *He, algum 2He, "Li e SLi.
Alguns modelos também predizem a producao de uma fracao de B. Naquele momento, a
abundéancia quimica era de X = 0.76, Y =2 0.24 e Z = 0.00, onde X corresponde & fracao
de hidrogénio, Y corresponde a fracao de hélio e Z a fracao de metais, entendendo aqui
como metais todo e qualquer elemento mais pesado que o hélio.

Apobs os primeiros minutos, o Universo foi dominado pela chamada “Era das trevas”,
que durou em torno de 10° anos. Até este momento, o Universo foi dominado pela radiacao
e a matéria barionica formada quase inteiramente por hidrogénio e hélio estava ionizada
e, consequentemente, opaca a radiacao. Mas o Universo estava se expandindo e, com isso,
se esfriando. Quando a temperatura chegou a alguns milhares de K, matéria e radiagao se
desacoplaram — o hidrogénio e o hélio se tornaram neutros por recombinagao. O Universo
se tornou transparente e a radiacao de fundo foi emitida pela dltima vez. Apoés isso, a
matéria teria comecado a se condensar pela acao da gravidade, possibilitando a formacgao
das galaxias e estrelas.

A época e o modo como as galaxias se formaram ainda sao temas nao muito bem
compreendidos. A tese mais aceita diz que as galaxias se formaram a partir do colapso
gravitacional do gas primordial com a subsequente formagcao das estrelas, apesar de alguns
acreditarem que as primeiras estrelas se formaram antes de agruparem-se em galaxias. De
qualquer forma, pode-se dividir as galaxias em diversos tipos morfologicos. Foi Edwin Hub-
ble quem fez a primeira classificacao. Esta descrevia as galédxias como elipticas, espirais

e irregulares. O sistema de Hubble é bastante eficiente e poucas galaxias conhecidas nao

N«pan-shaped experiment container”, capsula retornivel que transporta experimentos biolégicos até o

espaco interplanetéario.

128pace Simulation for Investigating Organics, Evolution and Exobiology, projeto da agéncia espa-
cial européia destinado a simular condigoes do espaco interplanetario em laboratorios e verificar como
compostos organicos simples e comunidades microbianas respondem quando expostas a tais condicoes.
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podem ser classificadas por este sistema. Parece haver uma correlacao entre as idades das
estrelas e a morfologia das galaxias (Sandage 1986). As elipticas possuem uma populagio
estelar predominantemente velha, enquanto que as espirais possuem tanto estrelas velhas
como jovens, mas com predominancia das estrelas jovens, com formacao estelar ainda a
ocorrer.

A origem da matéria sempre intrigou os pesquisadores. A Nucleossintese é o ramo do
conhecimento que investiga a origem dos elementos quimicos através da compreensao dos
processos fisicos que os montam a partir de particulas mais elementares. Os interiores
estelares sao o local onde os principais e mais abundantes elementos sao produzidos,
através da fusdo nuclear (Hoyle et al. 1957). O desenvolvimento da Fisica Nuclear foi
decisiva para o entendimento de como os elementos sao sintetizados nas estrelas.

A distribuicao de abundancia dos elementos quimicos na vizinhanca solar, como mostrado
na Fig. 1.3, é compreendida a partir dos estudos dos meteoritos, pois estes tiveram sua
composi¢ao quimica inicial praticamente constante ao longo da historia do sistema solar,
refletindo diretamente a composicao quimica inicial da nuvem molecular que deu origem
ao sistema solar. Diversos sao os processos fisicos que levaram a producao dos elementos
quimicos.

O hidrogénio e o hélio sao os elementos mais abundantes e foram formados quase na
sua totalidade com o big bang. Percebemos pela Fig. 1.3 que a abundancia dos elemen-
tos diminue exponencialmente com o aumento do nimero atomico Z. Mas hé& algumas
excessoes neste comportamento geral para alguns elementos. A curva apresenta uma
depressao em 7Z = 3, 4 e 5, correspondendo aos elementos litio, berilio e boro, respec-
tivamente. Estes elementos sao muito instaveis e sao facilmente destruidos no interior
das estrelas antes que possam ser ejetados por elas. Em Z = 26, encontramos um pico
correspondendo ao chamado grupo do ferro, cuja energia de ligacdo'? ¢ a mais alta entre
todos os elementos quimicos, como pode ser visto na Fig. 1.4.

As reacoes termonucleares que envolvem o ferro absorvem energia ao invés de libera-
la, e a sintese dos elementos mais pesados torna-se impossivel através da fusao nuclear.
Comeca, entao, o processo de colapso gravitacional da estrela. Elementos de ntmero
atomico maior que 40 sdo, predominantemente, formados por captura de néutrons'*, du-

rante o colapso da estrela ou durante a explosio de uma supernova'®, onde o fluxo de

13Energia necessaria para separar um niicleo em seus proétons e néutrons.

14H4, dois processos principais para a formacdo de elementos de Z > 40. Sao os chamados processo s (do
inglés, slow) e processo r (do inglés, rapid). O processo s consiste na lenta, porém sucessiva, captura de
néutrons pelos elementos ja formados antes do colapso. A escala de tempo para a captura dos néutrons
é maior que a escala de tempo para o decaimento beta. A producao de niicleons pelo processo s depende
da existéncia de niicleons metélicos mais leves, chamados de sementes. O processo r consiste na rapida
captura de néutrons, de forma que a escala de tempo para a captura € menor que a escala de tempo para
o decaimento beta.

I5Explosoes de estrelas com mais de 10 massas solares sio chamadas de supernovas. Durante o processo
de explosio, a estrela pode expelir parte (ou algumas vezes o total) de sua matéria ao meio interestelar,
semeando o meio com os elementos que foram produzidos em seu caroco e permitindo que novos elementos
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Figura 1.3: Distribuicao da abundancia dos elementos quimicos na vizinhanca so-

lar.  Imagem retirada da internet: http://commons.wikimedia.org/wiki/File:
ElementsAbundance.svg

néutrons é bastante intenso.
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Figura 1.4: O grafico mostra a energia nuclear de ligacao por niicleon, ou seja, a energia
de ligacao dividida pelo nimero de protons e néutrons. Imagem retirada da internet:
http://astro.if .ufrgs.br/estrelas/nodel2.htm

Ha uma complexa interagao entre as estrelas e o meio interestelar. As estrelas fornecem
energia por forma de radiacao, reciclam o gas e enriquecem o meio com os elementos por
elas produzidos. Assim, as geracoes seguintes de estrelas sempre serao mais ricas em
metais. E ao final da vida dessas geracoes, mais rico também fica o meio interestelar.
Mas a troca de matéria nao se da apenas entre estrelas e o meio interestelar. Ocorre
também entre galaxias. Uma interacao gravitacional entre duas galéxias pode fazer com
que material de uma delas seja transferido para a outra.

A troca de material entre estrelas, meio interestelar e galaxias é incessante; isso é, de

se formem no material em expulsdo ao fornecer um fluxo intenso de néutrons a serem capturados por
outros elementos pré-formados.
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fato, a evolucao quimica da Galaxia.

Os principais elementos que formam os organismos vivos sao os mais abundantes do
Universo e foram todos produzidos em eventos violentos. Com excecao do hidrogénio,
foram todos produzidos pelas estrelas. Um processo de vida e morte destes astros permite

que estejamos todos aqui.

1.5 As nuvens moleculares

Acredita-se que toda estrela e seus planetas hospedeiros nasgam a partir do colapso
gravitacional de uma nuvem molecular. Essas nuvens sao regioes do espago dominadas
por gases, predominantemente o Hy, e pequenos graos formados de silicatos. O meio in-
terestelar contém incontaveis nuvens moleculares. Existem, basicamente, dois tipos delas:
as nuvens difusas e as densas. As nuvens difusas caracterizam-se pelas altas temperat-
uras e baixas densidades. Sao nuvens constantemente irradiadas por fontes proximas.
Nessa regiao nao é possivel o surgimento de moléculas complexas, uma vez que elas sao
facilmente dissociadas pela radiacao. Ja as nuvens densas caracterizam-se pela baixa
temperatura e alta densidade, tornando-se opacas a radiacao. Em regioes mais internas
dessas nuvens, moléculas complexas conseguem se formar, pois a radiacao das estrelas
nao consegue penetrar em regioes muito profundas. Elas sao barradas pela alta densidade
de hidrogénio e pelos graos porventura existentes nas bordas. Apenas os raios cosmicos
conseguem penetrar mais fundo nas nuvens, sendo eles os iniciadores das reacoes quimicas
que ali ocorrem. No interior dessas nuvens, escudadas contra qualquer ameaca externa,
moléculas se formam com facilidade. Essas nuvens também sao bercarios estelares. Po-
dem dar origem a centenas de estrelas e, possivelmente, sistemas planetarios. Quando
em formacao, esses planetas podem receber material interplanetario que ja tenha sido
formado na nuvem de origem. Esse material entregue ao planeta pode influenciar sua
evolucao fisico-quimica, podendo promover o surgimento da Vida num planeta que esteja
na zona de habitabilidade estelar, como a Terra. Falaremos mais a respeito das nuvens

moleculares no préoximo capitulo.

1.6 Planetas extrassolares

Por muito tempo especulou-se sobre a existéncia de planetas em 6rbita ao redor doutras
estrelas. Giordano Bruno ja acreditava na existéncia de outros sistemas planetarios e na
possibilidade de existir vida inteligente nestes outros mundos. A descoberta de um planeta
extrassolar traria novos rumos ao estudo da Vida e foi exatamente o que aconteceu em
meados da década de 90. O ano era 1995 quando uma equipe de pesquisadores confirmou

e anunciou a descoberta do primeiro planeta extrassolar (Mayor & Queloz 1995). A
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partir deste momento, a descoberta de outros sistemas planetarios nao parou mais. Até
o momento, mais de 300 planetas ja foram descobertos'®.

Uma verdadeira corrida vem sendo realizada por equipes de pesquisadores de diversos
paises na busca por planetas que orbitam outras estrelas. Por ora, apenas planetas gi-
gantes tém sido descobertos. Sao planetas maiores que Jupiter — os chamados Jupiteres
quentes — situados em regioes muito proximas da estrela hospedeira. No entanto, a de-
scoberta de planetas gigantes é um efeito observacional, o que significa que conforme a
tecnologia vai avancando, planetas do tipo terrestre poderao ser detectados (Hinz 2009).
Este é o objetivo dos cientistas que trabalham com o satélite Corot, que ja esta em oOrbita
a procura de planetas semelhantes a Terra, além de realizar pesquisas em asterossismolo-
gia (Michel et al. 2008). Mas a descoberta dos planetas tipo Jupiter, além de trazer novos
rumos ao estudo da Vida no Universo, obrigaram os astronomos a rever suas teorias a
respeito da formagao planetaria (Burrows 2005). Nao se esperava encontrar planetas tao
grandes orbitando regioes tao proximas as estrelas. Além disso, foi descoberta uma re-
lagao entre a metalicidade das estrelas hospedeiras e a presenca dos planetas (Gonzalez
(1997); Lineweaver & Grether (2006); Haywood (2009)). Descobriu-se que as estrelas que
possuem planetas orbitando ao seu redor sao quimicamente mais ricas. Mas isso é valido
para os planetas do tipo Jupiter. Ainda nao podemos dizer que essa correlacao exista
também entre as estrelas que possuem planetas menores, uma vez que nao hé estatisticas
a respeito pelo fato de nao conhecermos, ainda, planetas rochosos do tipo terrestre. No
entanto, os chamados “super Terras’!” tém sido descobertos em torno de uma estrela do
tipo M, chamada Gliese 581, e a habitabilidade desses planetas vem sendo investigada
(von Bloh et al. 2007, Zollinger & Armstrong 2009). Novas geracoes de telescopios es-
tao sendo desenvolvidos com o intuito de descobrir planetas do tipo terrestre e, talvez,

detectar tragos de vida nestes planetas (Cockell et al. 2009).

1.7 Consideracoes

Neste capitulo, passamos por assuntos aparentemente tao distintos como a origem da
Vida na Terra e as nuvens moleculares. No entanto, fatores terrestres e extraterrestres
atuaram de tal forma que a Vida pudesse surgir na Terra. Se antes se acreditava que a
Vida surgisse a partir de material inanimado, hoje se acredita que o material que deu
origem ao processo quimico que culminaria no surgimento da Vida pode ter tido origem
extraterrestre. As moléculas precursoras da Vida sao formadas no meio interestelar e
sao facilmente entregues a um planeta em formacao, o que pode influenciar no desen-

volvimento posterior deste planeta, como também pode determinar, juntamente com suas

16Uma lista atualizada dos exoplanetas descobertos pode ser encontrada em http://exoplanet.eu/
catalog.php .
!"Planetas com massa maior que a da Terra e menor que a dos planetas gasosos, como Urano e Netuno.
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caracteriscas fisicas, se a Vida teria potencial de ali se desenvolver. Fica justificada, entao,
a necessidade de se estudar as biomoléculas no meio interestelar. Elas podem ser a chave
para o entendimento de como a Vida se originou ou, ao menos, um conhecimento a mais

no vasto e complexo tema que ¢é a origem da Vida.
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Capitulo 2
Astroquimica

Em lugares longinquos do espaco, onde a temperatura e a densidade sao extremamente
baixas, moléculas sao lenta, porém incessantemente, formadas. Estes ambientes indspitos

sdo as nuvens moleculares (Fig. 2.1).

Figura 2.1: A “Nuvem Negra”, conhecida como Barnard 68. Essa pequena nuvem ¢é
suficientemente densa para extinguir quase toda a luz das estrelas localizadas atras dela.
Imagem retirada da internet http://antwrp.gsfc.nasa.gov/apod/ap990511.html.

No interior dessas nuvens, numa mistura de gis e poeira, moléculas pequenas e outras
mais complexas sao formadas uma a uma, num processo que pode levar milhoes de anos.
As reacgoes quimicas entre moléculas dispersas na nuvem sao chamadas de rea¢oes na fase

gasosa. Ocasionalmente, as moléculas do gés podem se chocar com os graos, onde elas



podem ser transformadas em moléculas ainda mais complexas até serem liberadas nova-
mente ao gas. Quando moléculas agregadas aos graos interestelares reagem, dizemos que
essas reacoes aconteceram na fase solida. Eventualmente, num dado momento, a nuvem
comecard a colapsar-se. A temperatura da nuvem colapsante aumentard, a composi¢ao
quimica local mudara e, finalmente, nascerao estrelas. Ao colapsar-se, a nuvem podera
dar origem nao s6 a estrelas, mas também a sistemas planetarios em torno destas. As
moléculas produzidas nas nuvens podem ser incorporadas a pequenos corpos, como 0s
cometas e, entao, ser entregues a planetas rochosos que se encontrem nas zonas de habit-
abilidade estelar. Uma vez depositadas nesses planetas, as moléculas formadas na nuvem
podem influenciar diretamente a evolucao bioquimica que porventura ocorrera neles.

Este processo ocorre a todo tempo. Mas as condi¢oes em que ocorrem sao tao extremas
que sua observacao nao é uma tarefa trivial. Apesar dessas dificuldades, avancos tecnologi-
cos tém possibilitado um entendimento detalhado do complexo processo de evolucao das
nuvens moleculares.

Ao findar a vida de uma estrela, o material que foi produzido no interior estelar
¢ lancado ao meio interestelar, enriquecendo-o. Cerca de 99% da massa de uma nuvem
molecular é composta por &tomos na fase gasosa, e o restante esta sob a forma de particulas
de poeira. O hidrogénio é, de longe, o elemento mais abundante, seguido de hélio, oxigénio,
carbono e nitrogénio.

As nuvens nao sao uniformes; possuem regides mais frias e escuras, pelo fato de as
particulas de poeira absorverem a radiacao das estrelas. A tnica radiacao que consegue
penetrar eficientemente as nuvens sao os raios cosmicos'. Mesmo assim, essas sdo as
regioes cuja quimica é mais rica. Ao absorver a radiacao, as particulas de poeira protegem
as moléculas ali existentes da destruicao imediata, permitindo que elas tenham tempo de
reagir e formar outras moléculas mais complexas. Além disso, as particulas de poeira
funcionam como catalizadoras de moléculas complexas, oferecendo um local apropriado
para a sua formacao, algo que seria muito dificil, ou até impossivel, de ocorrer na fase
gasosa.

A evolugao quimica de uma nuvem molecular leva um longo tempo. As densidades la
sao tao baixas — um vAicuo muito superior ao que é possivel obter em laboratério — que
a probabilidade de uma colisao entre os 4tomos ¢ extremamente pequena. Mesmo assim,
as nuvens dispoem de tempo suficiente para que as reagoes ocorram, até que moléculas
complexas possam ser formadas. No entanto, o equilibrio quimico pode nao ser atingido
antes do tempo de colapso da nuvem.

Evidéncias espectroscopicas confirmam a presenca de uma variedade enorme de molécu-
las, tanto na fase gasosa, como nos mantos que cobrem as superficies dos graos de poeira.

Algo em torno de 170 espécies moleculares ja foram identificadas na fase gasosa, algu-

IParticulas altamente energéticas provenientes de todas as direcoes do espaco; também interagem com
a alta atmosfera. Sdo os pirncipais causadores das mutagdes génicas.
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mas contendo até treze dtomos. Cerca de metade dessas moléculas sao organicas, das
quais muitas também sao encontradas na Terra, tais como nitrilas, aldeidos, cetonas, al-
coois, éteres, aminos e amidos, bem como hidrocarbonetos de longas cadeias de carbono.
Além disso, estudos no infravermelho sugerem a presenca de hidrocarbonetos aromaticos
policiclicos contendo 100 ou mais &tomos de carbono. De todas as moléculas ja detectadas,
apenas cerca de quarenta nao possuem carbono presente em sua estrutura.

E mais facil fazer espectroscopia de moléculas na fase gasosa do que na fase solida.
Informacoes sobre a fase gasosa sao fornecidas, principalmente, pela espectroscopia rota-
cional. Assim como um atomo, uma molécula possui diferentes estados eletronicos. No
entanto, seus espectros sao mais complexos, uma vez que uma molécula pode ter difer-
entes tipos de excitacao. Falaremos mais sobre isso adiante. De qualquer forma, a radi-
acao emitida por uma molécula, ao mudar seu estado rotacional, encontra-se na regiao
das microondas, que é mais facil de observar da superficie terrestre, uma vez que essa
radiagao nao é absorvida pelo vapor d’agua presente na atmosfera. O estudo dos graos,
ao contrario, deve ser feito a partir de telescopios situados fora da atmosfera. A Fig. 2.2
ilustra bem esse fato, mostrando esquematicamente as radiacoes que conseguem penetrar
a atmosfera terrestre, chegando a superficie, e as que sao retidas pela atmosfera, devido

a absorcao de algumas determinadas moléculas.

50 ki

Figura 2.2: A radiacao proveniente do espago pode ser parcial ou totalmente abosorvida
pela atmosfera terrestre, dependendo de quao energética ela é. Imagem retirada da inter-
net: http://jjsteixeira.blogspot.com/2008 /01 /atmosfera-como-filtro-da-radiao-solar.html.

A quimica da fase gasosa é dominada por reacoes do tipo fon-molécula. A radiagao

cosmica produz fons com energia para iniciar essas reacoes. Como o Hy e o He sao as
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espécies mais abundantes, os principais fons formados inicialmente sao Hi, H* e He™.
Como essas reacoes requerem potuca, ou nenhuma energia de ativacao, podem ocorrer
mesmo a temperaturas muito baixas, da ordem de 10 K.

Embora a quimica da fase gasosa seja muito importante, as reagoes que acontecem
sobre as superficies dos graos também o sao. A molécula mais abundante do universo,
H,, nao seria tao abundante se fosse formada apenas na fase gasosa. Dois atomos de
hidrogénio em colisao carregam tanta energia que é necesséiria a presenca de um terceiro
corpo para absorver essa energia, possibilitando que a molécula se forme. Desta forma, a
combinacao de hidrogénio formando Hy deve ser favorecida na superficie dos graos.

Vejamos, com mais detalhes, a quimica do meio interestelar.

