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Há mundos in�nitos, tanto pare
idos 
omo diferentes deste nosso mundo (...)devemos a
reditar que em todos esses outros mundos existem seres vivos eplantas e outras 
oisas que vemos neste mundo.Epi
uro - (341-270 a.C.), 
arta a Heródoto4
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ResumoDiversas são as molé
ulas importantes para o surgimento da vida primordial produzi-das e destruídas em nuvens mole
ulares. O 
olapso dessas nuvens pode dar origem aestrelas que abrigam sistemas planetários. Na 
omposição desses sistemas, molé
ulas danuvem mole
ular agregadas a grãos serão in
orporadas aos protoplanetas, podendo in�u-en
iar a evolução físi
o-quími
a de seu ambiente, eventualmente favore
endo o surgimentoe o desenvolvimento da vida nos planetas ro
hosos que se en
ontrem na zona de habit-abilidade estelar. Igualmente, pequenos 
orpos (
ometas) que atingirão o planeta re
émformado podem 
arregar molé
ulas originárias da nuvem mole
ular parental. Utilizandoequações de astroquími
a, pro
uramos des
rever a evolução da abundân
ia de molé
ulasimportantes à Vida, 
omo a 
onhe
emos, a partir de 
omposições quími
as ini
iais var-iáveis. A variação na 
omposição quími
a ini
ial 
onsidera a variação nas abundân
iaselementais previstas pela Evolução Quími
a da Galáxia. Um sistema de equações difer-en
iais de primeira ordem a
opladas que des
reve a variação das abundân
ias de 
adamolé
ula na fase gasosa da nuvem mole
ular é resolvido numeri
amente, possibilitando o
onhe
imento de 
omo a abundân
ia dessas molé
ulas varia 
om o tempo e a 
omposiçãoquími
a ini
ial.Palavras-
have: ISM: molé
ulas, abundân
ias; ISM: astroquími
a, astrobiologia.
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Abstra
tInterstellar 
louds are the sites where many mole
ules believed important for the earlylife are produ
ed. The 
ollapse of su
h 
louds may give birth to stars hosting planetarysystems. During the formation of su
h systems, mole
ules formed in the mole
ular 
loud,aggregated into grains, will be in
orporated to the protoplanets, in�uen
ing the 
hemi
alevolution of the environment, probably a�e
ting the 
han
es for life appearan
e on ro
kyplanets lo
ated at the stellar habitable zones. Moreover, small bodies, like 
omets 
an
arry some of these mole
ules to inner planets of their systems. Using astro
hemi
alequations, we des
ribe the evolution of the abundan
e of su
h mole
ules at the gas phasefrom several initial interstellar 
ompositions. These varying initial 
hemi
al 
ompositions
onsider the 
hange of the elemental abundan
es predi
ted by a self-
onsistent modelof the 
hemi
al evolution of the Galaxy. A system of �rst order di�erential equationsthat des
ribes the variable abundan
es of ea
h mole
ule is solved numeri
ally, makingpossible the knowledge of how the abundan
e of su
h mole
ules 
hange with time andinitial 
hemi
al 
omposition.Keywords: ISM: mole
ules, abundan
es; ISM: astro
hemistry, astrobiology.
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IntroduçãoA origem da Vida sempre foi um tema que desperta um enorme interesse em todosnós. Desde tempos remotos, o Homem pergunta-se de onde vem e pra onde vai, o porquêda sua existên
ia e se existe Vida em outros lugares além do planeta Terra. Hoje emdia, 
om o avanço extraordinário da Ciên
ia e Te
nologia, temos, pela primeira vez, apossibilidade real de responder, mesmo que seja apenas par
ialmente, algumas dessasquestões. A Astrobiologia é a 
iên
ia que estuda a Vida 
omo um evento universal, eseu desenvolvimento tem propor
ionado grandes des
obertas. De 
aráter interdis
iplinar,vem atraindo a atenção desde pro�ssionais espe
ializados em diversas áreas até do públi
onão espe
ializado. Por tratar de temas tão variados, 
omo a origem da Vida na Terra e apossibilidade da existên
ia de Vida em outros lugares do Universo, o trabalho 
onjunto depesquisadores de diversas áreas é 
ru
ial para o bom desenvolvimento dessa nova 
iên
ia.Trataremos, aqui, da evolução da abundân
ia das biomolé
ulas1 no meio interestelar.A evolução de biomolé
ulas neste ambiente pode ter forte ligação 
om o surgimento daVida na Terra pelo fato de o planeta poder ter sido semeado durante a sua formação,re
ebendo molé
ulas já formadas na nuvem que deu origem ao Sistema Solar. Uma vezdepositadas na superfí
ie do planeta, essas molé
ulas poderiam ter in�uen
iado a evoluçãobioquími
a que aqui o
orreu, exer
endo o papel de pre
ursoras de outras molé
ulas mais
omplexas que formariam os primeiros organismos vivos.O presente trabalho divide-se em quatro 
apítulos. No primeiro, faremos um breve re-sumo das prin
ipais 
ara
terísti
as da Vida 
omo a 
onhe
emos, o papel das biomolé
ulasna formação e manutenção dos organismos vivos e 
omo o estudo das molé
ulas formadasno meio interestelar pode in�uen
iar o surgimento e desenvolvimento da Vida na Terra.Falaremos, brevemente, da origem dos elementos quími
os no Universo que 
ompõem osorganismos e sobre os planetas extrassolares. O segundo 
apítulo trata da quími
a queo
orre no meio interestelar, das reações que formam a molé
ula de água e outras molé
u-las orgâni
as 
omplexas. Também tratamos das transições mole
ulares, pro
esso que nospermite estudar os espe
tros mole
ulares e algumas 
ara
terísti
as do meio interestelar.No ter
eiro 
apítulo, trataremos das simulações realizadas a �m de estudar a evolução da1Mais 
orretamente, estamos lidando 
om molé
ulas que atuam 
omo pre
ursoras das molé
ulas pré-bióti
as, ou seja, aquelas que, 
onforme reagem 
om outras e aumentam a sua 
omplexidade, dão origemàs molé
ulas importantes para a Vida. Num sentido literal, uma biomolé
ula é aquela produzida por umorganismo vivo, o que não é o 
aso das molé
ulas en
ontradas no meio interestelar.