2.1 Transicoes moleculares

A identificacao de moléculas no espaco é uma tarefa bastante complexa. A interacao
entre os estudos de laboratorio e as observacoes astronomicas é crucial para a correta
identificacao das moléculas astronomicas. Espectroscopia de alta-resolucao é a principal
ferramenta da astronomia molecular. Existem diferentes tipos de técnicas espectroscopi-
cas, algumas melhores que outras. A mais importante é a espectroscopia de microondas
— referente a0 movimento rotacional das moléculas, e infravermelha — referente aos
movimentos vibracionais. As dificuldades para a identificacao de uma molécula aumen-
tam conforme o nimero de Atomos que a constituem. Para as moléculas diatomicas, as
técnicas espetroscopicas funcionam bem, mas para moléculas com trés ou mais atomos a
identificacao se torna bastante complexa. Espectroscopia infravermelha é bastante usada
para a identificacao dos grupos funcionais das moléculas organicas, apesar de nao ser su-
ficiente para a identificacao das moléculas propriamente ditas, ja que muitas podem ser
formadas pelos mesmos grupos funcionais. Os grupos funcionais sao o conjunto de 4tomos
presentes em determinados tipos de moléculas como, por exemplo, o grupo amino —-NHs,
que caracteriza os aminoacidos, e o grupo —COOH, que caracteriza os acidos.

Uma outra técnica bastante usada é a espectroscopia ultravioleta. A alta energia dos
fotons associada a radiacao ultravioleta leva a um rearranjo dos elétrons nas molécu-
las. Algumas moléculas, quando estao em estados eletronicos excitados, tornam-se mais
reativas, aumentando a possibilidade de uma reagao ocorrer.

O movimento de rotagao de uma molécula esta associado a pequena separacao entre
os niveis quanticos de energia de todas as moléculas isoladas. Elas possuem estados rota-
cionais especificos, nao podendo realizar arbitrariamente esse tipo de movimento. A escala
de tempo de rotacao de uma molécula é, tipicamente, de nanosegundo. Os fétons emi-
tidos numa transicao rotacional possuem grandes comprimentos de onda e, obviamente,
frequéncias muito baixas, da ordem de GHz, que correspondem aos comprimentos de onda

na faixa das microondas e milimétricas.
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Podemos associar um nimero N, chamado nimero qudntico rotacional aos niveis de
energia rotacional de uma molécula diatémica. O nimero quantico rotacional N pode ad-
mitir apenas valores inteiros > 0. Para as moléculas poliatomicas temos que os momentos
angulares de cada par de atomos se somam resultando num momento angular total J.
No caso de uma molécula diatdomica, temos que J = N. Os niveis de energia de uma

molécula diatomica, £}, sao dados por

_h 2 2
E; = 87T2[J(J+1)—DJ (J+1)7, (2.1)
onde definimos
h
5] = B, (2.2)

tal que J é o nimero quantico rotacional, que pode admitir os mesmos valores estabeleci-
dos para N, B é a chamada constante rotacional, D é a constante de distor¢ao centrifuga,

h é a constante de Planck e I é o momento de inércia, tal que
1= pir®), (2.3)

onde r ¢ a separacao entre os atomos, e 1 é a massa reduzida do sistema.

O movimento de rotacao das moléculas pode ser tratado, numa primeira aproximacao,
como um corpo rigido em rotagao, ou seja, um rotor rigido, onde se adota que a constante
de distorcao centrifuga, D, é igual a zero. Essa aproximacao funciona bem quando os
nimeros quanticos J envolvidos na transicao sao baixos, como normalmente acontece para
as moléculas no meio interestelar. Os termos de ordem mais alta devem ser adicionados
conforme a molécula comeca a rotacionar mais rapidamente. Levando em consideracao a
equacao 2.1, a separacao entre os niveis de energia J =0 — J =1, J=1— J = 2, etc,

¢ dada por

v=2B(J+1), (2.4)

tal que a separacao entre os niveis de energia seja 2B. Calculos da constante rotacional
mostram que B é da ordem de 30 GHz para moléculas pequenas, o que corresponde a
regiao de microondas média. Ao absorver um f6ton com comprimento de onda na regiao
das microondas, a energia do fé6ton também é absorvida, ou seja, o momento angular do
foton é absorvido pela molécula, que agora comeca a rotacionar mais rapidamente. Neste

processo, o foton é aniquilado. A Lei da Conservacao do momento angular faz com que
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surja uma regra de selecao, tal que J pode mudar apenas de 4+ 1 unidade de momento

angular — momento angular do féton absorvido — de forma que

AJ = =+1. (2.5)

A separacao entre as transi¢oes no espectro de microondas é dada pela equacao 2.4.
Assim, se o espaco entre os niveis de energia for conhecido, pode-se determinar a constante
rotacional e o momento de inércia, além da distancia média entre os niicleos de dois &tomos
ligados de uma molécula.

Uma outra forma de uma molécula alterar o seu estado de energia é através de movi-
mentos de vibracao. O espectro vibracional de uma molécula é determinado pelo espaca-
mento entre os seus niveis de energia vibracional. Resolvendo a equacao de Schrédinger
para uma mola simples como modelo de uma ligacao quimica numa molécula diatomica,

chegamos a seguinte expressao para os niveis de energia vibracional:
1 1\2
E(v) = hv, (1/ + 5) — Vel (1/ + 5) . (2.6)

O primeiro termo da equagcao corresponde a aproximacao de um oscilador harmonico,
tal que v, o nimero quantico vibracional, admite valores inteiros maiores que, ou igual
a, zero, e v, é a frequéncia fundamental. O segundo termo da equacao permite a quebra
da ligagao quimica e descreve os movimentos nao harmonicos da mola quando esticada,
sendo x. a constante do movimento nao harmonico. Se ela for esticada demais, pode
quebrar-se. O mesmo vale para uma ligacao quimica. Nao ha uma grande diferenca entre
os movimentos de rotagao e vibragao de uma molécula, a nao ser o ponto de energia zero.
O namero quantico vibracional pode ser zero; no entanto, a energia correspondente a este
estado é nao nula, tendo o valor %hz/e, tal que para todas as temperaturas, mesmo no
zero absoluto, a ligacao quimica estard sempre vibrando. A frequéncia fundamental de

vibracao, v,., na aproximacao de um oscilador harmoénico simples, é dada por:

1 |k
= —,/— 2.
o\ (2.7)

Ve
onde k é a constante da forca para a ligacao quimica em questao, e u é a massa reduzida
da molécula. As transi¢oes entre os niveis de energia vibracional estao no infravermelho
e a radiacao correspondente atravessa a atmosfera terrestre sem grandes dificuldades.
Em geral, se uma molécula possui um espectro vibracional é por que h4 uma mudanca
no momento de dipolo ocasionada pela vibracao, mas nao h4 uma regra clara para a
mudanc¢a do nimero quantico vibracional devido aos termos nao harmonicos. A regra

de selecao torna-se, entao, tendenciosa, com transicoes a envolver Av = +1,42,43...
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observadas rotineiramente, apesar de a intensidade da transicao decrescer com o aumento
da mudanc¢a do nimero quantico.

A molécula pode realizar varios movimentos ao mesmo tempo. Ela pode rotacionar e
vibrar simultaneamente. Cada nivel vibracional tem associados niveis rotacionais, cada
qual podendo estar ou nao povoado. O espectro produzido por uma molécula por tran-
sicoes rotacionais e vibracionais é chamado de espectro ro-vibracional. Em laboratoério
pode-se obter espectros ro-vibracionais bem definidos, mostrando as transicoes entre o
nivel ro-vibracional mais baixo e o nivel vibracional mais alto. Este espectro pode ser
comparado com o espectro obtido de uma pequena molécula astronémica. Mas difi-
culdades surgem quando se trata de moléculas poliatomicas. Conforme o tamanho da
molécula aumenta, seu momento de inércia também aumenta, permitindo mais niveis de
energia dentro de cada banda vibracional. As bandas vibracionais sao dadas pelo nimero
3N —6 — N é o niimero de 4tomos de uma molécula — e este ntimero pode ser bastante
grande mesmo para moléculas de tamanhos razoaveis. Por exemplo, para a molécula de
agua, temos que N = 3, tal que temos, entao, trés modos vibracionais. Neste caso, o perfil
das bandas vibracionais ainda pode ser resolvido. O mesmo nao acontece com diversas
outras moléculas, que apresentam varios modos vibracionais.

No caso da glicina, o aminoacido mais simples, a situacao complica-se bastante. Este
aminoacido possui 10 atomos, logo, 24 modos vibracionais. A anéalise do espectro vibra-
cional se reduz a identificacao dos grupos funcionais associados as ligacoes quimicas com
vibragoes particulares em frequéncias caracteristicas. Assim, no caso da glicina, o espectro
vibracional associado aos grupos -NHy e -COOH pode ser visto e estes grupos podem ser
identificados. No entanto, a propria molécula da glicina nao pode ser inequivocadamente
identificada por este método, pois diversas sao as moléculas que possuem esses grupos
funcionais. Todos 0os modos vibracionais dos grupos funcionais ocorrem no infravermelho.

Espectroscopia no visivel envolve transicoes entre niveis de energia eletronicos das
moléculas associados a diferentes configuracoes eletronicas e diferentes estruturas das
ligagoes quimicas. Cada nivel eletronico possui uma diversidade de niveis de energia
vibracional, que por sua vez possui uma variedade de niveis de energia rotacional. O
espacamento entre os niveis rotacionais é agora uma medida da diferenca das constantes
rotacionais para os estados de mais alta e mais baixa energia, o que pode ter um valor
muito pequeno. A separacao entre os estados eletronicos de uma molécula esta na faixa
do visivel, tipicamente com um comprimento de onda da ordem de 500 nm, na regiao da
cor verde. Convertendo a frequéncia de transicao do visivel para comprimento de onda,

1

encontramos 20000 cm™". Esta transicao é perceptivel ao olho humano, que consegue

captar radiacao com comprimentos de onda de 300 a 800 nm.
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2.2 O meilo interestelar

A maior parte da radiacao na regiao do visivel que recebemos da Galaxia provém das
estrelas. No entanto, a existéncia de regides frias pode ser inferida através das linhas de
absorcao e espalhamento que observamos nos espectros gerados pela radiacao no visivel,
bem como linhas de emissao em grandes comprimentos de onda. Observacoes em radio
e infravermelho tém ajudado a revelar a existéncia de vastas nuvens interestelares, for-
madas por gases e material particulado. A maior parte da matéria interestelar encontra-se
no estado gasoso (cerca de 99%), enquanto que o restante é formado por particulas de
poeira. Nas regioes mais densas do meio interestelar, cerca de 170 espécies moleculares
ja foram descobertas na fase gasosa. O estudo dessas moléculas e seus espectros permite
um amplo conhecimento das condicoes fisico-quimicas das densas nuvens interestelares.
Por exemplo, sabemos que a temperatura nelas se encontra na faixa de 10 a 70 K e a
densidade total do gas esta entre 10* a 10® ecm™3. Sdo regides muito extensas, podendo
chegar a 100 pc de diametro, com uma massa total de 10° massas solares. Todo o material
que compoe as nuvens est4 num constante processo de colapso, dando origem as estrelas.
O material circum-estelar é mais denso e mais quente do que o material pré-colapso e
pode ser estudado separadamente. A fase solida das nuvens densas consiste de pequenas
particulas de poeira (0.1 um) e sao formadas por niicleos de silicados encobertos por um

manto de gelos condensados do géas.

2.2.1 Moléculas no meio interestelar e circum-estelar

As primeiras moléculas detectadas no espago foram CH, CN e CH* (Swings & Rosen-
feld (1937); McKellar (1940); Douglas & Herzberg (1941)), e desde entdo cerca de 170
moléculas e fons moleculares foram detectados?. Os elementos encontrados nessas molécu-
las sao H, C, N, O, S, Si, P, F, Cl, Al, Na e Mg, sendo H, C, N e O — conhecidos como
“CHON” — os mais abundantes. H& muitos radicais como, por exemplo, a hidroxila,
detectada em 1963 (Weinreb et al. 1963) por observagoes em radio (espectro rotacional) e
isbmeros entre as espécies neutras, como o isocianeto de hidrogénio, HNC, descoberto em
1973 (Snyder & Buhl 1973), além das moléculas idnicas como, por exemplo, a molécula
HCS* (Thaddeus et al. 1981), detectada na década de 1980.

Ha um alto grau de insaturacao® entre os compostos que contém carbono, mas poucas
cadeias ramificadas e alguns compostos ciclicos. As espécies sao pouco oxidadas e algumas
possuem mais de um atomo mais pesado que o hidrogénio que nao seja o carbono. Tendo
em vista tanta variedade de espécies nas nuvens moleculares, poderiamos cogitar se essas

moléculas nao seriam a base para a construcao das biomoléculas. A Vida teria sido

2Uma lista atualizada das moléculas interestelares descobertas pode ser encontrada no site http:
//www.astrochymist.org/.
3Ligacoes duplas ou triplas entre os &tomos de carbono.
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semeada por moléculas produzidas nas regioes frias e escuras das nuvens moleculares?

Pensando na origem da Vida, concentremo-nos nas moléculas organicas que talvez pos-
sam atuar como precursoras de outras moléculas importantes para a Vida e verifiquemos
quais moléculas estao presentes nas nuvens moleculares e como elas sao formadas.

O tnico alcano detectado diretamente no meio interestelar, até o momento, é o metano
(Lacy et al. 1991), mas isso se deve as dificuldades técnicas para a identificacao dessas
moléculas. Todos os alcanos sao moléculas nao polares e, portanto, nao possuem um
espectro puro de rotacao. Entretanto, ha uma vibracao permitida para o metano que
emite no infravermelho e, com o pequeno momento de inércia, o seu espectro vibracional-
rotacional pode ser observado, e a molécula pode ser identificada com confianca.

Dos alcenos, apenas o etileno, cuja formula é CoHy, foi detectado (Betz 1981), e dos
arométicos, apenas o benzeno foi detectado inequivocadamente (Cernicharo et al. 2001).
O cianeto de hidrogénio, HCN, é de interesse especial para a questao da origem da Vida. A
polimerizacao* do HCN pode dar origem a moléculas que propagam informacao, condicao
necesséria para a auto-replicacao. A questao de se as nucleobases podem ser sintetizadas
no meio interestelar é fundamental quando consideramos a problema da origem da Vida.
E possivel que a quimica da fase gasosa no meio interestelar possa sintetizar adenina a
partir da polimerizacdo do HCN (Glaser et al. 2007). A sobrevivéncia dessas espécies na
atmosfera planetaria vai depender das caracteristicas do planeta: oxidacao de moléculas
organicas como o HCN seria rapida numa atmosfera como a da Terra atual, mas nao se
sabe exatamente como seria na atmosfera da Terra primitiva, que hoje se acredita nao
ter sido tao redutora, como se acreditava a época dos experimentos de Miller, ou num
ambiente baseado em alcanos, como Tita.

A oxidacao dos alcanos introduz polaridade na molécula, produzindo alcoois, aldeidos
e cetonas. Essas moléculas sao essenciais para a formacao da maioria das biomoléculas,
tais como aguicares e acidos. Entretanto, a presenca de acidos carboxilicos e aminoacidos
no meio interestelar é algo ainda controverso devido as incertezas nas observacoes dessas
espécies e dificuldades de interpretacao dos complexos espectros moleculares. No entanto,
pesquisadores tém conseguido bons resultados experimentais sobre a formacao de acidos
carboxilicos e aminoacidos na fase gasosa (Blagojevic et al. 2003). A complexidade do
espectro de microondas da glicina, apesar de bem conhecida, dificulta a sua deteccao no
meio interestelar. No entanto, alguns relatos de sua deteccao, ainda que inconclusivos,
tém sido feitos (Ohishi 2008), e diversas pesquisas tém sido direcionadas para a busca de
moléculas pré-bioticas no meio interestelar (Cunningham 2007; Jones 2007; Rmijan 2004;
Wirstrom 2007).

A composicao quimica das nuvens moleculares varia conforme elas vao evoluindo no

tempo, de nuvens escuras, como a TMC-1, a nuvens moleculares gigantes, como a nuvem

4Rea oes quimicas que dao origem as macromoléculas, como os cianopolienos ue sao complexas
) )
moléculas formadas por monomeros de HCN
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de Orion. A nuvem de Orion contém vérias espécies saturadas como o etanol (Zuckerman
et al. 1975), CH3CH,OH, e o seu anéalogo contendo CN, CH3CH,CN (Johnson et al. 1977),
o acido acético (Mehringer et al. 1997), e a metilamina, CH3NH, (Kaifu et al. 1974).
Mas é improvavel que todas as moléculas organicas possam ser formadas apenas na
fase gasosa. Muitas devem ser formadas sobre as superficies dos graos, provavelmente
nos mantos de gelo, apesar de que as moléculas mais exoticas devam requerir fotoquimica
ou fotoprocessamento para serem sintetizadas. Assim, moléculas complexas devem pas-
sar pelas duas fases durante a sua formagcao. Isso justifica a necessidade de um melhor
entendimento da quimica do meio interestelar, como reacoes na fase gasosa podem resul-
tar na sintese organica e quais moléculas sobreviverao e quais hao reagir ante distintas
condicoes fisico-quimicas iniciais para as nuvens. O desenvolvimento da quimica do meio

interestelar e o seu entendimento segue os seguintes passos:

Deteccao das moléculas na nuvem,;
Determinacao da abundancia molecular na nuvem,;
Estimativa das condigoes fisicas da nuvem;

Extincao 6ptica e avaliacao do papel das particulas de poeira;

T = W N =

Desenvolvimento de uma rede de reacoes quimicas de todos os possiveis
caminhos relevantes que possibilitam a sintese de uma molécula;
6 Resolucao das equacoes da cinética quimica e comparacao dos resultados

com a abundéancia molecular observada;

Conhecendo as caracteristicas fisicas das nuvens e tendo identificado as moléculas que
se encontrem em seu interior, bem como o papel dos graos de poeira, podemos desenvolver
um modelo de cinética quimica e simular a evolucao da abundancia dessas moléculas com
o tempo e, depois, comparar os resultados simulados com os observados. Esses passos
dao-nos uma direcao para que possamos estudar a quimica do meio interestelar, mas
também servem para o entendimento da quimica dos cometas, das atmosferas planetarias

e da quimica pré-bidtica.

2.2.2 A mbientes do meio interestelar

Existem quatro tipos de ambientes (também chamadas “fases”) do meio interestelar

cujas condicoes locais sao bem conhecidas:

1 Nuvens difusas;

2 Nuvens moleculares gigantes;
3 Meio circum-estelar;
4

Regioes fotoionizadas;

Vamos ver algumas caracteristicas desses ambientes.
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Nuvens difusas: nao possuem morfologia definida e sao semitransparentes a radiagao
no espectro visivel. Suas temperaturas sao muito altas devido a exposicao a radiagao
estelar, estando, prioritariamente, na forma atomica. Podem conter algumas moléculas

mais simples nas regioes mais internas.

Nuvens moleculares gigantes: possuem um tempo de vida® da ordem de 105-108
anos antes que colapsem e sdo o local de nascimento das estrelas. A Nebulosa de Orion
(Fig. 2.3), como exemplo, esté localizada a cerca de 500 pc de distancia da Terra e possui
um diametro de cerca de 15.3 pc. A temperatura no interior da nuvem é da ordem de 10 K
e a densidade atomica de 10%-10® cm™3. A composicido quimica é bastante diversificada,
possuindo desde pequenas moléculas diatdomicas, até grandes moléculas poliatomicas e

particulas de poeira encobertas por um manto de gelo.

Figura 2.3: Imagem em cores falsas da Nebulosa de Orion. Imagem retirada da internet:
http://hubblesite.org/gallery /album /entire/pr2006001i/.

Meio circum-estelar: é a regiao ao redor das estrelas. Suas caracteristicas depen-
derao do tipo da estrela e do modo como ela vai evoluir. Protoestrelas e estrelas muito

jovens possuem um alto fluxo de f6tons no ultravioleta e qualquer molécula presente nessa

% Alguns autores sugerem um tempo maximo de vida para uma nuvem molecular da ordem de 107 (Blitz
& Shu 1980) ou até 10° anos (Xiang et al. 1984). Entretanto, estudos mais recentes de astroquimica usam
tempos entre 106 (Wakelan et al. 2005) e 10® anos (Quan & Herbst 2007), mostrando que este ainda é
um assunto em discussao e que a expectativa de vida considerada nos célculos é um tanto arbitraria.
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regiao, também chamada de HII, serd fotodissociada ou fotoionizada. A quimica na su-
perficie dos graos pode ser bastante rica, pois as estrelas podem ejetar graos durante o
seu colapso e, uma vez que a molécula consiga se abrigar na superficie dos graos, ela pode

sobreviver ao fluxo de fétons da estrela.

Regioes fotoionizadas: siao regides ao redor de estrelas onde o intenso campo de
radiacao destroi todas as moléculas, deixando apenas atomos, dos quais alguns sao ion-

izados.

Essas caracteristicas devem ser bem determinadas antes que se possa entender o bal-
anco de energia e a quimica presentes nessas regioes. Fluxos de fétons muito intensos
quebram todas as ligacoes quimicas, impossibilitam a formacao de moléculas e ionizam
os 4tomos. Mas, conforme a densidade aumenta, os f6tons muito energéticos sao absorvi-
dos e as moléculas comecam a se formar. Na fase gasosa, as reacoes quimicas sao, em
geral, muito lentas devido as baixas temperaturas. As moléculas que se condensam sobre
a superficie das particulas de poeira continuam a ser fotoprocessadas pela luz das estre-
las e também continuam a ser bombardeadas pelos raios cosmicos, mas dificilmente sao

destruidas.

2.3 Reacoes quimicas no meio interestelar

Existem muitas possibilidades de ocorréncia de reagoes quimicas entre moléculas no
meio interestelar. A simples colisao entre dois atomos pode resultar numa nova ligacao
quimica. O inverso também pode ocorrer, ou seja, uma molécula pode dissociar-se se
absorver energia suficiente para que suas ligacoes quimicas sejam quebradas. Normal-
mente, a formacao de uma molécula libera energia, ou seja, é exotérmica, e quando uma
molécula é dissociada, ha perda de energia. A seguir, veremos alguns exemplos de reacoes
quimicas que ocorrem no meio interestelar na fase gasosa. Maiores detalhes e exemplos
de cada reacao sao apresentados no proximo capitulo. Nos exemplos a seguir, A, B e D
representam diferentes moléculas reagindo entre si, rc é o raio césmico e hv representa a

energia de um foton de frequéncia v.

Ionizacao pelos raios césmicos — os atomos e moléculas dispersos no espaco
estao sujeitas ao fluxo constante de raios cosmicos. Quando uma particula de alta energia
ioniza um atomo ou uma molécula, um elétron é ejetado fazendo, desse tipo de reacao,
uma importante fonte de moléculas ionicas e de elétrons os quais poderao ionizar outras

espécies:

A+rc— AT +e +rc (2.8)
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Associacgao radiativa — quando dois dtomos colidem, o excesso de energia gerada
pela colisao precisa ser liberado para que a molécula consiga formar-se. Uma maneira de
remover a energia de uma ligacao quimica é através da liberagao de radiagao, tendo como

resultado uma molécula radiativamente estavel:

A+B— AB+hv (2.9)

Fotodissociagao — este processo é o inverso da reacao exemplificada anteriormente,
onde uma molécula absorve um féton com energia suficiente para quebrar a ligacao

quimica, dissociando a molécula:

hv+AB — B+ A (2.10)

Reacoes neutro-neutro — esse tipo de reacao ocorre muito lentamente, nao tendo
muita importancia na quimica de uma nuvem molecular, sofrendo restricoes por causa da

energia de ativacao:

AB+D —BD+A (2.11)

Reacgoes ion-molécula — reacoes desse tipo dominam a quimica das nuvens molec-

ulares, sendo a principal maneira pela qual as moléculas se formam:

AB+ D" - BD" + A (2.12)

Fotoionizagcao — moléculas expostas a um intenso campo de radiacao podem ter
um ou mais elétrons removidos de seu orbital molecular. O processo de ionizacao pode

ser escrido da seguinte forma:

A+hy— A" +e (2.13)

Transferéncia de carga — reacgoes de transferéncia de carga possuem muitas vari-
acoes, mas todas requerem a presenca de ions e elétrons formados, tanto por fotoionizacao,

como por colisoes com raios cosmicos energéticos (eq. 2.8):

AB+D" — AB*+D (2.14)

43



Recombinacao radiativa — um elétron livre e um ion atomico recombinam-se

emitindo um f6ton:

AT +e — A+hy (2.15)

Recombinacao dissociativa — ocorre quando uma molécula neutra ou ionica, ao
recombinar-se com um elétron tem quebrada a ligacao entre partes da molécula, formando

duas espécies mais simples:

AB+e — B +A (2.16)

ABT +e” - B+ A (2.17)

2.4 Taxas das reacoes quimicas

A quimica do meio interestelar depende das condicoes fisicas e das moléculas presentes
na nuvem em questao, tal que todas as reacoes sao controladas pelas suas respectivas taxas
sob as condicoes fisicas locais. Vamos considerar uma reacao hipotética: suponhamos que

dois reagentes, A e B, reagem dando origem a dois produtos C e D:

A+B—C+D. (2.18)

Essa reacao ocorre a uma determinada taxa k, que aqui chamaremos de k;. A reacao
seguinte da-se entre os produtos da reacao anterior, que agora serao os reagentes, e pro-

duzirao dois outros produtos quaisquer, assim:

C 4+ D — produtos, (2.19)

tal que a taxa com que essa reacao ocorre é dada por k.

Podemos escrever uma equagao para a variacao da concentracao de uma molécula
qualquer com o tempo. Por exemplo, vamos escrever a equacao para a molécula C. Na
primeira reacao, a molécula C esta sendo formada, enquanto que na segunda ela est& sendo
destruida. Sua equacao tera, entao, dois termos: um positivo e outro negativo. Assim, a

equacao para a evolucao temporal da concentracao da molécula C fica da seguinte forma:
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d|C

M (A1) - k(D) (2.20)
O simbolo | | na equagdo acima refere-se a abundancia molecular. Percebemos que a
molécula C é criada na primeira reacao a uma taxa k; e destruida na reagao seguinte a
uma taxa ko, dai os sinais positivo e negativo na equacao. Uma equagao aniloga pode ser
escrita para as outras moléculas. Temos, assim, um sistema de equacoes diferenciais que
descreve a evolucao da abundéancia das moléculas no tempo para todas as moléculas en-
volvidas. Essas equacoes sao acopladas, ou seja, precisam ser resolvidas simultaneamente,
pois a evolucao da abundancia de uma molécula depende da evolucao da abundancia de
outras. Quando muitas moléculas participam das reacoes, teremos um sistema de equacoes
diferenciais tao grande quanto o ntimero de moléculas presentes, e uma equacao pode ter
tantos termos quanto o niumero de moléculas que participam diretamente da formagao ou

destruicao dessa determinada molécula.

2.4.1 A dependéncia com a temperatura da constante da reacao

Normalmente, a taxa com a qual uma reagcao ocorre aumenta com a temperatura.
Um exemplo disso é a hidrolise da sacarose, a qual ocorre 4.13 vezes mais rapidamente
a temperatura corporal (35°C) do que & temperatura ambiente (25°C). Se para uma
diferenca de temperatura nao muito grande a diferenca da taxa da reacao é consideravel,
podemos esperar, entao, que a uma temperatura de 10 K, nas nuvens moleculares, as
taxas serao extremamente baixas.

Medidas das taxas das reagoes em laboratorio mostram que as taxas seguem uma
lei empirica. Essa lei é dada pela equacao de Arrhenius e mostra a dependéncia com a

temperatura:

K(T) = A exp [_%] . (2.21)

onde A [s7!] é o fator pré-exponencial, que leva em conta a se¢ao de choque das moléculas,
T & a temperatura [K|, E, ¢ a energia de ativacio da reacao [J mol™!|, e R ¢ a constante
universal dos gases ideais [J mol 'K~

Como exemplo, vamos considerar a reacao

OH + Hy, — H,0 + H. (2.22)

Para esta reacdo, A possui um valor de 8.0 x 10!%~1, que é um valor aproximado para

a taxa de colisdo & temperatura ambiente, e F, =42 kJ mol~!, que possui a mesma ordem
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de magnitude da energia requerida para se quebrar uma ligacao quimica fraca. Algumas
consideracoes sobre a dinamica das colisoes dao-nos um maior entendimento sobre a forma
da equacao de Arrhenius, especialmente a dependéncia a temperatura. A colisao de dois
reagentes, dando origem a produtos, ¢ um tema que envolve teoria quantica, tal que nao
vamos entrar em detalhes disso aqui.

Nem todas as colisoes resultam em reacao quimica. Considerando moléculas polares,
se uma colisao ocorrer entre as partes nao reativas das moléculas, a reagdo nao vai ocorrer.
Apenas algumas colisoes sao favorecidas para a formacao de uma ligagao quimica numa
geometria tridimensional. Precisamos incluir um fator, P, que leve esse fato em consider-
acao na equacao da constante da reacao. Mas também é preciso haver energia suficiente
para quebrar uma ligacao e formar uma nova, respeitando o balango energético exigido
pela Termodinamica. A energia requerida é o termo exponencial que envolve a energia
de ativagao na Eq. 2.21. Combinando o ntimero de colisoes com o fator de correcao P
e a energia de ativacao, temos uma expressao para a constante da reacao com a correta
dependéncia com respeito & temperatura:

%
B(T) = Poas [ SL)" NpNyexp [—ﬂ} . (2.23)

T RT
onde N4 e Np sao as densidades numéricas das moléculas A e B, respectivamente, o 45 é
a secao de choque da colisao entre as moléculas, T é a temperatura e p é a massa reduzida
do sistema de moléculas. A unidade da constante da reacao é [cm®s™!]. A equagao 2.23

pode ser simplificada para
T \?
k(T) =« <—) exp [—%] : (2.24)

onde «, (8 e v sao parametros obtidos experimentalmente ou, algumas vezes, apenas
mediante cilculos teéricos.
Mas existem diferentes tipos de reacoes. Para as reacoes de ionizacao por raios cos-

micos, a constante é dada da seguinte forma:

ET)=als™, (2.25)

e, para reacoes fotoinduzidas:

E(T)=a exp [y 4] [s71], (2.26)

onde A, é a extincao da radiagao nos comprimentos de onda do visivel devido & absorcao
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da radiacao das estrelas por parte dos graos presentes na nuvem. As constantes das
reacoes que ocorrem nas superficies dos graos ainda nao sao bem conhecidas.
Em principio, é possivel agora construir uma rede completa de reagoes quimicas inter-

conectadas, e um modelo cinético de uma nuvem molecular pode ser desenvolvido.

2.4.2 Aproximacao do estado estacionario

Uma estratégia util para a resolucao de um modelo complexo de cinética quimica é a
chamada aproximacao do estado estaciondrio. O sistema de equacoes diferenciais para as
reacoes quimicas deve ser resolvido com respeito ao tempo para que se possa compreender
a variacao temporal das concentragoes das espécies quimicas. Essas equacoes podem
ser resolvidas numericamente, e a solucao depende apenas do poder computacional. No
entanto, pode ser 1til considerar um tempo no qual todas as reacoes ja se equilibraram e as
concentragoes de todas as espécies atingiram um valor constante. Esse equilibrio quimico
pode nunca acontecer antes do colapso da nuvem, mas serve para algumas anélises.

A aproximacao do estado estacionario permite que as concentracoes das espécies molec-
ulares sejam determinadas considerando que nada mais muda significantemente com o
tempo.

Voltemos a reacao hipotética mostrada antes. Quando a aproximacao do estado esta-

cionério é considerada, a equacgao 2.20 fica da seguinte forma:

A _ k1B - fcliD] = 0 (2.27)

e a concentracao da molécula C pode ser dada por:

kr[A][B]
Cl=—+—. 2.28
=" (2.25)
A concentracao do estado estacionério pode ser comparada com as concentragoes ob-
servadas. Fazendo-se essa aproximacao, transformamos o sistema de equacoes diferenciais
acopladas num sistema de equagoes algébricas, facilitando sua resolu¢ao. No entanto, estu-

dos mostram que as nuvens moleculares colapsam antes de atingir esse equilibrio quimico.

2.4.3 Energia de ativacao

A energia de ativacao é uma medida da quantidade de energia que uma reacao precisa
adquirir do ambiente para que ela possa comecar. E uma barreira energética.

A barreira de energia é uma medida de quantas ligagoes quimicas precisam ser que-
bradas ou formadas a partir da quantidade de energia disponivel para, saindo do estado

inicial dos reagentes, chegar ao estado final dos produtos. A energia de ativacao pode ser
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alterada com a introducao de um catalisador, que pode ser a superficie de um grao de
poeira, no contexto astroquimico. A energia interna de um gés a uma dada temperatura

¢ dada pela expressao:

(T) = gRT, (2.29)

onde R é a constante do gas [kJ mol™!| e T' é a temperatura [K]|. Ligagoes quimicas nio
sao quebradas facilmente por colisdes entre moléculas na fase gasosa e, geralmente, sao
quimicamente estaveis. LigacOes mais fracas, como as ligagoes de hidrogénio, precisam
de uma energia de 40 kJ mol~!, sendo mais vulneraveis. Quando consideramos reacoes
quimicas, uma ligacao precisa, antes, ser quebrada para que depois novas ligacoes possam
ser formadas, tal que a energia de ativacao pode ser mais alta. Abaixo de uma temperatura,
de 50 K, todas as reacoes entre espécies neutras cessam. Mas duas importantes classes de
reacoes conseguem sobreviver: as reacoes entre radicais e entre um fon e uma molécula
neutra. A importancia dessas reagoes torna-se aparente com a construcao dos modelos de

cinética quimica das nuvens moleculares.

2.5 A formacao da dgua na fase gasosa

Como vimos anteriormente, os raios cosmicos sao os responsaveis pela producao dos
primeiros fons no meio interestelar, dando inicio a todo o processo quimico que venha a
ocorrer no interior das nuvens moleculares. Como a molécula Hy é a mais abundante, o

processo de ionizacao dominante é

Hy +1c — HY +e +1c, (2.30)

o qual produz hidrogénio molecular ionizado bem como elétrons livres capazes de ionizar
outras moléculas. Essa reacao nao é rapida; ocorre a uma taxa ¢ = 10717 s7!, considerando
que o fluxo de raios cosmicos através da nuvem seja similar ao fluxo observado sobre a
Terra. No entanto, dada a enorme abundancia do hidrogénio molecular, essa reacao
produz varios ions a cada segundo, e estes promovem o enriquecimento da variedade
quimica da nuvem molecular.

Uma vez que HJ esteja formado, ele reage imediatamente com outra molécula de Hy

produzindo a mais simples molécula poliatomica®, HF, através da seguinte reacao:

Hy +Hy, — HJ + H. (2.31)

6Moléculas com mais de dois atomos.
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O ion H pode reagir com um grande niimero de espécies neutras. A sua reacio com
atomos de oxigénio dispara uma série de reacoes que eventualmente leva a producao da
agua. Vamos considerar essa sintese com mais detalhes como um exemplo de reac¢oes ion-
molécula produzindo complexas moléculas interestelares. A sequéncia seguinte de reacoes

fon-molécula produz o ion molecular H;O™:

Hi + 0 — OH' + H, (2.32)
OH' +H, — H,O" +H (2.33)
H,O" + Hy, — H;0" +H (2.34)

Os produtos dessas reacoes, OHT e H,OT, reagem rapidamente com o H,, mas o
mesmo nao ocorre com o H3OT que é, entdo, destruido por recombinacao dissociativa

com elétrons. Varias sao as possibilidades de resultados dessas reacoes:

H;0" + e~ — H,O +H (2.35)
H;0" + e~ — OH + 2H (2.36)
H30" + e~ — OH + H, (2.37)
H;0" +e” — O+ H+ Hy (2.38)

A sequéncia de reacoes mostrada é o caminho mais facil para a producao da agua
interestelar. Outros caminhos mais complexos também existem, tal que a producao de
agua depende de reagoes que envolvem muitas outras moléculas, tornando-se uma das

espécies mais abundantes encontradas nas nuvens moleculares.

2.6 A producao de moléculas complexas

A seguir, apresentamos algumas possiveis reacoes que levam a producao de moléculas
complexas. Como o meio interestelar é muito rico e o completo entendimento da quimica
que ocorre nesse ambiente é algo bastante complexo, preocupamo-nos em apresentar ape-

nas os processos mais simples e diretos para a formacao de algumas moléculas.
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A producao de moléculas complexas via reacoes fon-molécula tem sido discutida na
literatura (Leung et al. 1984). O primeiro passo para se obter moléculas mais complexas

¢ através da producao do ion CHT, que é sintetizado por reacoes do tipo

C+Hj — CH" + H, (2.39)

A reacao 2.39 é um exemplo de associacao radiativa. Para colisoes entre espécies molec-
ulares mais complexas do que moléculas diatomicas, reagoes do tipo associacao radiativa
sao mais eficientes, com o aumento da eficiéncia acompanhando o aumento da complexi-
dade dos produtos das reagoes (Herbst et al. 1988). Uma vez que CH™ esteja formado, a

producao do metano, CHy, da-se via a seguinte sequéncia de reagoes:

CH" +H, — CHj + H (2.40)
CHy +H, — CHf + H (2.41)
CH3 + Hy — CHY + hv (2.42)
CH + CO — CH, + HCO™ (2.43)
CHS + e — CHy + H, etc. (2.44)

O metano é uma molécula simples, porém, muito importante do ponto de vista as-
trobioldgico. Além de ser precursora de outras moléculas organicas mais complexas, sua
alta concentracao na atmosfera terrestre é devido a processos bioldgicos e a sua deteccao
na atmosfera de um exoplaneta poderia, em principio, ser um indicio de que la4 também
a Vida possa ter se desenvolvido.

Hidrocarbonetos mais complexos sao sintetizados via trés principais tipos de reacoes.
Uma delas é a chamada insercao de carbonos, que sao reacoes que envolvem Ct ou C e
hidrocarbonetos neutros ou i6nicos, produzindo moléculas i6bnicas mais complexas. Alguns

exemplos dessas reacoes sao dados a seguir:

C+CH} — CHf +H (2.46)
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As espécies iOnicas produzidas vao reagir predominantemente com o Hs, no caso dessa
reacao poder ocorrer; caso contréario, elas podem ser destruidas via recombinacao disso-
ciativa com elétrons. O acetileno, CoHs, pode ser formado dessa maneira, como mostra a

reagao seguinte:

CQH; +e — CQHQ + H. (247)

Com o acetileno agora a disposicao, hidrocarbonetos com trés carbonos podem comecar

a ser formados via reacao com o C*:

C+ + CQHQ — CgI‘IJr + H (248)

A complexidade das reacoes vai, dessa forma, aumentando gradativamente. A molécula
formada na reacao anterior, C3H™ pode reagir com o hidrogénio molecular como na reacao

seguinte:

CsH' +Hy — C3HS + hy, (2.49)

cujo produto, a molécula C3HT, é precursora de moléculas de estrutura de anel, como o
C3H, (Adams & Smith 1987).

Outro tipo de reacao é a chamada Condensacao, onde um hidrocarboneto ionizado
reage com uma, espécie neutra, tendo como produtos moléculas mais complexas. Como

exemplos, temos a seguinte reagao:

CQI’I;r + CQHQ — C41‘I§r + H, CZLI’I;r + H2 (250)

que, por sua vez, leva a formacao do radical C4H, descoberto na década de 1979 (Guelin
et al. 1978) através do espectro, na regiao de comprimento de onda milimétrica produzido
por transicoes rotacionais.

Finalmente, um terceiro caminho possivel para a formacao de hidrocarbonetos com-
plexos é quando um hidrocarboneto ionico reage associativamente com uma espécie neu-
tra, tendo como produto um hidrocarboneto mais complexo e liberando radiacao, como

exemplificado na reagao seguinte:
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A sintese de outros tipos de moléculas organicas estd ligada a a producao dos hidro-
carbonetos (Herbst & Leung 1990). Vamos considerar o caso dos cianopolienos, que sao
moléculas derivados do HCN e tém formula molecular HCy,, 1 N. Apesar de uma variedade
de possiveis reacoes ion-molécula terem sido propostas para a formacao dos cianopolienos
(Bohme et al. 1987), as mais eficientes envolvem reacoes entre os atomos de nitrogénio

com hidrocarbonetos i6nicos, como no exemplo a seguir,

N+ C3Hi — C3H,NT + H, (2.52)

que produz as espécies precursoras das moléculas organicas nitrogenadas. Outro mecan-
ismo para a producao de cianopolienos complexos, embora menos eficiente, envolve as-
sociacao radiativa entre hidrocarbonetos ionizados e cianoacetilenos mais simples, como

exemplifica a reacao

CQH;_ + HCgN - C5H3N+ + hl/, (253)

seguida de recombinacgao dissociativa. Um mapa detalhado dos varios caminhos possiveis
para a formacao do HCyN pode ser encontrado em Herbst & Leung (1989).

Vamos considerar, agora, a sintese de moléculas organicas que contém oxigénio, como
os alcoois. As reacoes do tipo associacao radiativa exercem um papel essencial na producgao
dessas moléculas na fase gasosa. O metanol, cuja formula estrutural & CH3OH, pode ser

produzido inicialmente via reacao do tipo associacio radiativa entre CH com H,O,

CHY + H,O — CH30H{ + hv, (2.54)

seguida por uma reagao de recombinacao dissociativa. O mesmo ocorre com o acetaldeido,
CH3CHO, onde H30™ reage através de associacao radiativa com o CyHs, como mostra a

reacao

H;0" 4+ C,Hy, — CH3;CHOH™ + hy, (2.55)

seguida por uma nova reagao de recombinacao dissociativa. O etanol, CoH;OH, é sinteti-

zado via

H30+ + CQH4 — CchHQOH;— + hl/, (256)

também seguida por dissociacao radiativa. E, por fim, o éter dimetil, CH30OCHj3 é pro-
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duzido pelas reacoes

CHjJ + CH30H — (CH3),OH" + hv (2.57)

CH,OH; + CH;0H — (CH;),OH* + H,0 (2.58)

seguidas de recombinacao dissociativa. Muitas outras reacoes foram sugeridas para a
formagao de outras moléculas organicas complexas, como o formiato de metila, HCOOCH;
e acetona, CH3COCHj3 (Combes et al. 1987).

Estes exemplos ilustram o rico processo quimico que ocorre no meio interestelar,
mostrando como diversos tipos de moléculas organicas complexas podem ser formadas.
Tantas outras reagoes existem que seria impossivel descrevé-las todas. No entanto, comecamos
a entender a complexa rede de reacoes quimicas responsavel pela producao de diversas

moléculas organicas que, um dia, poderao semear um planeta em formacao.

2.7 Hidrocarbonetos aromaticos policiclicos

O processo de insercao de carbono em hidrocarbonetos pode levar a uma grande quan-
tidade de espécies organicas e estimulou a hipotese da formagao dos hidrocarbonetos
aromaticos policiclicos, os PAHs, da sigla em inglés. Os PAHs sao moléculas bastante es-
taveis e resistem bem a dissociacao ao absorver radiacao ultravioleta. Muitos PAHs foram
descobertos em meteoritos (Becker et al. 1997) e sdo observados no espectro infravermelho
de diversos objetos astronomicos, como nebulosas de reflexao (Uchida et al. 2000) e nu-
vens moleculares densas (Verstraete et al. 2001). Experimentos em laboratorio mostram
que também podem ser formados na fase gasosa (Jager et al. 2009).

Os PAHs sao comumente encontrados na Terra devido & combustao de material organico,
o que remete a hipotese de que os PAHs encontrados em meteoritos possam ter origem
bioldgica. Seja como for, os PAHs produzidos nas nuvens moleculares densas por reacoes
quimicas nada tem a ver com processos biologicos. Quanto aos PAHs encontrados em me-
teoritos, muitas dividas quanto a sua origem ainda permanecem (Zolotov & Shock 1999).

O processo de inser¢ao de carbonos em hidrocarbonetos da inicio a formagao dos PAHs
no meio interestelar e na superficie dos graos. A formacgao de cadeias de carbono parece
ser uma consequéncia natural das reacoes ion-molécula, e espera-se que tenham baixa
energia de ativacao. Reacoes entre radicais neutro-neutro também podem dar origem a
grandes cadeias de carbono.

Apesar de ainda incertos, os processos de formacao dos PAHs parecem envolver o anel

benzeno como molécula precursora, seguida da formacao de novos anéis a partir da adicao
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das moléculas CoH, ou CoH.

2.8 Sintese organica nos gelos interestelares

Apesar de nao consideramos as reacoes na fase solida neste trabalho, sabemos da
importancia dos gelos interestelares na quimica do meio interestelar e na producao de
moléculas pré-bioticas, como os aminoacidos (Elsila et al. 2007) e outras moléculas organi-
cas, como o glicoaldeido (HCOCH,;OH) (Bennett & Kaiser 2007). Muitas das moléculas
do meio interestelar sdo insaturadas e subvalentes’ e a absorcao na superficie dos graos
resultaria na imediata hidrogenizacao dessas espécies. O aquecimento térmico do grao de
poeira por uma fonte de radiacao pode aumentar as taxas de reacoes na superficie, mas
ainda nao se conhece muito bem como esse processo funciona. A quimica da superficie dos
graos aumenta a diversidade molecular no meio interestelar, reforcada pela presenca de
radiagao ultravioleta. A penetracao da radiacao nos graos é controlada pela espessura do
manto de gelo que cobre a superficie, o que acaba protegendo muitas moléculas maiores
e mais complexas da foto destruicao. Percebemos que os graos de gelos astrofisicos sao
um local propicio para a formacao de moléculas organicas complexas, e um entendimento
mais completo sobre as reagoes quimicas que ocorrem na superficie trarda uma melhor

concepcao a respeito da producao dessas importantes moléculas.

"Nao possuem todas as suas quatro ligacdes quimicas.
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Capitulo 3
Simulacoes

Neste capitulo, falaremos do estudo das simulacoes da sintese molecular nas nuvens
interestelares na fase gasosa. Estamos interessados em descrever a variacao temporal da
abundéancia molecular de acordo com certas condic¢oes iniciais referentes as abundancias
de alguns elementos primordialmente encontrados na nuvem. Para isso, precisamos de in-
formagoes a respeito das condigoes fisicas de uma nuvem molecular, bem como das reacoes
quimicas que ali devem ocorrer e das espécies moleculares envolvidas nessas reagoes.

Desde o antincio da primeira molécula identificada no meio interestelar (Swings &
Rosenfeld 1937) na década de 1930, muitas outras ja foram identificadas até entao, numa
enorme variedade de moléculas, desde diatdmicas e idnicas, até complexas moléculas
organicas, como a amino-acetonitrila (Belloche et al. 2008), cuja formula molecular é
NH,;CH;COOH. Estas descobertas tém inspirado intimeros estudos sobre a formacao e
destrui¢do de moléculas no meio interestelar (Herbst & Klemperer 1973; Henning 1981;
Prasad & Huntress 1980; Solomon & Klemperer 1972). Cada um destes modelos foi feito
de acordo com os conhecimentos existentes em sua época quanto ao niimero de reacoes
quimicas usadas, espécies moleculares descobertas e métodos computacionais disponiveis.
Pioneiros na década de 1970, Herbst & Klemperer (1973) utilizaram uma lista de 100
reacoes e cerca de 50 espécies moleculares para verificar como se dava a variacao da
abundancia dessas moléculas na fase gasosa, enquanto que Prasad & Huntress (1980) tin-
ham uma lista de 1400 reacoes e 137 espécies na década de 1980. Conforme os estudos
avancam, modelos mais complexos e completos vao se tornando possiveis de ser construi-
dos. No presente trabalho, estamos lidando com mais de 6000 reacoes que ocorrem na
fase gasosa e cerca de 470 espécies moleculares, o que nos permite realizar estudos mais
completos a respeito da quimica das nuvens moleculares. No entanto, estes niimeros ten-
dem a mudar com o tempo e novos trabalhos sempre serao necessarios para aprimorar o

conhecimento da evolucao de moléculas no meio interestelar.



3.1 Lista de reacoes quimicas

Para entendermos como a abundancia de uma molécula varia com o tempo no interior
das nuvens moleculares precisamos, antes, saber quais reacoes quimicas ocorrem neste
ambiente. Em laboratorio, pesquisadores simulam as condigoes fisicas de uma nuvem
e estudam as reagoes quimicas que se acredita ali ocorrerem. Nao é uma tarefa facil
identificar uma molécula. Seu espectro pode ser bastante complexo devido aos diversos
tipos de transi¢oes que uma molécula pode sofrer (como discutimos na segao 2.1). Nao
obstante as dificuldades, pesquisadores estao sempre tentando encontrar novas molécu-
las no meio interestelar e em laboratério (Augundez 2008; Brunken 2009). Dessa forma,
é muito importante que as observacoes sejam acompanhadas por experiéncias em labo-
ratorio. Quando um espectro desconhecido é obtido do meio interestelar, este precisa ser
comparado aos espectros obtidos em laboratorio para tentar identificar qual molécula o
tenha produzido. Tendo conhecimento de quais moléculas estao presentes nas nuvens,
é possivel, entao, desenvolver uma rede de reacoes quimicas que supostamente ocorrem
neste ambiente. Uma vez criada a rede de reagoes, podemos desenvolver um sistema de
equacoes diferenciais de primeira ordem que descreve a evolucao da abundancia dessas
moléculas ao longo do tempo de vida da nuvem molecular. Cada equacao descreve a vari-
acao temporal da abundancia de uma determinada espécie (ver secao 2.4). Neste trabalho,
usamos a lista de reacoes compilada por Eric Herbst!, chamada OSU2009. Outras listas
também existem como, por exemplo, a lista UMIST?2, mas utilizamos a lista OSU2009
por ser mais completa e atualizada, contendo 6046 reacoes e 468 espécies moleculares
diferentes envolvidas. Diversos sao os tipos de reacoes presentes nessa base de dados,
da mesma forma que diversos tipos de reagoes podem ocorrer no interior das nuvens

moleculares. Na lista OSU2009 temos os seguintes tipos:

LA lista pode ser encontrada em http://www.physics.ohio-state.edu/"eric/research_files/
osu_01_2009.
2A base de dados UMIST pode ser encontrada em http://www.udfa.net/.
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0 interacao gas — grao, recombinacao elétron — grao
ionizacao por raios cosmicos (processo direto)
fotorreagoes induzidas por raios cosmicos (processo in-
direto)

2 reagao fon—molécula, reacoes de troca de carga
3 reagoes fon negativo-molécula neutra
4 associagao radiativa

5 ejecao associativa

6 neutro + neutro — ion + elétron

7  reagoes neutro—neutro

8 associacao radiativa neutro—neutro

9 recombinacao dissociativa

10 recombinacao radiativa

11 recombinacao ion positivo—ion negativo
12 captura de elétrons

13 fotoionizacao, fotodissociacao

A maior parte dessas reagoes sao do tipo ion—molécula e troca de carga, correspondendo
a 49,45% do total. As reagoes de recombinacdo fon positivo—on negativo respondem por
23,75%. O restante esta dividido entre todos os outros tipos.

Vamos mostrar alguns exemplos e algumas caracteristicas de cada tipo:

Interacao gas — grao, recombinacao elétron — grao: essas sao as reacoes em
que o gés interage com os graos. Neste trabalho, as reacoes que ocorrem na superficie
dos graos nao sao tratadas. Dessa forma, o grao funciona como um receptor e fonte
de particulas carregadas, neutralizando algumas espécies moleculares. Abaixo sao dados

alguns exemplos:

He™ + grao~ — He + grao®
Mg* + grao~ — Mg + grao®
N* + grao~ — N + grao’

Na‘t + grao~ — Na + grao®

Repare que temos dois tipos de griaos, um carregado, grao—, e outro neutro, grao’.
O carregado é responsavel por neutralizar os elementos, dando origem ao grao neutro,

juntamente com o elemento.

Tonizagao pelos raios cosmicos: os raios cosmicos sao particulas carregadas de alta

energia — da ordem de MeV e GeV — capazes de penetrar até regioes muito profundas
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das nuvens moleculares. Essas particulas sao protons, particulas a e nicleos de dtomos
pesados. Como as espécies Hy e He sao as mais abundantes no meio interestelar, é de se
esperar que sejam as primeiras a serem ionizadas ou dissociadas (como pode ocorrer com
o Hs) pelos raios cosmicos (aqui representados por rc). Abaixo sdo apresentadas algumas

reacoes de interacao com os raios cosmicos:

H+rc— H" +e +rc

Hy +rc — Hy +e +1c

Hy + r¢c - H+ H + rc

Hy + r¢c - H+ H" + e~ + rc
He + rc— Het + e~ + rc

A taxa da reacao que ioniza o Hy é maior que as taxas das reagoes que o dissociam.
Dessa forma, o HJ torna-se o fon mais abundante e reage facilmente com outra molécula
de H,, produzindo H3 e H.

O raio césmico perde apenas uma pequena fracao de sua energia durante o processo de
ionizacao de uma espécie molecular e consegue penetrar em profundas regioes das densas
nuvens moleculares, o que faz deste tipo de reacao ser a responsével pelo inicio de todo o

processo quimico que ocorre no interior das nuvens moleculares.

Reacao ion—molécula, reagoes de troca de carga: experiéncias em laboratorio
mostram que muitas reacoes ion-molécula nao dependem da temperatura. Esse tipo de
reacao explica bem a abundancia de muitas espécies moleculares e sao responsaveis pelo
inicio da formacao dos PAHs que, conforme vao agregando mais carbonos, comecam a ser

sintetizados nas superficies dos graos.

CT + Fe — Fet + C
H* + C, - C§ + H
Het + CS — ST + C + He
Ot + HCO — HCO™* + O

Reacgoes ion negativo—molécula neutra: neste tipo de reacao, uma espécie nega-
tivamente ionizada reage com uma espécie neutra, tal que os produtos sao uma mistura
dos elementos que compunham os reagentes, sendo que uma das espécies produzidas per-

manece negativamente ionizada.

C™+0,—=0" +CO
H_—FHQO%OH_—FHQ
OH™ + CN — CN™ + OH
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Associagao radiativa: sao reagoes em que uma espécie positivamente ionizada reage

com outra neutra, produzindo apenas um produto e liberando radiacao.

Ct +H — CH"
Nat + Hy — NaHJ
P+ 4 H, — PHJ
Sit + O — SiO*

Ejecao associativa: neste tipo de reacao, uma molécula ionizada reage com uma
molécula neutra tal que os produtos sao uma molécula neutra contendo todos os elementos

que compunham os reagentes e um elétron livre.

C+C—-0Cy +e
H  +C— CH + e~
0" +C—CO + e
ST+ CO — OCS + e~

Neutro + neutro — ion + elétron: aqui, duas espécies neutras reagem entre si
resultando em uma espécie ionizada possuindo todos os elementos entao presentes nos
reagentes e mais um elétron livre. Este tipo de reagao possui apenas um exemplar na

amostra de reacoes, mostrado abaixo:
O + CH — HCO" + e~
Reacoes neutro—neutro: sao reacoes das mais abundantes na amostra.

C+CH—Cy+H
H+ HS — S + Hy
Hy, + O —- OH + H
N+ Cy — CN + C

Associacao radiativa neutro—neutro: estas reacoes estao presentes em pequeno

nimero.

C+C— Gy
C+H—-CH
O+ 0 — 0y
H + OH — H,0

Recombinacao dissociativa: recombinacao dissociativa ocorre quando uma espécie

ionizada recombina-se com um elétron, quebrando-se em duas espécies mais simples. A

59



seguir sao mostrados alguns exemplos:

Cy +e —-C+C
CHt +e - C+H
Sy +e —S+8S

O +eo—=0+0

Reacoes desse tipo estao presentes em grande quantidade na amostra.

Recombinacao radiativa: presentes em pequeno nimero, sao reacoes onde uma
espécie positivamente ionizada se recombina com um elétron livre, neutralizando a espécie

e liberando um féton.

Ct+e —C
Clt +e — Cl
Fet + e~ — Fe
Sit + e~ — Si

Recombinacao ion positivo—ion negativo: neste tipo de reacao, os reagentes sao
duas espécies ionizadas, positiva e negativamente, respectivamente, tendo como produtos

duas espécies neutras.

Ct+C —-C+C
Fet + S~ — Fe + S
Stf+H —S+H
H;O" + H- — Hy,O + H,

Captura de elétrons: esse tipo de reagao possui poucas reacoes na amostra.

C+te —C
H+e — H™
O+e — 0O
S+e” — S7

Fotoionizacao, fotodissociagao: ao ser atingido por um foton, uma espécie pode

ionizar-se ou dissociar-se, dependendo da energia do féton incidente.

C—Ch+e
Mg — Mg* + e™
Cy—-C+C
CH — CH" + e~
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Todas as reacoes ocorrem com apenas dois reagentes. No ambiente de uma nuvem
molecular, a densidade nao é alta o suficiente para que ocorram reacoes com mais de
dois reagentes, sendo a probabilidade desse tipo de reacao muito baixa — reagoes com
trés reagentes se tornam importantes em regioes de densidade da ordem de 10'em 3.
No entanto, ha reacoes com mais de dois produtos, e algumas podendo ter até quatro
produtos. Essas reacoes correspondem a 54,82% do total. Para que uma reacao ocorra
a uma taxa consideravel, é necessario que ocorram com o minimo ou sem energia de
ativacao. As reacoes fon—molécula exotérmicas obedecem a esses requerimentos e sao as

reagoes mais abundantes neste ambiente (Gioumousis & Stevenson 1958).

3.2 A lista de moléculas

A lista de moléculas® que estamos usando, desenvolvida pelo mesmo grupo que desen-
volveu a lista de reacoes OSU2009, contém 468 espécies moleculares. Sao elas de diversos
tipos. Temos moléculas neutras e ionizadas (tanto negativa como positivamente), espécies
atomicas, até espécies com catorze dtomos, como o CoHZ. H4 uma variedade enorme de
moléculas organicas, como o éter metilmetilico, CH30OCHg, o cianeto de hidrogénio, HCN,
também conhecido como acido cianidrico, e um dos principais precursores dos aminoa-
cidos, e o alcool etilico, CoH5;OH. Algumas espécies podem ser encontradas na forma de
isomeros®, como o HNC, que ¢é o isomero do HCN. Também encontramos alguns hidro-
carbonetos aroméaticos policiclicos, como o benzeno, CgHg.

Todas elas sao constituidas pelos elementos mais abundantes do Universo, os elementos
CHON e algumas podem conter algum outro elemento em sua composicao, de forma que
os elementos constituintes das moléculas sao: H, He, C, N, O, Na, Mg, Cl, F, S, Si, P e
Fe. Esta lista foi construida a partir de experiéncias em laboratorio que tentam simular o
ambiente de uma nuvem molecular, reproduzindo as reacoes quimicas que devem acontecer
neste ambiente e verificando quais moléculas sao formadas. Muitas dessas espécies ja

foram descobertas no meio interestelar, outras ainda aguardam confirmacao.

3.3 Metalicidade e abundancias

Antes de verificarmos como foram feitas as simulagoes, vamos revisar mais algumas in-
formagoes importantes referentes a alguns conceitos astrofisicos necessarios para realizar-
se as simulagoes. Trataremos aqui a respeito da metalicidade de um objeto astronémico

e de sua abundancia quimica.

3Pode ser encontrada em http://www.physics.ohio-state.edu/~eric/research_files/List
species_01_2009.dat

4Moléculas com a mesma férmula molecular, ou seja, possuem 0s mesmoas 4t0mos nas mesmas quan-
tidades, porém possuem férmula estrutural diferente.
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A metalicidade de um objeto astronémico, seja ele uma estrela ou uma nuvem molec-
ular, refere-se a proporcao, em massa, entre o hidrogénio e todos os outros elementos mais
pesados que este e o hélio. Diferente de outras areas da ciéncia, em astronomia, todos
os elementos mais pesados que o hidrogénio e o hélio sao chamados de “metais”. Dessa
forma, se um objeto astrondmico possui grande quantidade desses elementos, ele é tido
como rico em metais; do contrario, pobre em metais.

A metalicidade pode dar um indicio da idade do objeto astrondémico. A nucleossintese
primordial ocorrida com o big bang forneceu apenas os elementos mais leves, como o
hidrogénio e o hélio e pequenas fragoes de outros elementos, como o litio e o berilio. Os
elementos mais pesados sao sintetizados pelas estrelas, que os ejetam quando terminam
as suas vidas, enriquecendo o meio interestelar e fornecendo novos materiais para futuras
geracoes de estrelas, como descrito no primeiro capitulo. Dessa forma, as estrelas mais
velhas tendem a ser mais pobres em metais, e as estrelas mais jovens, formadas apos a
reciclagem da matéria pelas estrelas mais antigas, sao mais ricas em metais.

A metalicidade é normalmente representada por [Fe/H], que expressa a diferenga entre
os logaritmos da razao entre a abundancia do ferro e a abundancia do hidrogénio de um
objeto astrondmico qualquer e da razao entre a abundancia do ferro e a abundancia do
hidrogénio no Sol. Na nossa notacao, os subindices nm e ® referem-se & nuvem molecular

e ao Sol, respectivamente, de forma que a metalicidade é dada por:

Fe/H] = logy (<)

€ nm

€Fe
— logy (_) ) (3-1)
onde €p, e ey sao as densidades de Fe e H, em nimero de 4&tomos por volume. General-

izando a notacao, para um elemento qualquer representado por X, temos que:

X/Fe] = logyg () ~logyy () (32)
€Fe/ nm €Fe/ o
de forma que [X/Fe| é¢ chamado de razao de abundancia. De acordo com esta formulagao,
um objeto astrondmico mais rico em metais do que o Sol possui metalicidade positiva,
[Fe/H] > 0, enquanto que se for mais pobre em metais do que o Sol, entdo dizemos
que a metalicidade é negativa, [Fe/H| < 0. Dessa forma, a metalicidade solar é dada
por [Fe/H] =0. Como o logaritimo esta na base 10, se a metalicidade de um objeto
astronomico for +1, entao este objeto possui uma metalicidade dez vezes maior que a
do Sol, enquanto que se a sua metalicidade for —1, entdao a sua metalicidade sera dez
vezes menor. De uma forma geral, se a metalicidade for igual a n, entao serd 10" vezes a
metalicidade solar.

Este mesmo tipo de notacao pode ser usado para expressar a diferenca entre a abundan-

cia de um outro elemento qualquer com relagao ao outro e comparar com a mesma razao
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de abundéancias no Sol. Por exemplo, [O/Fe| representa a diferenca entre o logaritmo
da abundéancia de oxigénio num objeto astrondémico comparado ao Sol e o logaritmo da
abundancia de ferro do mesmo objeto comparado com o logaritmo da abundéancia de ferro

no Sol. Esta relacao é escrita da forma

[O/Fe] = <10g10 (%)nm — logyg (%)@) - <10g10 (i_l;e)nm — logyg <%)®> . (33)

Novamente, generalizamos a notagao da seguinte forma:

[X/Fe] = <1og10 (Z—i)nm — logy, (Z-i)@) - <log10 (%)nm — logy, (%)@) . (3.4)

Essa relacao pode ser simplificada para:

[X/Fe] = [X/H| — [Fe/H], (3.5)

tal que [X/H] é chamado de abundéancia.

Agora temos as notagoes matematicas necessarias para fazermos os célculos das abundéan-
cias das espécies atomicas e moleculares a fim de estudarmos a variacao dessas abundancias
no decorrer do tempo de vida de uma nuvem molecular conforme variamos a composi¢ao

quimica inicial.

3.4 O método utilizado

A partir da lista de reacoes quimicas, é preciso desenvolver e resolver um sistema de
equacoes diferenciais que descreve a evolugao da abundancia das moléculas com o tempo.

Num primeiro momento, tentamos reproduzir os resultados obtidos por Herbst &
Klemperer (1973), cujo trabalho descreve a evolugio das abundéncias de algumas dezenas
de espécies moleculares de acordo com certas condicoes iniciais preestabelecidas e invar-
idveis com o tempo. Para tal, construimos um sistema de equacgoes, como descrito na secao
2.4, tal que cada molécula possuia uma equacao representando a variacao temporal de
sua abundancia. Percebemos que a equacao da variagao da abundancia de uma molécula
apresentava dependéncia com a abundancia de diversas outras. Esse tipo de sistema
de equacoes costuma ser chamado de sistema acoplado, e nao possui solucao analitica.
Procuramos, entao, um modo de resolvé-lo numericamente. Esse problema foi resolvido
através da rotina DLSODE?®, disponivel para o uso piiblico e destinada a resolver sistemas

de equacoes diferenciais. Além de serem acopladas, essas equacoes também sao do tipo

5Esta rotina pode ser encontrada no site https://computation.llnl.gov/casc/odepack/odepack_
home.html.
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“stiff”, ou seja, um sistema de equacoes tal que uma variavel, no caso a abundancia de
algumas moléculas, pode variar de uma forma muito diferente com o tempo em compara-
¢ao a variacao das abundancias das demais moléculas, em funcao das diferentes escalas
de tempo envolvidas na evolucao dessas espécies. Além do sistema de equacoes, também
tinhamos que fornecer ao cédigo DLSODE a chamada matriz jacobiano, que é uma matriz
cujas entradas sao as derivadas de cada uma das equacoes com respeito as abundancias
de cada uma das moléculas, que é necesséria para se resolver o sistema®. Em Herbst &
Klemperer (1973) ha uma variedade de 49 espécies moleculares e 100 reagoes quimicas.
Construimos, entao, um sistema de 49 equacgoes e um Jacobiano com cerca de 300 ter-
mos. Muitas dificuldades surgiram devido & complexidade envolvida em se desenvolver
um nimero tao grande de equagoes. Apesar disso, conseguimos reproduzir parcialmente
os resultados; no entanto, nao conseguimos reproduzir as abundancias encontradas para
algumas moléculas importantes.

Entramos em contato com o autor, Eric Herbst, a fim de tentar descobrir o que estava
errado com nossas equacoes. Ele, por sua vez, sugeriu que procurassemos pelos seus tra-
balhos mais recentes, passando-nos sua pagina na internet’, onde poderiamos encontrar
uma lista de reacoes quimicas mais atualizada e um codigo, chamado NAHOONS®, que
constroi o sistema de equacoes, bastando fornecer apenas as reacoes quimicas desejadas,
as caracteristicas fisicas de uma nuvem molecular, as abundancias elementares iniciais,
além da lista de moléculas que participarao das reacoes. Este codigo foi desenvolvido
apenas para estudos na fase gasosa, e nao permite a variacao das condicoes fisicas e das
abundancias iniciais uma vez estabalecidas, o que quer dizer que a compilacao do pro-
grama nao pode ser interrompida para alterar-se algum parametro. Utizando o codigo
citado anteriormente, DLSODE, o novo programa também resolve o sistema de equagoes
automaticamente, tendo como resultado, as abundancias calculadas para os tempos de-
sejados de todas as 468 moléculas. Assim, passamos a trabalhar com uma nova lista de
reacoes quimicas contendo 6046 reacoes, com 468 espécies moleculares diferentes, o que
nos possibilitou fazer um estudo muito mais completo acerca dos processos quimicos que

ocorem no interior das nuvens moleculares.

3.5 Condicoes iniciais

A escolha das condicoes iniciais pode influenciar consideravelmente os resultados obti-
dos. Essa é a parte mais complexa do trabalho. Temos que fornecer as abundancias

iniciais de cada elemento e espécie molecular a fim de darmos as condicoes quimicas com

6Um estudo sobre os diversos métodos de resolucio de um sistema de equacdes diferenciais do tipo
“stiff” aplicado & Astroquimica pode ser encontrado em Nejad (2005).

Thttp://www.physics.ohio-state.edu/ eric/

80 programa pode ser encontrado no site http://www.obs.u-bordeauxl.fr/amor/VWakelam/
ValentineWakelam/Downloads.html.
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que uma nuvem molecular inicia a sua evolucao. Consideramos que todo o hidrogénio
esta presente na forma de Hy (observagoes mostram que a concentragiao de H é muito pe-
quena; Heiles 1971). Também supomos que o carbono esta presente inicialmente apenas
sob a forma de mondéxido de carbono, o que esta de acordo com resultados observacionais
(Penzias et al. 1972) e tedricos (Solomon & Klemperer 1972).

A composicao elemental do gas foi escolhida de forma a representar a evolugao quimica
da Galéxia, que estd em constante evolucao. No passado, a Galdxia era mais pobre em
metais do que é hoje em dia. Seguimos o modelo de evolucao quimica da Galéaxia de
Timmes et al. (1995). Através do estudo de supernovas do tipo II e do tipo Ia, estes
autores calcularam a evolucao quimica de 76 isdétopos estéveis, do hidrogénio ao zinco,
através de um modelo dinamico simples para a Galéxia, apresentando graficos da evolucao
de diversos elementos, aqui representados por X, com relagdo a metalicidade, [Fe/H|, ou
seja, [X/Fe| versus [Fe/H]. A Fig. 3.1 mostra, como exemplo, o grafico da evolugao de
[S/Fe] com a metalicidade [Fe/H].
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[SiFe]

W 4 Clegg, Lambert & Tomkin 1981
- ®  Francois 1987 B
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Figura 3.1: [S/Fe| versus [Fe/H]|
Evolu¢ao da razao de enxofre por hidrogénio [S/Fe| em fungao da metalicidade, [Fe/H].
Imagem reproduzida de Timmes et al. (1995)

Estes graficos apresentam a curva que descreve a variacao da abundancia de um de-
terminado elemento conforme a variagdo da abundéancia de Fe. A relagdo [Fe/H| é um
indicativo de metalicidade — quanto menor o seu valor, mais pobre em metais é o meio.
Sua escala vai de aproximadamente —3.0 a 0.0, sendo este tltimo o valor que representa a
metalicidade solar. No entanto, o que precisamos sao os valores da abundancia césmica de
um determinado elemento com relacao ao hidrogénio, pois estes sao os dados de entrada
para o programa NAHOON. Escolhemos, entao, trabalhar com os seguintes valores de
[Fe/H]: —2.5, —2.0, —1.5, —1.0, —0.5, e 0.0, ou seja, uma escala crescente de metalicidade

representando a evolucao quimica da Galaxia. Os valores correspondentes a [X/Fe|, para
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cada [Fe/H] escolhido, foram obtidos a partir dos graficos de Timmes et al. (1995) por
interpolagao.

Através da ferramenta DEXTER?, pudemos obter alguns pontos dos graficos em
Timmes et al. (1995) correspondente aos elementos desejados. As abundéancias desses
elementos com relacdo ao hidrogéncio sao os parametros de entrada do programa NA-
HOON. A tabela 3.1 mostra os valores de [X/Fe| para cada um dos valores escolhidos de
[Fe/H].

[Fe/H]

—25 | =20 [ 15 | 1.0 | —0.5 0.0
[C/Fe] || —0.120 | —0.150 [ —0.210 | —0.131 | 0.054 | 0.005
[C1/Fe] || —0.275 | —0.103 | —0.136 [ —0.132 | 0.007 | 0.172
[Mg/Fe] | 0.182 | 0.102 | —0.039 | —0.088 | —0.081 | —0.140
[Na/Fe|] | —0.450 | —0.587 | —0.707 | —0.648 | —0.357 | —0.109
[N/Fe] | —3.200 | —2.400 | —0.861 | —0.091 | 0.179 | 0.162
[O/Fe] | 0.336 | 0.277 | 0.155 | 0.100 [ 0.087 | —0.007
[P/Fe] || —0.317 | —0.244 | —0.304 | —0.291 | —0.079 [ 0.135
[S/Fe] | 0.165 | 0.250 | 0.161 | 0.090 | 0.072 | 0.056
[Si/Fe] | 0.300 | 0.347 | 0.252 | 0.179 | 0.172 | 0.142
[F/O] [ —0.520 | —0.600 | —0.601 | —0.417 | —0.255 [ —0.101

Tabela 3.1: [X/Fe| versus [Fe/H]
Valores de [X/Fe] relativos a valores especificos de [Fe/H].

A partir dessas tabelas, interpolamos os dados utilizando um programa de interpolagao
escrito em Fortran construido a partir das rotinas “splint” e “spline” (Press et al. 1992).

Uma vez que possuimos os valores de [X/Fe|, podemos encontrar [X/H]|, a metalicidade,
condicao necessaria para podermos encontrar a abundancia dos elementos com respeito
ao H. Procedemos da seguinte forma: com uma pequena algebra, rearrumamos a Eq. 3.5
de forma a obtermos:

[X/H] = [X/Fe] + [Fe/H]. (3.6)

Podemos, agora, facilmente encontrar os valores de [X/H]|, uma vez que ja definimos os
valores de [Fe/H] e [X/Fe|, que foram obtidos por interpolacdo. Isso é feito para todos os
elementos com os quais estamos trabalhando, com excecao do F. A tabela 3.2 mostra os
valores calculados de [X/H], com excecao do F.

O fltior é uma excecao pelo fato de que o grafico que mostra a sua evolucao, em Timmes
et al. (1995), é dado de forma diferente. Este grafico é do tipo [F/O] versus [Fe/H]|, como
mostra a Fig. 3.2.

Disponivel na Internet via WWW. URL: http://adsabs.harvard.edu/abstract_service.html
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[Fe/H]
—25 | =20 [ =15 [ =10 | —05 | 0.0
[C/H] [ —2.620 [ —2.150 | —1.710 | —1.131 | —0.445 [ 0.005
[CI/H] || —2.775 | —2.103 | —1.636 | —1.132 | —0.492 | 0.172
[Mg/H] || —2.317 | —1.897 | =1.539 | —1.088 | —0.581 | —0.140
[Na/H] || —2.950 | —2.587 | —2.207 [ —1.648 | —0.857 | —0.109
IN/H] | —5.700 | —4.400 | —2.361 | —1.091 | —0.320 [ 0.162
[O/H] || —2.163 ] —1.722 | —1.344 | —0.899 | —0.412 | —0.007
[P/H] || —2.817 | —2.244 | —1.344 | —0.899 | —0.412 | —0.007
[S/H] [ —2.334 | —1.749 | —1.804 [ —1.291 | —0.579 | 0.056
[Si/H] [| —2.199 | —1.652 [ —1.338 | —0.909 | —0.427 | 0.142

Tabela 3.2: [X/H]| versus [Fe/H]|
Valores de [X/H] relativos a valores especificos de [Fe/H].

Por este motivo, temos que procurar outra relacao para encontrarmos os valores de
[F'/H]|, o que, felizmente, é bastante simples. De acordo com a Eq. 3.6, podemos escrever,

para o F:

[F/H] = [F/Fe] + [Fe/H]. (3.7)

tal que o termo [F/H| é o que queremos. O que ainda nos falta é uma expressio para

|[F'/Fel], que também podemos encontrar facilmente através da relagao:

[F/O] = [F/Fe] — [O/Fe], (3.8)

Podemos rearrumar os termos dessa relagao, e inserir [F/Fe| na Eq. 3.7, obtendo

[F/H] = [F/O] + [O/Fe] + [Fe/H]. (3.9)

Agora ja podemos encontrar [F/H|, pois ja temos todos os outros termos. A tabela

3.3 mostra os valores encontrados de [F/H].

[Fe/H]
—25 | =20 [ =15 | 1.0 | —05 | 0.0
| [F/H] | —2.684 [ —2.322 | —1.946 | —1.316 | —0.668 | —0.108

Tabela 3.3: [F/H| versus [Fe/H]
Valores de [F/H] relativos a valores especificos de [Fe/H].
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Figura 3.2: [F /O] versus |[Fe/H]
Evolu¢ao da razao de flior por oxigénio [F/O| em fun¢ao da metalicidade, [Fe/H].
Imagem reproduzida de Timmes et al. (1995)

Agora que temos todos os valores de [X/H|, podemos encontrar os valores das abundéan-
cias cosmicas €(X),, com relagao ao hidrogénio. Fazemos da seguinte forma: o indicador

de metalicidade [X/H| é dado pela equacao

/1] = tog | ) o Bl : (3.10)

Convencionou-se usar log e(H),, = loge(H)s = 12. Os valores de ¢(X)s foram retirados
de Asplund et al. (2005), e estao reproduzidos na tabela 3.4.

‘ X ‘ log e(X) ‘
H 12
C 8.39
N 7.78
@) 8.66
F 4.56
Na 6.17
Mg | 7.53
Si 7.51
P 5.36
S 7.14
Cl 5.50
Fe 7.45

Tabela 3.4: Abundéancia solar. Tabela reproduzida de Asplund et al. (2005)
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Assim, s6 precisamos obter €(X),, utilizando a equagao 3.10, e normalizando o resul-

tado para loge(H)s = 12. Os calculos podem ser encontrados no anexo A.

Finalmente, as abundancias elementares iniciais sao apresentadas na tabela 3.5.

[Fe/H]
—25 -20 | -15 [ -10 —0.5 0.0
e(N) | 1.200x107%0 | 2.000x1079 | 2.618x10~" | 4.885x1076 | 2.878x10~° | 8.750x 10"
€(O) | 2.547x10°7 | 6.917x10°° | 1.587x107° [ 3.951x107° | 8.872x107° | 2.007x10~*
e(F) || 7.512x107 M | 1.726x10719 | 4.107x1071% | 1.753x 1077 | 7.796x 1077 | 2.827x1078
e(Na) | 1.657x107° | 3.820x107° | 9.173x107? | 3.325x10~% | 2.052x 1077 | 1.149x10~6
e(Mg) || 1.632x1077 | 4.286x107 | 9.784x 1077 | 2.763x107% | 8.879x107° | 2.453x 10"
e(Si) | 2.045x1077 | 7.203x1077 | 1.829x1075 | 4.896x1076 | 1.523x107° | 4.492x10~°
e(P) | 3.488x10710 | 1.304x1077 | 3.594x107° | 1.170x10~% | 6.027x10% | 1.677x10~"
€(S) | 6.387x107% | 2.454x1077 | 6.336x107 | 1.699x1075 | 5.154x107¢ | 1.573x10~°
e(Cl) | 5.302x1071° | 2.490x1079 | 7.302x1079 [ 2.331x1078 | 1.017x107 | 4.707x 107
e(Fe) | 8.912x107% | 2.818x10™" | 8.912x107" | 2.818x107% | 8.912x107° | 2.818x107°
e(CO) || 5.883x10~7 | 1.737x107% | 4.783x107¢ | 1.814x107° | 8.809x10~° | 2.485x10~*
| C/O | 1.87x107" | 2.0x107" [ 23x10°" | 3.1x10°" [ 5.0x107' | 55x107! |

Tabela 3.5: Condicoes iniciais: abundancias elementares como parametros de entrada das
simulagoes.

Estes sao os valores colocados no programa NAHOON que representam as abundancias
iniciais de cada um dos elementos.

Podemos verificar mais facilmente, observando a Fig 3.3, como se d& a variacao dos
elementos conforme variamos a metalicidade.

O mondxido de carbono é a segunda molécula mais abundante no Universo, perdendo
apenas para o Hy e, como vemos na Fig 3.3, é a espécie mais abundante entre todas as
consideradas, independente da metalicidade. Em seguida, os elementos mais abundantes
sao O e N, como esperavamos, ja que os elementos CHON sao os mais abundantes. As-
sumimos, também que a abundancia de hélio nao varia com a metalicidade, sendo igual a
1.4 x 107! em~3. Para todas as simulacoes, a abundancia total de hidrogénio é de 2 x 10°
cm ™3 e temperatura assumida ¢ de 10 K, representativa de uma densa nuvem molecular
e o tempo de vida da nuvem simulada ¢ de 10° anos.

No proximo capitulo, apresentamos os resultados das simulacoes realizadas, apresen-
tando diversos graficos com o comportamento das abundancias moleculares no decorrer
da vida de uma nuvem molecular até atingir 10° anos, além da variacao da metalicidade

assumida para a nuvem.
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Figura 3.3: Variacao da abundancia inicial dos elementos de acordo com a metalicidade.
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Capitulo 4

Resultados e conclusoes

4.1 Resultados

A seguir, apresentamos os resultados das simulagoes realizadas com o programa NA-
HOON mostrando, primeiramente, os graficos da evolucao temporal das abundéancias de
diversas moléculas com respeito a variacao da composicao quimica inicial que adotamos
para a nuvem molecular. O tempo de vida da nuvem simulada é de 10° anos, representa-
tivo para a expectativa de vida de uma nuvem molecular real. Mais adiante, apresentamos
estudos estatisticos realizados levando em consideracao toda a amostra de moléculas.

Para esta discussao, destacamos seis grupos arbitrarios de moléculas, a saber:

— moléculas “fundamentais™ CO,, H,O, HCN, HNC, NH3 e CHy.

— moléculas organicas diversas: H,CO, CH,O,, CH;O, HCOOCH3, CoH50H e
CH30OCHs3;.

— cianopolienos: HC3N, HC;N, HC;N e HCgN.

— moléculas policarbonadas: CH3C,H, CgH,, CoH,, CH3CgH, CH3C;N e CgHg.

— moléculas fosforadas: PN, PO, HCP, HPO, PH, e CH,PH.

— moléculas oxigenadas: CO, NO, HNO, HCO, OCN, OCS, C30, HyO4, NH,CHO,
CoH,0, CoH40, e CoHgCO.

Procuramos escolher diversos tipos de moléculas que possam ser interessantes do ponto
de vista biolégico. O primeiro grupo é formado por moléculas cuja importancia refere-se
ao fato de serem algumas das mais abundantes moléculas encontradas no meio inter-
estelar, ou por serem as principais moléculas formadoras dos mantos que recobrem os
gelos astrofisicos, como o CO5 e 0 HyO. Além disso, o HCN é uma molécula precursora
das bases nitrogenadas, encontradas no ADN. Temos, também, o grupo das moléculas
organicas, cuja importancia ja foi tratada no secao 1.2.2. Exemplos deste grupo sao o

formaldeido, H,CO, e o éter dimetil, CH3OCHj3. Outro grupo é o dos cianopolienos, que



também sao moléculas organicas nitrogenadas, de estrutura linear, podendo conter um
enorme nimero de carbonos. Um exemplo deste grupo ¢ o cianoacetileno, de estrutura
molecular HC3N. As moléculas policarbonadas formam um outro grupo de moléculas,
que também sao moléculas organicas, mas que possuem um grande niimero de atomos de
carbono em sua composicao. As moléculas fosforadas também sao importantes, pelo fato
de o fosforo participar ativamente da bioquimica dos organismos, como, por exemplo, no
armazenamento e transmissao de informacao, através dos acidos nucleicos e na estrutura
das membranas, através dos fosfolipidios, formando mais um dos grupos estudados. Por
ultimo, temos o grupo das moléculas oxigenadas, sendo a maioria organicas.

Apresentamos dois tipos de gréaficos para cada um dos grupos: o primeiro grafico
mostra a simulacao da evolucao temporal das abundancias das moléculas do grupo em
nuvens de seis diferentes composicoes quimicas iniciais até o momento de pré-colapso, de
10% anos. Cabe lembrar que a composicao quimica inicial sera apresentada nos graficos
pelo valor de [Fe/H]| correspondente; contudo, cada valor de [Fe/H| corresponde a com-
posicoes iniciais distintas (ver Tab. 3.5). O segundo grafico mostra a comparacio entre
as abundancias finais calculadas para cada uma das diferentes nuvens moleculares, onde
podemos verificar mais facilmente como a abundancia final das moléculas varia com a
metalicidade e composi¢ao quimica inicial adotadas para a nuvem.

Em seguida, apresentamos os estudos estatisticos realizados com toda a amostra. Com
este estudo, procuramos verificar se a nuvem molecular atinge o seu equilibrio quimico
antes de se colapsar. Para isso, verificamos o comportamento da curva de variacao da
abundancia molecular através do seu coeficiente angular, que mostra a taxa com que uma
molécula continua sendo produzida ou destruida apoés 10 % do tempo de vida total da
nuvem, i.e., 10° anos.

Por dltimo, mostramos duas tabelas que comparam as abundancias por nos calculadas

e resultados observacionais para diversas moléculas.
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Figura 4.1: Evolucao temporal das abundancias de diversas moléculas fundamentais
para diversas composi¢oes quimicas iniciais: (a) [Fe/H| = —2.5, (b) [Fe/H] = —2.0, (c)
[Fe/H] = —1.5, (d) [Fe/H] = —1.0, (e) [Fe/H] = —0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.

73



log abundancia (cm™)
CI"I
1
1

-7 V\/ - Coz —v—HNC | -
. _ —e—HJO NH, _
i i HCN —«— CH4
-9 1 . 1 N 1 . 1 . 1 . 1
25 -2,0 -1,5 -1,0 -0,5 0,0
[Fe/H]

Figura 4.2: Comparacao entre as abundancias finais de diversas moléculas fundamentais
calculadas ao final de 10° anos para as diversas composi¢oes quimicas iniciais consideradas,
representadas por [Fe/H].

A Fig. 4.1 mostra a variacao das abundancias de algumas das moléculas mais impor-
tantes no meio interestelar, seja pela sua alta abundancia tanto no meio interestelar como
também na Terra, seja pelas suas funcoes pré-biodticas.

Os painéis mostram a variacao da abundancia molecular para nuvens de composi¢oes
quimicas iniciais distintas ao longo da vida da nuvem (10° anos). No painel (a), que
representa a evolugao quimica de uma nuvem pobre, com [Fe/H| = —2.5, percebemos que
as moléculas HCN e HNC sao as menos abundantes deste grupo. Essa situacao permanece
praticamente a mesma quando consideramos uma nuvem mais rica, como no painel (f),
onde podemos perceber, claramente, que apenas o metano se torna menos abundante
passados 10% anos. Estes dois isomeros possuem comportamentos muito semelhantes, e
suas abundancias evoluem praticamente da mesma forma. A evolucao das abundancias
dessas duas moléculas é bastante peculiar. Suas abundancias possuem um comportamento
acentuado de crescimento até um tempo em torno de 10° anos e, entdo, caem fortemente.
Esse comportamento é mais visivel em nuvens de metalicidades altas, como podemos ver
nos painéis (d), (e) e (f). Ja a molécula de agua e o dioxido de carbono sao as mais

abundantes, independentemente da metalicidade da nuvem. Essas duas moléculas sao
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essenciais para a manutencao da Vida na Terra, como visto na secao 1.2.1 sobre a molécula
de agua. O diéxido de carbono é uma molécula utilizada por plantas para a realizacao
da fotossintese, e um dos reguladores da temperatura terrestre, uma vez que participa da
composi¢cao quimica da atmosfera. Atualmente, acredita-se que uma quantidade maior
de dioxido de carbono estava presente na atmosfera primitiva da Terra, diferente do que
se acreditava a época dos experimentos de Miller, juntamente com agua, Ny e pequenas
quantidades de CO e Hy. Apenas pequenas quantidades de aminoacidos sao formadas
com esta mistura, e experimentos mostram que nenhum composto organico é formado
quando se reproduz os efeitos de impactos com a atmosfera, como o que ocorreu a Terra
durante o periodo pré-bidtico (McKay & Borucki 1997), no caso da atmosfera primitiva
da Terra ter realmente sido rica em COs.

Estes comportamentos sao mais faceis de serem percebidos se considerarmos a Fig.
4.2, que mostra uma comparacao entre as abundancias finais de cada molécula passados
105 anos de vida da nuvem molecular em nuvens de diferentes metalicidades. Podemos
perceber que, com excecao do CHy, todas as moléculas tém suas abundéancias finais mais
elevadas em nuvens quimicamente ricas. Entretanto, para uma nuvem de metalicidade
[Fe/H| = —2.0, as moléculas HCN e HNC possuem abundancias menores se comparadas
as outras nuvens.

Apesar de a agua ser a molécula mais abundante em todas as nuvens simuladas,
percebemos que o diéxido de carbono, CO,, possui um crescimento mais acentuado.
Podemos analisar este fato levando em consideracao os elementos constituintes destas
moléculas. Como visto na secao 1.4, todos os elementos mais pesados que o H e o He sao
chamados de metais, e referenciados pela letra Z. A abundancia da molécula CO, deveria
ser proporcional & Z na terceira poténcia em primeira aproximacao, ou seja, COy o< Z3,
ja que é composto por trés metais. O metano, por sua vez, é formado por apenas um
metal, logo, CH; o< Z'. Dessa forma, & medida que a metalicidade cresce, a abundancia
do COs tende a crescer mais rapidamente que a do CH4. Além disso, a taxa de cresci-
mento da abundancia de CO, é maior que a da molécula de dgua, mesmo sendo esta mais
abundante. Como a agua é formada por apenas um metal, sua taxa de crescimento é
proporcional a Z na primeira poténcia apenas, HoO oc Z!. Por outro lado, moléculas
contendo nitrogénio, como os isdmeros HCN e HNC, parecem nao seguir esta tendéncia
durante toda a vida da nuvem, uma vez que suas abudancias caem a partir de 10° anos
em nuvens mais ricas, mesmo sendo proporcionais a Z a segunda poténcia.

Os gelos astrofisicos sao importantes constituintes do meio interestelar. Sao pequenos
graos formados por um nicleo de silicados e um manto de moléculas condensadas do
meio interestelar. HoO, NH3 e CO5 estao entre as principais moléculas condensadas nas
superficies dos graos, formando uma camada de gelo onde novas moléculas podem ser
formadas, quando 14 se depositam, de forma que conseguem se abrigar das radiagoes

provindas de fontes energéticas proximas, sobrevivendo a dissociacao e podendo reagir
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umas com as outras formando moléculas mais complexas.

Essas moléculas sao simples e muito abundantes independentemente das metalicidades
das nuvens e suas composigoes quimicas, mostrando que sao facilmente formadas no meio
interestelar. Além disso, sao moléculas pré-bidticas e, como a dgua, por exemplo, essen-

ciais para a manutencao da Vida na Terra.
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Figura 4.3: Evolucao temporal das abundancias de diversas moléculas organicas para
diversas composigbes quimicas iniciais: (a) [Fe/H] = —2.5, (b) [Fe/H] = —2.0, (c)
[Fe/H] = —1.5, (d) [Fe/H] = —1.0, (e) [Fe/H] = —0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.
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Figura 4.4: Comparacao entre as abundancias finais de diversas moléculas organicas calcu-
ladas ao final de 10° anos para para as diversas composi¢oes quimicas iniciais consideradas,
representadas por [Fe/H].

A Fig. 4.3 mostra a evolugao da abundancia de diversas moléculas organicas, entre elas
o formaldeido, H,CO. Todas apresentam comportamento semelhante para as nuvens mais
pobres, como podemos ver nos painéis (a), (b) e (¢). No entanto, considerando nuvens ri-
cas, as abundancias crescem consideravelmente, em especial as abundancias das moléculas
HCOOCH;3;, CoH;0OH e CH30CH3. Observando a Fig. 4.4, percebemos que a abundan-
cia final de cada uma delas nao muda consideravelmente, com excecao do CoH;OH, que
possui uma queda um pouco mais acentuada se compararmos a sua abundéancia final para
uma nuvem rica e uma nuvem pobre em metais. Entretanto, o comportamento de to-
das as demais é de crescimento suave para cada uma das composicoes quimicas iniciais,
mas podendo apresentar uma queda suave entre [Fe/H|= —2.0 e [Fe/H|]= —1.5 para as
moléculas H,CO, HCOOCH3 e CH30CHj3;.

A ordem de moléculas que possuem abundancias mais altas é mantida praticamente
constante neste grupo, havendo apenas um momento em que duas delas se alternam; entre
[Fe/H|= —0.5 e [Fe/H]=0.0, o HCOOCHj; passa a ser a quarta molécula mais abundante
deste grupo, invertendo a posicao com o CoH;OH que vem de um comportamento con-

tinuo de queda. Ainda, podemos ver que a diferenca entre as abundéancias finais entre as
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moléculas mais e menos abundantes, para qualquer [Fe/H] inicial, € muito grande, sendo
as mais complexas as menos abundantes.

Vale notar que nenhuma das moléculas deste grupo possui nitrogénio e, também,
nenhuma possui um comportamento de queda brusca de suas respectivas abundancias ao

fim da vida de uma nuvem molecular, passados 10° anos.
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Figura 4.5: Evolucao temporal das abundancias de cianopolienos para diversas com-
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Figura 4.6: Comparacao entre as abundancias finais de diversos cianopolienos calculadas
ao final de 10° anos para as diversas composicoes quimicas iniciais consideradas, repre-
sentadas por [Fe/H].

Apresentamos agora o comportamento de algumas moléculas pertencentes ao grupo
chamado cianopolienos, que sao moléculas lineares podendo possuir uma longa cadeia de
carbonos e um atomo de hidrogénio ligado a uma extremidade da cadeia carbonica e outro
de nitrogénio ligado a outra extremidade.

Percebemos, pela Fig. 4.5, que o comportamento dessas moléculas é bastante semel-
hante, tal que, nao importa a metalicidade, a ordenacao das moléculas em abundancia
permanece constante. O comportamento dessas moléculas é de forte crescimento até um
periodo de cerca de 10 anos, permanecendo estavel a partir dai em nuvens pobres, como
mostram os painéis (a) e (b), ou apresentando queda em nuvens mais ricas, como mostram
os painéis (e) e (f). Vemos, também, que quao maior for a quantidade de carbonos na
molécula, menos abundante ela é ao final do tempo de vida da nuvem. No entanto, con-
siderando a evolucao dessas moléculas em qualquer uma das nuvens, percebe-se que suas
abundancias aumentam consideravelmente com o tempo. A diferenca entre a mais abun-
dante, HC3N, e a menos abundante, HCgN, aumenta conforme também aumentamos a
metalicidade, de forma que a diferenca entre as abundancias dessas moléculas se torna

enorme ao fim da evolugao quimica de 10° anos para uma nuvem de [Fe/H|=0.0, como
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mostra a Fig. 4.6. Entretanto, a abundancia final das moléculas apos 10° anos é prati-
camente constante entre as metalicidades [Fe/H|= —1.5 e [Fe/H]= —0.5, apresentando
um aumento suave nesta faixa. Nas outras faixas de metalicidade, todas as abundancias
caem mais rapidamente.

De uma forma geral, as abundancias dessas moléculas diminui com o aumento da cadeia
carbonica, de forma que os cianopolienos maiores e mais complexos possuem abundancias
inferiores aos mais simples, fato confirmado pela abundéancia final do HCN, como mostrado
na Fig. 4.2, que é bastante superior as abundancias dos cianopolienos, comportamento
esse que acontece para todas as metalicidades. Este comportamento é bastante curioso
e peculiar. Aparentemente, moléculas que possuem nitrogénio em sua estrutura possuem

comportamentos semelhantes, como veremos nos graficos a seguir.
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Figura 4.7: Evolucao temporal das abundancias de diversas moléculas policarbonadas
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Figura 4.8: Comparacao entre as abundancias finais de diversas moléculas policarbonadas

calculadas ao final de 10° anos para as diversas composicoes quimicas iniciais, represen-
tadas por [Fe/H].

O comportamento geral das abundancias dessas moléculas é de crescimento, con-
siderando o decorrer da vida de uma nuvem com qualquer uma das metalicidades, como
mostra a Fig. 7?7. No entanto, ao observarmos a Fig. 4.8, vemos que as abundancias
finais comparadas para um tempo de 10° anos caem consideravelmente, ou seja, quanto
mais rica a nuvem, menor a abundancia de moléculas contendo muitos carbonos. Esse
é um comportamento geral compartilhado com os cianopolienos mais complexos, como
mostra a Fig. 4.6.

Possivelmente, com o aumento da metalicidade e, consequentemente, a disponibili-
dade de atomos de carbono, as espécies moleculares comecam a disputar esses atomos,
aumentando a variedade de moléculas formadas capazes de reagir com o carbono. Como
temos mais moléculas em disputa pelos mesmos atomos, espera-se que suas abundancias
finais sejam, de fato, menores pelo aumento na abundancia final de uma maior variedade
de moléculas (nao apresentadas na figura).

Ainda observando a Fig. 4.8, vemos que a ordem entre as moléculas mais e menos
abundantes, ao final de 10° anos, para as diversas metalicidades, muda intimeras vezes,

de forma que, por exemplo, uma nuvem mais pobre produz uma menor quantidade de
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CH3C;N e uma quantidade maior de CsH,. J& uma nuvem rica, com [Fe/H|=0.0, ao final
de sua vida, produz uma quantidade maior de CH3C4N e menor de CyH,. Curioso notar
que, para uma nuvem rica, a ordenacao em abundancia das moléculas segue a mesma
ordem da quantidade de carbonos nelas presentes, ou seja, quanto mais carbonos, menos
abundante a molécula é ao final do tempo de vida de uma nuvem rica, como pode ser
verificado, também, pela Fig. 4.9, que mostra a abundancia final de diversas moléculas
com relacao a quantidade de atomos de carbono contidos em sua estrutura. Em nossa
amostra, existe um maior nimero de moléculas que contém menos carbonos, podendo
deixar esta anélise um tanto tendenciosa. No entanto, como veremos mais adiante, através
de estudos estatisticos de toda a amostra, moléculas policarbonadas sao preferencialmente
destruidas apos 10% do tempo de vida da nuvem, mostrando que, de fato, elas possuem
um pico de abundancia nao muito alto que é atingido muito antes de outras moléculas,
o que faz com que, uma vez atingido o maximo de abundancia, as reagoes pelas quais

comecam a participar sao, preferencialmente, de destruicao.
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Figura 4.9: A abundancia final das moléculas contendo carbonos é maior para moléculas

simples. As moléculas policarbonadas tendem a ter abundancias finais significativamente

menores que as mais simples.
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Figura 4.10: Evolug¢ao temporal das abundancias de diversas moléculas fosforadas
para diversas composi¢oes quimicas iniciais: (a) [Fe/H| = —2.5, (b) [Fe/H] = —2.0, (c)
[Fe/H] = —1.5, (d) [Fe/H] = —1.0, (e) [Fe/H] = —0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.
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Figura 4.11: Comparacao entre as abundancias finais de diversas moléculas fosforadas
calculadas ao final de 10° anos para diversas composicoes quimicas iniciais, representadas
por [Fe/H].

Agora vamos analisar o que acontece com as moléculas fosforadas. Uma vez que o
fosforo € um importante elemento para a bioquimica dos seres vivos, estando envolvido,
por exemplo, no armazenamento e transferéncia de informacao através dos acido nucleicos,
transferéncia de energia e estrutura da membrana celular, a deteccao e determinagao das
abundancias das espécies que contém fosforo é de grande interesse.

Pela Fig. 4.10 podemos perceber que o comportamento das abundancias dessas espé-
cies ¢ um tanto tumultada numa nuvem de baixa metalicidade, como mostra os painéis
(a) e (b), comportamento que vai se modificando conforme aumentamos a metalicidade.
Numa nuvem de metalicidade mais alta, como nos painéis (e) e (f), podemos ver que
essas moléculas possuem um comportamento mais suave. De uma forma geral, no in-
icio da evolucdo quimica da nuvem, até 10* anos, as abundancias dessas moléculas sao
pouco estaveis, fazendo com que elas alternem intimeras vezes as posicoes de mais e menos
abundantes, estabilizando no final do tempo de vida da nuvem.

Uma inspecao na Fig. 4.11 mostra que essas moléculas possuem comportamentos
diversos quando comparamos suas abundancias finais para nuvens de diferentes metalici-

dades. As moléculas PN e HCP possuem aumento de abundéancia, enquanto que todas
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as outras possuem um comportamento de queda, com excecao do PO que possui um
comportamento um pouco mais peculiar, apresentando crescimento em sua abundancia
final para nuvens com metalicidades entre [Fe/H|= —2.5 e [Fe/H|= —1.5 mas, por outro
lado, queda no intervalo seguinte de metalicidade. Essas moléculas sao as mais exoticas,
do ponto de vista de composicao quimica. Entretanto, sao mais abundantes do que as

moléculas organicas mostradas na Fig. 4.8.
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Figura 4.12: Comparacgao entre as abundancias finais das moléculas oxigenadas.

Por fim, vamos analisar o grupo das moléculas oxigenadas. A Fig. 4.12 mostra a
evolucao da abundéancia [mol/H|, de diversas moléculas oxigenadas, tal que o simbolo
“mol” refere-se a uma determinada molécula deste grupo. Para melhor compreender esta
figura e a préoxima, vamos estabeler uma nova nomenclatura: chamaremos de Nuvem
Molecular Colapsante Padrao — NMCP — a nuvem com composicao quimica solar, cuja
metalicidade é [Fe/H]=0.0, no momento de pré-colapso, momento em que calculamos as
abundancias finais das moléculas, apdés 10° anos. Isso quer dizer que o ponto NMCP
corresponde a um estado fisico da nuvem molecular, e serd a nossa base de comparacao
entre as abundancias moleculares.

Olhando a Fig. 4.12, podemos comparar as abundéancias finais das diversas moléculas
deste grupo de uma forma diferente como vinhamos fazendo até entao. O ponto onde

[Fe/H]=0.0 corresponde & NMCP. Tomando como exemplo a molécula CO, vemos que

para uma nuvem de [Fe/H|= —2.5, a sua abundancia final corresponde a 107%™ da sua
abundancia na NMCP. Podemos dizer isso da seguinte forma:
6(00)72.5 I 1072'75‘5<CO>NMCP7 (41)
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o que equivale a quase dois milésimos da composicao final na NMCP. As moléculas CO,
OCS e OCN sao sempre menos abundantes nas nuvens de metalicidades mais baixas que a
NMCP. As outras moléculas possuem comportamentos um pouco diferentes. A molécula
HCO, por exemplo, é mais abundante no pré-colapso duma nuvem de [Fe/H|]= —2.5 do

que na NMCP, de forma que

E(HCO)_2.5 =~ 100.25€(HCO)NMCP7 (42)

correspondendo a quase duas vezes a abundancia final na NMCP. A sua abundéncia final
também é um pouco mais alta ao final de uma nuvem de [Fe/H|= —0.5. Entretanto, para
as metalicidades intermediéarias, a abundancia final é sempre menor. Considerando as
moléculas NO e HNO, vemos que suas abundancias finais para nuvens de metalicidades
[Fe/H|= —2.5 e —2.0, sdo consideravelmente menores que na NMCP, mas mais altas
para as demais metalicidades. As moléculas menos abundantes deste grupo, OCN e
OCS, possuem forte crescimento de suas metalicidades finais conforme aumentamos a

metalicidade da nuvem, passando de cerca de trés milhoes de vezes menos abundantes em

nuvens de [Fe/H|= —2.5 a cerca de trezentas vezes menos abundantes do que na NMCP.
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Figura 4.13: Comparacgao entre as abundancias finais das moléculas oxigenadas.
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A Fig. 4.13 mostra o comportamento da evolucao do segundo grupo de moléculas
organicas oxigenadas. Essas moléculas sao mais complexas que as do primeiro grupo, e
todas sao organicas. Seguindo a nossa nomenclatura, vamos analisar a Fig 4.13 baseando-
nos na NMCP. Deste grupo, apenas a molécula NH, possui abundancia final menor para
nuvens de metalicidades baixas quando comparadas a NMCP, tal que o menor valor
ocorre para [Fe/H|= —2.0. Ja a molécula HyO é sempre mais abundantes nas nuvens
mais pobres, tendo um pico de abundancia para nuvens de [Fe/H|= —2.0. Numa nuvem
deste tipo pré-colapsante, esta molécula é mais de trés mil vezes mais abundante do que
na NMCP. Vejamos:

€<H202),2.0 =~ 103.5‘5<H2O2)NMCP- (43)

As demais moléculas sao mais abundantes em nuvens mais pobres e menos abundantes

em nuvens de metalicidades intermediarias.
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A Fig 4.14 mostra estudos estatisticos de toda a amostra de moléculas. Sao apresenta-
dos cinco diagramas mostrando a comparacao entre os coeficientes angulares da variagao
das abundancias das moléculas para duas diferentes composi¢oes quimicas iniciais em
cada um dos painéis passados 10% do tempo de vida esperado para nuvem, ou seja, apos
10° anos. A amostra total de moléculas ¢ mostrada em cinza, com o simbolo “+” e as
moléculas estudadas separadamente sao apresentadas em diversas cores e simbolos.

Comegando com o painel (a), temos a comparacao feita para nuvens de [Fe/H|= —2.0
e |[Fe/H]= —2.5. A maior parte das moléculas estd concentrada na regido proxima ao
centro do diagrama, ou seja, nas coordenadas x = 0 e y = 0, mas ainda na parte negativa
nos dois eixos. Isso mostra que a maior parte das moléculas é destruida tanto em nuvens
de metalicidade [Fe/H]= —2.0 como de [Fe/H|= —2.5 passados 10% do tempo de vida da
nuvem. Todas as moléculas policarbonadas, organicas e os cianopolienos sao preferencial-
mente destruidas nessas nuvens, bem como a maior parte das oxigenadas. Apenas algumas
das moléculas fundamentais e fosforadas continuam sendo formadas nessas nuvens pobres
passados 10° anos, mostrando que o pico de abundancia molecular para nuvens pobres é
atingido muito rapidamente e, depois, elas comecam a ser preferencialmente destruidas.

O segundo painel, (b), mostra o mesmo tipo de comparagio, mas agora para nuvens
de [Fe/H|= —1.5 e [Fe/H|= —2.0. O diagrama mostra que a maior parte das moléculas
continua sendo mais destruidas do que produzidas na fase final dos dois tipos de nuvens,
de forma que as moléculas policarbonadas e os cianopolienos sao as que possuem maior
taxa de destrui¢ao. Algumas das moléculas fundamentais e oxigenadas ainda continuam
sendo produzidas, como no caso anterior.

Agora, considerando o painel (C), vemos que a situagdo nao se altera significativa-
mente, de forma que a maior parte das moléculas continua sendo destruida nas nuvens de
|[Fe/H|= —1.5 e [Fe/H]= —1.0. Apenas uma pequena parcela das moléculas ¢ produzida
nas nuvens com essas duas metalicidades, sendo as fundamentais a maioria.

O painel (d), apresenta alguma diferenga com relagao ao anterior. Aqui, podemos ver
que um maior nimero de moléculas continua sendo produzida em nuvens de [Fe/H]= —0.5
enquanto que ainda continuam a ser destruidas em nuvens de [Fe/H]= —1.0. De qualquer
forma, os cianopolienos e as policarbonadas ainda continuam a ser destruidas, nos dois
tipos de nuvens. Isso indica que essas moléculas atingem a abundancia de equilibrio
muito tempo antes da nuvem colapsar, diferentemente das moléculas fundamentais que,
possivelmente, nao atingem este equilibrio, ou atingem pouco tempo antes do colapso,
continuando a ser formadas até este momento.

O ultimo painel mostra que aumentou a quantidade de moléculas produzidas nos dois
tipos de nuvens consideradas, que agora sao de [Fe/H|= 0.0 e [Fe/H|= —0.5, de forma
que mesmo algumas moléculas antes sempre preferencialemnte destruidas, como algumas
oxigenadas, agora sao preferencialemnte formadas.

O comportamento geral destes diagramas mostra que a maior parte das moléculas sao
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destruidas apos 10% do tempo de vida da nuvem, independentemente da metalicidade
e composicao quimica da nuvem. No entanto, percebemos que elas se aproximam da
“linha identidade” conforme aumentamos a metalicidade, no sentido da direita para a
esquerda, ou seja, as moléculas comecam a ser menos destruidas em nuvens cada vez
mais ricas quando comparadas as nuvens mais pobres, apos 10% do tempo de vida da
nuvem. Entretanto, independentemente da metalicidade, os grupos dos cianopolienos e
das moléculas policarbonadas sao sempre os que apresentam maior taxa de destruicao,
diferentemente do grupo das fundamentais, que normalmente possuem as maiores taxas

de producao.
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0,68 1 . | . | . | . 1 . |
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Figura 4.15: Fracao de moléculas que sao preferencialmente destruidas apos 10% do tempo
de vida da nuvem.

O comportamento das moléculas descrito anteriormente pode ser melhor apreciado na
Fig. 4.15. Esta figura apresenta a fracao de moléculas que sao preferencialmente destrui-
das passados os 10% do tempo de vida da nuvem. Para uma nuvem de [Fe/H|= —2.5,
quase 70% das moléculas atingiram a sua abundancia maxima apos 10° anos, enquanto
que para metalicidades maiores a porcentagem é maior, de forma que vai aumentando
até |[Fe/H|= —1.5, quando mais de 80% das moléculas ja atingiram a sua abundéncia
méaxima, restando-lhes, somente, ser destruidas até a nuvem colapsar. A partir dai, o

comportamento se inverte, e comeca a decrescer a porcentagem de moléculas que atingem
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vida da nuvem analisada a partir do coeficiente angular da variacao da abundéancia das
moléculas de toda a amostra.

a sua abundancia maxima apos 10% do tempo de vida da nuvem, sendo de 70% para
uma nuvem de [Fe/H|=0.0. Este comportamento sugere que as moléculas atingem a sua
abundancia méaxima antes que a nuvem colapse.

A Fig. 4.16 mostra uma funcao de probabilidade do coeficiente angular da variagao
da abundéancia de espécies moleculares passados 10% da vida da nuvem. Para nuvens
de metalicidade baixas, [Fe/H|]= —2.5 e —2.0 ha uma alta concentracao de moléculas
com coeficiente angular perto de zero, mas negativos. Isso mostra que a imensa maio-
ria das moléculas sdao destruidas apos 10° anos de uma nuvem com essas metalicidades,
mas com taxas de destruicao baixas. Conforme aumentamos a metalicidade, o coeficiente
angular médio vai diminuindo e as curvas vao se espalhando, mostrando que, para nu-
vens de baixa metalicidade, mais moléculas continuam a ser produzidas. Entretanto, a
quantidade de moléculas destruidas ainda é maior do que as produzidas, o que vai de

encontro com os resultados mostrados anteriormente, mostrando que o equilibrio quimico
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da nuvem, chamado de estado estacionario, é atingido, para a maior parte das moléculas
aqui consideradas, e principalmente as mais complexas, num momento anterior ao colapso
gravitacional que d& origem as estrelas e seus sistemas planetarios.

Vamos agora fazer algumas comparacoes com as abundancias observadas de duas nu-
vens moleculares, TMC-1 e L134N. A nuvem molecular TMC-1 é um objeto bastante
conhecido e bem estudado ha muitos anos. Muitos modelos ja foram propostos para
expliar a formagao de moléculas nela especificamente (Freeman & Millar 1983) e os re-
sultados vem sendo melhorados gradativamente. Ambas as nuvens sao escuras e frias, e
muitas moléculas nelas ja foram detectadas, como o C3N (Friberg et al. 1980) e o metil-
cianoacetileno, CH3C3N (Broten et al. 1984), por exemplo.

Todos os dados sao referentes a abundancia de H, de 2 x 10* cm 3.

[Fe/H] Observagoes

-25 | 20 | 15 TMC-1 | LI134N
CO 46x1078 | 1.7x10°7 | 4.75x10°7 || 1.6x10~* | 1.8x10~*
OH 1.15x107° | 2.2x107° | 1.2x107° 6.0x10°7 | 1.6x10°7
CN 1.8x107" | 2.45x107" [ 1.65x107 " || 6.0x107® | 1.0x10~%
NO [ 455x107 | 7x1072 | 55x10°" | 6.0x10°% | 1.2x10° 7
CoH | 3.95x107 " | 4.15x107 " | 85x10~" || 1.0x10~" | 1.0x10~%
HCN 7x107 14 9x107" [ 2.05x10713 || 4.0x107® | 1.4x10~%
CsS 8.5x10712 | 1.1x10~™ | 1.15x10° ™ || 1.6x10°% | 1.2x107°
H,S 29x10712 | 1.1x10~" | 1.7x107 1 || 1.0x107° | 1.6x107°
OCS |[[ 2.25x10°2 | 7.5x10712 | 8&x10~ 4.0x107% | 4.0x107°
SO, 3.5x10712 | 1.15x107° | 5.0x107° | 2.0 x107° | 6.0x10~%
HCsN || 8.5x10717 | 7.5x1072 | 1.55x107® | 1.2x107® | 8.0x10~1°
CyH | 4.95x107 13 | 2.2x107'® | 3.0x107" | 8.0x10~" | 2.0x10~*
Cs3Hy || 2.9x10712 | 5.0x10716 | 1.5x1071¢ | 8.0x107% | 4.0x107?
HCOT || 3.15x10° 1 | 2.55x10° 13 | 2.35x10~ 3 || 1.6x10°% | 1.6x10°8
NoHT | 95107 | 9.0x10°17 | 2.6x10~™ | 1.0x107° | 1.2x10~%
HCS*t || 6.0x107 ™ | 1.75x10° | 2.5x10° " [ 6.0x10° ¢ | 1.2x10° 1

Tabela 4.1: Comparacao entre as abundancias calculadas de algumas moléculas e ob-
servacoes de duas nuvens moleculares, TMC-1 e 134N, para metalicidades baixas. Os
dados observacionais sdo de (Ohishi et al. 1992) a menos dos indicados por “a”, (Ohishi
& Kaifu 1998) ou “b”, (Dickens et al. 2000).

Uma vez que simulamos a evolucao quimica das nuvens moleculares, a comparagao
com as observacoes realizadas de algumas nuvens se torna necessario. As observagoes
mostram que as abundancias encontradas nessas nuvens sao maiores do que as por nos
calculadas. Isso se deve, principalmente, a duas razoes: a auséncia de graos em nosso
modelo que, como ja discutido, é um fator importante para a producao de moléculas mais

complexas e ao fato dessas nuvens seram quimicamente ricas, tal que nao se espera, de
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fato, que possuem abundancias semelhantes a uma nuvem pobre simulada. Percebemos
que as moléculas contendo dois e trés carbonos sao as que possuem maior disparidade
entre as observacoes e as simulacoes, tal que suas abundancias foram subestimadas pelo
nosso modelo, reforcando a tese de que os graos exercem papel fundamental na producao

dessas moléculas.

[Fe/H] Observagoes

-1.0 [ -05 | 00 TMC-1 | L134N
CO 1.8x10°% | 85x1076 | 2.4x107° 1.6x10~* | 1.8x10~*
OH 6.0x10710 | 1.6x107° | 5.0x107 11 [ 6.0x1077 | 1.6x10°7
CN [ 1551073 | 1.3x107 "2 | 1.65x10 2 || 6.0x10°® | 1.0x10~
NO 8.0x107 " | 5.0x107™ [ 2.35x107 't || 6.0x107® | 1.2x10°"7
CoH || 1.1x1071° [ 2.25x10° [ 3.55x1076 || 1.0x10~7 | 1.0x10°%
HCN || 8.0x107™ | 2.1x10~'1 | 7.5x10° M || 4.0x10°® | 1.4x107%
CsS 9.0x10°1 | 1.45x10° 1 | 1.15x10~ 18 || 1.6x10°% | 1.2x107°
H,S 2.5x10° 1 [ 4.15x107 M | 3.6x107 1 [ 1.0x107° | 1.6x107"
OCS | 1.05x1077 | 3.9x107% | 2.9x10°" 4.0x107° | 4.0x107Y
SO, 3.95x10°% | 6.0x10°% | 4.45x10°7 [ 2.0 x107° | 6.0x10~*
HCsN | 5.0x107% | 6.5x10716 | 1.0x107" | 1.2x1077® | 8.0x10~1°
C,H || 1.4x1071 | 29x107 " | 1.25x1072° || 8.0x10~" | 2.0x107?
C3Hy || 1.6x10716 | 4751071 | 9.5x10717 || 8.0x107% | 4.0x107?
HCOT [ 2951071 | 4.3x107 " | 3.0x10°" | 1.6x10°% | 1.6x10°8
NoH' [ 1.85x107 2 | 2.3x10° 13 | 1.05x10° B || 1.0x107% | 1.2x10~%
HCST || 2.6x107" | 1.2x107" | 1.9x10™" | 6.0x107 e | 1.2x10~ !

Tabela 4.2: Comparacao entre as abundancias calculadas de algumas moléculas e obser-
vacoes de duas nuvens moleculares, TMC-1 e LL134N, para metalicidades intermediarias e
alta. Os dados observacionais sdo de (Ohishi et al. 1992) a menos dos indicados por “a”,
(Ohishi & Kaifu 1998) ou “b”, (Dickens et al. 2000).

Agora, considerando simulacoes de nuvens mais ricas, vemos que os valores obtidos
pelas simulagoes variam muito pouco, mas, de forma geral, as abundancias calculadas
tendem a ser maiores. Entretanto, as abundancias calculadas para as moléculas policar-
bonadas continuam sendo bastante baixas. Resultados semelhantes foram obtidos por
Shalabiea (2001), cujo trabalho analisa a importancia da razao entre as abundéancias dos
elementos C e O, mostrando que essa razao é um parametro mais importante para se
tentar simular a evolucao quimica de uma nuvem molecular do que as abundancias pro-
priamente. Outros trabalhos sugerem que a razao entre as abundancias de C e O que
melhor reproduzem as observagoes esta entre 0.6 e 0.8 (Terzieva & Herbst 1998). Nos nao
trabalhamos com estes valores, de modo que as razoes C/O por noés utilizadas encontran-
se entre aproximadamente 0.19 e 0.55, enquanto que a abundancia de O, com relagao ao

C utilizada por Shalabiea (2001) e Terzieva & Herbst (1998) sdo superestimadas quando
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comparadas as nossas condicoes iniciais.
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4.2 Conclusoes

O estudo das moléculas no meio interestelar é bastante interessante e complexo e pode
ser tratado de diversas maneiras. Hoje sabemos que o surgimento da Vida na Terra pode
estar ligado com os acontecimentos ocorridos na nuvem molecular que deu origem ao
sistema solar, onde moléculas formadas antes da nuvem se colapsar pode ter semeado
o planeta, trazendo condigoes quimicas necessarias para que a Vida aqui se formasse.
Talvez, o mesmo possa ter acontecido em outros locais do Universo.

Constantemente, diversos tipos de moléculas estao sendo formadas e também destrui-
das nas nuvens moleculares. FEssas nuvens sao os bercgarios estelares, e junto com as
estrelas, novos planetas sao formados. Ao ssurgir, essas moléculas ja formadas podem ser
agregadas aos jovens planetas. Tendo esse fato em mente, procuramos estudar a evolucao
das abundancias de diversas moléculas interessantes do ponto de vista bioldgico. A maior
parte dessas moléculas sao organicas, ou seja, feitas de carbono e hidrogénio. No entanto,
muitas outras sao formadas, além desses dois elementos, por nitrogénio e oxigénio, em sua
maioria.

As simulagoes por noés realizadas da evolucao quimica das nuvens moleculares leva
em conta diferentes metalicidades e composi¢oes quimicas iniciais. Trabalhamos com seis
diferentes tipos de nuvem, cada qual com uma composicao quimica inicial diferente da
outra. Seguimos um modelo de evolucao quimica da galaxia que prevé as abundéancias de
diversos elementos e traduzimos essas informagoes a ponto de poder escolher as condicoes
quimicas iniciais para as nossas simulacoes.

A primeira conclusao que obtemos é que as moléculas fundamentais, sejam elas organi-
cas ou nao, para a Vida na Terra, como a agua, o diéxido de carbono, o cianeto de
hidrogénio e o metano, sao abundantemente produzidas nas diferentes nuvens consider-
adas, possuindo as maiores abundancias finais entre todos os grupos de moléculas consider-
ados. Outra conclusao é que os cianopolienos possuem comportamento bastante peculiar,
possuindo queda brusca em suas abundancias finais para metalicidades intermediarias e
cada vez menores conforme aumenta-se o niimero de a&tomos de carbono em sua estrutura.
Comportamento semelhante é apresentado pelas moléculas policarbonadas, mostrando
que, possivelmente, a producao de moléculas complexas é prejudicada pela disponibil-
idade de elementos quimicos nas nuvens mais ricas, mostrando que a competicao por
esses elementos se torna bastante feroz entre as moléculas ja formadas. No entanto, essas
moléculas podem se beneficiar dos graos presentes nas nuvens. Ja foi demonstrado que
moléculas complexas conseguem sobreviver mais tempo nas superficies dos graos, a salvo
das radiacoes de fontes proximas, do que se estivessem dispersas no géas.

Pela Tabela 3.5, vemos que a razao C/O aumenta junto com a metalicidade, de forma
que quanto mais rica for a nuvem, mais oxidante ela se torna, uma vez que a abundancia

do elemento O cresce mais rapidamente que a de C. Segundo este modelo, num ambiente
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cada vez mais oxidante, moléculas mais complexas possuem dificuldade em continuar
sendo produzidas apdés um certo tempo, de forma que atingem o seu ponto de maxima
abundancia muito rapidamente e, entao, comecar a ter forte queda. Por outro lado, a
variedade de moléculas formadas é maior, ja que a disponibilidade de metais aumenta.

Através dos estudos estatisticos, concluimos que a maior parte das moléculas é de-
struida apos 10% do tempo de vida na nuvem, sugerindo que o o pico de producao das
moléculas é atingido antes que ela colapse, mas essa situacao logo se inverte, tal que
as moléculas comecam a ser destruidas rapidamente. O mais interessante é o fato das
moléculas policarbonadas e os cianopolienos serem sempre destruidas passados 10° anos,
refletindo o comportamento peculiar apresentados por essas moléculas nos graficos ante-
riores.

A alta porcentagem de moléculas destruidas apos 10% do tempo de vida da nuvem é
comprovada pelos graficos seguintes, mostrando a densidade de moléculas destruidas de
acordo com o coeficiente angular da curva de variacao das abundancias. Este coeficiente
angular, quando negativo, reflete a destruicao das moléculas e, quando positivo, reflete a
producao.

De uma maneira geral, as moléculas organicas, mais ou menos complexas, contendo os
principais elementos formadores da Vida, bem como outras moléculas inorganicas também
interessantes, sao formadas no meio interestelar. Suas abundéancias variam, comparando
umas com as outras, e também de acordo com a variacao da composicaqo quimica inicial.
Tendo em vista que o Sol nasceu de uma nuvem de composi¢ao quimica [Fe/H]=0.0, é
de se esperar que esta seja uma metalicidade bastante satisfatoria para a producao de
moléculas importantes, mesmo que a quantidade nao seja tao grande como as de outras.

Tendo o Sol se formado a partir de uma NMCP, vemos que, provavelmente, a producao
de uma alta quantidade de moléculas organicas complexas, ao menos na fase gasosa, nao é
uma necessidade considerando a possibilidade da origem da Vida ter sido influenciada pela
presenca inicial dessas moléculas na superficie planetaria. A NMCP é um estado fisico da
nuvem molecular onde cerca de 70% das moléculas sdo preferencialmente destruidas antes
que a nuvem entre colapse, de forma que a quantidade de moléculas complexas é pequena
se comparada a de outras moléculas mais simples, mas nao é necessariamente pequena
quando disponibilizadas na superficie de um pequeno planeta como a Terra, onde mesmo
uma pequena quantidade dessas moléculas pode ser suficiente para semear o planeta.
Além disso, a deteccao de moléculas complexas nos cometas mostra que essas moléculas
complexas conseguem sobreviver muito bem nas superficies dos graos, favorecendo as
chances delas sobreviverem até o colapso gravitacional.

Muitos estudos ainda precisam ser realizados, principalmente tratando-se do fato de
nao termos considerado a presenca dos graos neste estudo. Ainda, mais informacoes
sobre as abundancias observadas de diversas nuvens podem nos mostrar quais nuvens

sao mais interessantes do ponto de vista astrobiolégico, uma vez que possamos definir as
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abundancias moleculares dessas nuvens e consigamos modelar sua evolugao quimica.

A origem da Vida na Terra e a possibilidade da existéncia de Vida em outros lugares
sempre encantou o Homem e também nos assombra até os dias de hoje. O fato de que a
nossa existéncia aqui na Terra possa ser devido aos acontecimentos ocorridos, primeira-
mente, nas nuvens moleculares é, ao mesmo tempo, assustador e fantastico. No entanto, é
algo real, e precisa ser estudado com muito mais detalhes. A Vida é um campo de estudo
bastante multidisciplinar e, agora, a Astronomia tem condi¢oes de dar a sua contribuicao,
o que torna este tipo de trabalho o mais interessante possivel.

Estamos certos que o futuro nos trard um entendimento maior de como a Vida e o

Universo estao interligados.
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Apéndice A
Calculo das abundancias

Apresentamos os calculos feitos para se encontrar as abundancias cosmicas dos diversos
elementos considerados para as diferentes metalicidades escolhidas. Sao apresentados
grupos de equacoes para os diferentes elementos.

Lembrando que para uma nuvem onde todo o carbono encontra-se na forma de CO,
temos que subtrair a abundancia de C da abundancia de O, tal que o resultado serd a
abundancia de CO, e o restante sera a abundancia de O, denotado por €(O)”. Feito isso,
a abundancia de C sera nula.

Normalmente, a abundancia cosmica de H é dada por log e(H)=12, de forma que pre-
cisamos normalizar o resultado da abundéancia cosmica, €(X), encontrada para os diferentes
elementos de forma a estarem referentes & abundancia de H. Assim, a abundéncia final

dos elementos, normalizados pela abundancia de H, sera dado por ¢(X)’, ou seja:

(X) _eX)
e(H) 1072

e(X) = (chapter.1)

Para todos os casos, as abundancias de He e grao sao constantes, 1.4x107 e 1.32x 1072,

respectivamente.
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Grupo de equacoes para o carbono

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

[C/H] = log €(C)um — loge(C)o
log €(C)um = log €(C)e + [C/H]
€(C)am = log™ ' (log e(C) + [C/H])
€(C)pm = 107

€(C) =588 x 1077

[C/H] = log €(C)um — loge(C)e
log €(C)um = log €(C)e + [C/H]
€(C)um = log™' (log ¢(C) + [C/H])
€(C)pm = 1092

e(C). =1.73x107°

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[C/H] = log €(C)um — loge(C)o
log €(C)nm = log €(C)e + [C/H]
€(C)um = log™"(log €(C)e + [C/H])
€(C)om = 10657

e(C). =478 x 10°°

[C/H] = log €(C)um — loge(C)o
log €(C)um = log €(C)e + [C/H]
€(C)um = log™" (log e(C)e + [C/H])
E(C)a = 1072

¢(C). =181x107°

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[C/H] = log €(C)um — loge(C)o
log €(C)nm = log €(C)e + [C/H]
€(C)um = log™" (log €(C) + [C/H])
E(C)om = 1079

e(C). =8.80x 1077
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[C/H] = log €(C)um — log €(C)s
log €(C)um = log €(C)e + [C/H]
€(C)um = log™" (log ¢(C), + [C/H])
€(C)pmn = 105

e(C),,, =248 x 1074



Grupo de equacgoes para o nitrogénio

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

[N/H] = log ¢(N)um — log €(N)
log €(N)um = log €(N)e + [N/H]
€(N)um = log™' (log e(N)o + [N/H])
e(N)ym = 10778

e(N)  =6.02x107°

[N/H] = log ¢(N)um — log e(N)g
log €(N)um = log e(N)e + [N/H]
e(N)um = log™ (log ¢(N) + [N/H])
€(N)pm = 10778

e(N) =6.02x10°

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[N/H] = log €(N)um — loge(N)
log €(N)um = log ¢(N)e + [N/H]
€(N)um = log™' (log ¢(N) + [N/H])
e(N)pm = 10741

e(NY. =261 x 1077

[N/H] = log €(N)um — loge(N)o
log €(N)um = loge(N)e + [N/H]
€(N)um = log ™ (log ¢(N), + [N/H])
(N = 10668

e(N) =488 x 10~°

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[N/H] = log €(N)um — loge(N)
log €(N)um = log ¢(N)e + [N/H]
€(N)um = log™' (log e(N)o + [N/H])
€(N)pn = 10745

e(NY. = 2.87 x 1077
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[N/H] = log €(N)um — loge(N)o
log €(N)um = loge(N)e + [N/H]
e(N)um = log™" (log ¢(N) + [N/H])
(N = 10794

e(N). . =875 x 1077



Grupo de equagoes para o oxigénio

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

[O/H] = log €(O)um — loge(O)e
log €(O)um = loge(0)e + [O/H]
€(0)um = log™' (log ¢(0)g + [O/H])
€(O)pm = 10649

e(0),. =3.13x 1076

[O/H] = log €(O)um — log e(O)o
log €(O)um = loge(0)e + [O/H]
€(0)am = log™' (log ¢(O), + [O/H])
€(O)m = 1069

€(0), =8.65 x 1076

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[O/H] = 10g €(0)um — loge(O)o
log €(O)um = loge(O)e + [O/H]
€(O)um = log™ ! (log ¢(O) + [O/H])
E(0)pm = 10331

€(0). = 2.06 x 1077

[O/H] = log €(O)um — loge(O)e
log €(O)um = loge(0)e + [O/H]
€(O)nm = log™'(log ¢(O)e + [O/H])
€(0)pm = 10776

e(0)l,, =5.76 x 107°

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[O/H] = 10g €(0)um — loge(O)o
log €(O)um = loge(O)e + [O/H]
€(0)um = log™ ! (log ¢(O) + [O/H])
€(0)m = 10521

e(0). =1.76 x 10~
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[0/H] = 1og €(O)um — log e(O)o
log €(O)um = loge(0)e + [O/H]
€(O)nm = log™'(log ¢(O) + [O/H])
€(0)pm = 105

€(0), = 4.49 x 10~



Grupo de equacoes para o flior

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

F/H] = log e(F)um — loge(F)o
log €(F) s = log (F) + [F/H]
€(F)um = log ™" (log e(F)o + [F/H])
€(F)ym = 10%87

e(F). =751 %101

[F/H] = log €(F )um — log €(F)e
log €(F)um = log e(F)e + [F/H]
€(F)um = log™" (log e(F) + [F/H])
€(F)om = 1022

e(F), =1.72 x 1071

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[F/H] = log €(F)um — log €(F)o
log €(F)nm = log e(F)e + [F/H]
€(F)um = log™" (log ¢(F) + [F/H])
€(F )y = 10261

e(F). = 4.10 x 10710

[F/H] = log €(F )um — log €(F)o
log €(F)um = log e(F)e + [F/H]
€(F)um = log™" (log ¢(F) + [F/H])
() = 10528

e(F). =175 x 107

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[F/H] = log €(F)um — log €(F)o
log €(F)nm = log e(F)e + [F/H]
€(F)um = log™" (log ¢(F) + [F/H])
€(F)pm = 1059

e(F).  =17.79 x 10~
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[F/H] = log €(F )um — log €(F)o
log €(F)um = log e(F)e + [F/H]
€(F)um = log™" (log ¢(F) + [F/H])
() = 10447

e(F). =282 x 1078



Grupo de equacoes para o sodio

Calculo para [Fe/H| = —2.5 Calculo para [Fe/H| = —
[Na/H] = log €(Na)ym — log e(Na)g [Na/H] = log €(Na)ny, — log e(Na)g
log €(Na)y, = loge(Na)g + [Na/H] log €(Na)y, = loge(Na)g + [Na/H]

e(Na)um = log™" (log (Na)o + [Na/H]) e(Na)um = log™" (log (Na)o + [Na/H])
(Na)nm 03 21 (Na)nm 03 .58
e(Na).  =1.65x 10~° e(Na), = 3.82 x 10~

Célculo para [Fe/H] = —1.5 Célculo para [Fe/H| = —
[Na/H] = log ¢(Na),, — loge(Na)q [Na/H] = log ¢(Na)m — log e(Na)q
log €(Na)y, = loge(Na)g + [Na/H] log €(Na)y, = loge(Na)g + [Na/H]
(Na)u = log M(loge(Na)o + [Na/H])  e(Na)um = log~"(loge(Na), + [Na/H])
e(Na), = 1039 ¢(Na)y, = 10152
e(Na)! =9.17 x 107° €(Na)! =3.32x 1078

Célculo para [Fe/H] = —0.5 Célculo para [Fe/H] = 0.0
[Na/H] = log ¢(Na)um — loge(Na)g [Na/H] = log €(Na)um — log e(Na)g
log €(Na)y, = loge(Na)g + [Na/H] log €(Na)y, = loge(Na)g + [Na/H]
¢(Na)p, = log ' (loge(Na), + [Na/H]) ¢(Na)p, = log™'(log e(Na), + [Na/H])
e(Na), = 10531 ¢(Na)y, = 10696
e(Na)! ~=2.05x 1077 e(Na) =114 x 10"
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Grupo de equagoes para o magnésio

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

[Mg/H] = log e(Mg)um — log e(Mg)e
log €(Mg)um = log €(Mg)e + [Mg/H]
€(Mg)um = log™ " (log e(Mg)e + [Mg/H])
e(Mg)pm = 10521

e(Mg). = 1.63 x 107

[Mg/H] = log e(Mg)um — log e(Mg)e
log €(Mg)um = log e(Mg)e + [Mg/H]
€(Mg)ym = log™* (log e(Mg), + [Mg/H])
e(Mg)m = 10563

e(Mg).. =4.28 x 1077

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[Mg/H] = log €(Mg)um — log e(Mg)e
log €(Mg)um = log e(Mg)e + [Mg/H]
€(Mg)um = log ™" (log e(Mg) + [Mg/H])
e(Mg)pm = 1059

e(Mg)' . =9.78 x 1077

[Mg/H] = log €(Mg)um — log e(Mg)e
log €(Mg)um = log e(Mg)e + [Mg/H]
€(Mg)um = log ™" (log (Mg), + [Mg/H]))
e(Mg)p = 10644

e(Mg)! =276 x 10~¢

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[Mg/H] = log €(Mg)um — log e(Mg)e
log €(Mg)um = log e(Mg)e + [Mg/H]
€(Mg)um = log™* (log e(Mg)e + [Mg/H])
e(Mg)p = 1059

e(Mg)' =887 x 107
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[Mg/H] = log €(Mg)um — log e(Mg)e
log €(Mg)um = log e(Mg)e + [Mg/H]
€(Mg)um = log™* (log e(Mg), + [Mg/H])
e(Mg)pm = 10738

e(Mg)! ., = 2.45 x 107°



Grupo de equacoes para o silicio

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

[Si/H] = log €(Si)ym — log €(Si)e
log €(Si)um = log €(Si)e + [Si/H]
€(Si)nm = log™ ' (log €(Si)e + [Si/H])
€(Si)pm = 1073

€(Si) . =2.04 x 1077

[Si/H] = log €(Si)ym — log €(Si)e
log €(Si)um = log €(Si)e + [Si/H]
€(Si)nm = log™ ' (log €(Si)e + [Si/H])
€(Si)pm = 1079

€(Si).. =7.20 x 107

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[Si/H] = log €(Si)nm — log €(Si)e
log €(Si)pm = log €(Si)e + [Si/H]
€(Si)pm = log™ ' (log €(Si) + [Si/H])
€(S)pm = 10626

€(Si). =1.82 x 10~°

[Si/H] = log €(Si)nm — log €(Si)e
log €(Si)pm = log €(Si)e + [Si/H]
€(Si)pm = log™*(log €(Si) e, + [Si/H])
€(Si)pm = 10%68

€(Si). = 4.89 x 1076

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[Si/H] = log €(Si)nm — log €(Si)e
log €(Si)pm = log €(Si)e + [Si/H]
€(Si)nm = log ™' (log €(Si)e + [Si/H])
€(Si)pm = 10718

€(Si),  =1.52 x 1075
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[Si/H] = log €(Si)nm — log €(Si)e
log €(Si)pm = log €(Si)e + [Si/H]
€(Si)nm = log™ " (log €(Si)e + [Si/H])
€(Si)pm = 10795

e(Si)l,, = 4.49 x 107°



Grupo de equacoes para o fosforo

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

[P/H] = log €(P)um — log e(P)e
log €(P)um = log €(P)e + [P/H]
€(P)um = log™" (log ¢(P)e + [P/H])
€(P)ym = 10254

e(P). =3.48 x 10710

[P/H] = log (P — log e(P)o
log €(P)un = log e(P) + [P/H]
€(P)um = log " (log e(P), + [P/H))
€(P)pn = 10°11

e(P).,. =1.30 x 1079

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[P/H] = log €(P)um — loge(P)e
log €(P)um = log €(P)e + [P/H]
€(P)um = log™" (log ¢(P)o + [P/H])
€(P)pm = 1035

e(P)., =3.59 x 10~°

[P/H] = log €(P)um — loge(P)e
log €(P)um = log €(P)e + [P/H]
€(P)um = log™" (log e(P)o + [P/H])
€(P)p = 10406

e(P). =117 x10%

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[P/H] = log ¢(P)um — loge(P)q
log €(P)um = log €(P)e + [P/H]
€(P)um = log™" (log ¢(P)e + [P/H])
€(P)pm = 10478

e(P), =6.02 x 107
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[P/H] = log €(P)um — log €(P)e
log €(P)um = log €(P)e + [P/H]
€(P)um = log™" (log e(P)o + [P/H])
€(P)pm = 10722

e(P) =1.67x107"



Grupo de equacoes para o enxofre

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —2.0

S/H] = log e(S)um — log(S)o
10g €(S)um = log €(S)e + [S/H]
€(S)um = log™* (log €(S)o + [S/H])
€(S)pm = 1048

e(S) . =638 x 1078

[S/H] = log €(S)um — loge(S)e
10g €(S)um = log €(S)e + [S/H]
€(S)um = log™ (log €(S)o + [S/H])
€(S)m = 1053

€(S) = 2.45x 1077

Célculo para [Fe/H] = —1.5

Célculo para |[Fe/H| = —1.0

[S/H] = log €(S)um — log e(S)o
log €(S)um = log e(S)e + [S/H]
€(S)am = log™ ! (log €(S)o + [S/H])
€(S)am = 1055

€(S).. =6.33x 1077

[S/H] = log €(S)um — log e(S)o
log €(S)um = log e(S)e + [S/H]
€(S)nm = log™ ! (log €(S)s + [S/H])
€(S)am = 1062

€(S). . =1.69 x 10

Célculo para [Fe/H] = —0.5

Célculo para [Fe/H] = 0.0

[S/H] = log €(S)um — log e(S)o
log €(S)um = log e(S)e + [S/H]
€(S)am = log ™" (log ¢(S)e + [S/H])
€(S)am = 10671

€(S).. =5.15x 107
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[S/H] = log €(S)um — log €(S)o
log €(S)um = log €(S)e + [S/H]
€(S)am = log ™" (log €(S)o + [S/H])
€(S)am = 1071

€(S). =157 x 1077



Grupo de equacoes para o cloro

Calculo para [Fe/H| = —2.5 Calculo para [Fe/H| = —
[C1/H] = log €(Cl)m — log €(Cl) [C1/H] = log €(Cl) — log €(Cl)g
log €(Cl)ym = loge(Cl) + [C1/H] log €(Cl)ym = log e(Cl) + [C1/H]
€(Clum = log™ (log ¢(Cl)o + [C1/H]) €(Clnm = log ™' (log ¢(Cl)e + [C1/H])
(Cl)nm 02 72 (Cl)nm 03 .39
e(Cl). = 5.30 x 10710 e(CLY., = 2.49 x 10~
Célculo para [Fe/H] = —1.5 Célculo para [Fe/H| = —
[C1/H] = log €(Cl)pm — log e(Cl)g [C1/H] = log €(Cl)py — log e(Cl)g
10g €(Cl)pm = log €(Cl), + [C1/H] log €(Cl)pm = log €(Cl), + [C1/H]
€(Cl)pm = log ™' (log ¢(Cl)o + [C1/H]) €(Cl)nm = log ™' (log ¢(Cl)o + [C1/H])
€(Cl)amn = 10556 €(C)amn = 10436
e(Cl). =730 x 107 e(Cl). . =2.33 x 107
Célculo para [Fe/H] = —0.5 Célculo para [Fe/H] = 0.0
[C1/H] = log €(Cl)pm — log e(Cl)g [C1/H] = log €(Cl)py — log e(Cl)g
log €(Cl)ym = log e(Cl) + [Cl/H] log €(Cl)pm = log e(Cl)e + [Cl/H]
€(Clum = log™' (log ¢(Cl)o + [C1/H]) €(Clnm = log™ (log ¢(Cl)e + [C1/H])
€(Cl)amn = 10500 €(C)amn = 10757
e(Cl) =1.01x 107" e(Cl) =470 x 1077
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Grupo de equacoes para o ferro

Calculo para [Fe/H| = —2.5 Calculo para [Fe/H| = —
[Fe/H] = log €(Fe)nm — log e(Fe)q [Fe/H] = log e(Fe)um — log e(Fe)q
log €(Fe)um = log e(Fe)s + [Fe/H] log €(Fe)ym = log e(Fe)q + [Fe/H]
€(Fe)un = log ™ (log €(Fe)q + [Fe/H]) e(Fe)un = log™ (log €(Fe)o + [Fe/H])
€(Fe)m = 1049 €(Fe)m = 1054

e(Fe). =891 x 10-8 e(Fe). =281 x 1077

Célculo para [Fe/H] = —1.5 Célculo para [Fe/H| = —
[Fe/H] = log ¢(Fe)nm — log e(Fe)q [Fe/H] = log e(Fe)m — log e(Fe)
log e(Fe)nm = log e(Fe)g + [Fe/H] log e(Fe)nm = log e(Fe)s + [Fe/H]
(Fe)um = log  (log e(Fe), + [Fe/H])  e(Fe)om = log™(log e(Fe)o + [Fe/H])
e(Fe)pm = 1059 e(Fe)pm = 10045
e(Fe) =891 x 107 e(Fe) =281 x 107

Célculo para [Fe/H] = —0.5 Célculo para [Fe/H] = 0.0
[Fe/H] = log ¢(Fe)nm — log e(Fe)q [Fe/H] = log e(Fe)nm — log e(Fe)
log e(Fe)nm = log e(Fe)g + [Fe/H] log e(Fe)nm = log e(Fe)s + [Fe/H]
e(Fe)um = log™' (log €(Fe) + [Fe/H)) e(Fe)um = log™ ' (log €(Fe) + [Fe/H])
e(Fe)pm = 1069 e(Fe)pm = 10745
e(Fe), , =891 x 107° e(Fe), , =2.81 x107°
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Grupo de equacoes para CO e O final

Calculo para [Fe/H| = —2.5

Calculo para [Fe/H| = —

€

€

€

M

€

(
(
(
(
(

C)n = 5.88 x 1077

0) =313 x 1076

CO)pm = €(C') = 5.88 x 1077
O)im = €(0)m — €(CO)
0)! =254x 1077

(C).. =1.73 x 1076

(O). = 8.65x 107
€(CO)pm = €(C) =1.73 x 1076
(

(

€

[

M

O)im = €(0)m — €(CO)
0)/, =6.91 x 107°

€

Calculo para [Fe/H| = —

Calculo para [Fe/H| = —

e(C). =478 x 107

e(O).. = 2.06 x 1079

€(CO)um = €(C') =4.78 x 1076
€(0)im = €(O)nm — €(CO)
€(0) =158 x 107

e(C), =181x107°

e(0),, =5.76 x 107
(CO)pm = €(C) = 1.81 x 1075
(

(

M

€

O)im = €(0)m — €(CO)
e(0)r =3.95x 1077

Calculo para [Fe/H| — —

Célculo para [Fe/H] = 0.0

€

M

€

€

€

(
(
(
(
(

Cm
O)m

CO)ym = €(C') =8.80 x 107

O)im
O)im

=8.80 x 107°
=1.76 x 1074

= €(O)um — €(CO)
=8.87 x 107

e(C)l, =248 x 1074
0),, =449 x 10~*

(
(
(CO)pm = €(C) =2.48 x 1074
(
(

M

[

O)im = €(0)m — €(CO)
O)! =2.00x 1074

[

€