abundân
ia das biomolé
ulas no meio interestelar na fase gasosa, falando sobre a lista dereações quími
as estudadas e da lista de molé
ulas 
onsideradas no trabalho. Por �m, noquarto e último 
apítulo, apresentamos os nossos resultados e as 
on
lusões.
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Capítulo 1Considerações sobre a VidaNeste 
apítulo faz-se uma explanação sobre o porquê de se estudar as biomolé
ulas nomeio interestelar. Para isso, faremos uma passagem por assuntos que permeiam, direta ouindiretamente, o estudo dessas molé
ulas. Muitos são os aspe
tos aqui tratados. Vamos
omeçar por algumas re�exões sobre a Vida. São apresentadas algumas de suas prin
ipais
ara
terísti
as, 
omo os elementos essen
iais que a 
ompõem, sua estrutura 
elular e adiversidade en
ontrada no planeta, bem 
omo algumas re�exões sobre a possibilidade daexistên
ia de Vida fora da Terra. Não nos preo
upamos em dar uma de�nição para aVida, uma vez que isso é impossível, visto que mesmo pesquisadores das áreas biológi
astêm di�
uldade em de�ni-la. Mas tratamos da Vida 
omo entendida pela Ciên
ia, ou seja,organismos 
ompostos por molé
ulas orgâni
as estruturadas em 
élulas. Depois falamos arespeito das biomolé
ulas, pro
urando também apresentar suas prin
ipais 
ara
terísti
ase o modo 
omo atuam nos organismos vivos, possibilitando-lhes que sejam 
onsideradosvivos. Em seguida, vamos falar sobre a origem da Vida. Este assunto é bastante amplo e
omplexo. Ainda não existe uma resposta 
lara e de�nitiva para essa questão, e tampou
otemos a pretensão de esgotar o assunto. Mais adiante, trataremos da Evolução Quími
ada Galáxia. Abordaremos ligeiramente temas 
omo a origem dos elementos quími
osessen
iais à Vida e 
omo a evolução das abundân
ias desses elementos possibilitou que aVida surgisse aqui na Terra. Também vamos tratar das nuvens mole
ulares, que são asregiões onde as estrelas e seus sistemas planetários são formados. Por �m, falaremos arespeito dos planetas extrassolares.1.1 A Vida e suas 
ara
terísti
asTodos já nos perguntamos o que é a Vida. Muitos poemas, músi
as e livros tiveram aVida 
omo inspiração. Cada um de nós, 
ada povo, 
ada geração possui uma 
on
epçãodiferente. Alguns pro
uram ser práti
os, dizendo que a Vida é algo que nas
e, 
res
ee morre. Outros são mais �losó�
os, dizendo ser ela um mistério in
on
ebível pela in-teligên
ia humana. Outros, ainda, possuem de�nições religiosas, dizendo que a Vida é



uma dádiva divina. De 
erta forma, todos estão 
ertos. O 
on
eito de Vida é muito amploe não podemos reduzi-la a uma simples de�nição. Muitas vezes, a ideia de Vida se 
on-funde 
om a ideia de viver, onde 
ada um expõe suas posições 
onforme suas experiên
ias,pessoais ou 
oletivas.Neste trabalho, trataremos a Vida 
omo ela é 
on
ebida pela Ciên
ia, tendo 
ara
terís-ti
as bioquími
as bem de�nidas. Em Biologia, uma das prin
ipais 
ara
terísti
as de umser vivo é o fato de ser formado por molé
ulas orgâni
as organizadas em 
élulas. Repareque isto não é uma de�nição (Laz
ano 2008), mas tão somente uma 
ara
terísti
a biológ-i
a. As 
élulas são as unidades estruturais e fun
ionais dos organismos vivos, responsáveispor todas as funções vitais realizadas através do metabolismo1, possuindo a 
apa
idadede autorepli
ação2, na tentativa de perpetuar a espé
ie. As 
ara
terísti
as de 
ada espé
ietransmitidas aos des
endentes são armazenadas nos 
hamados á
idos nu
lei
os3. Entre-tanto, a informação transmitida para a 
élula �lha pode não ser exatamente igual a da
élula parental, pois, durante o pro
esso de repli
ação, podem o
orrer mutações gêni
as4.As mutações geram mudanças no 
onjunto de genes herdados, o que pode ser favorável ounão para a espé
ie, dependendo de 
omo essas novas 
ara
terísti
as vão atuar no pro
essode Seleção Natural5. Isso permite que a espé
ie evolua. Mesmo des
onhe
endo a existên-
ia dos genes e, 
onsequentemente, das mutações gêni
as, Charles Darwin (1809-1882)
onseguiu revolu
ionar a Biologia e todo o pensamento 
ientí�
o 
om a sua Teoria daEvolução das Espé
ies (1859), mostrando empiri
amente que todas as espé
ies estão num
onstante pro
esso evolutivo.Após algum tempo, a 
élula se desgasta, perdendo sua vitalidade e, 
onsequentemente,morrendo. O 
on
eito de morte também é bastante dis
utido, mas não vamos entrarnesta questão. Todos os seres vivos en
ontrados na Terra são formados por molé
ulasorgâni
as6. E essas molé
ulas são todas baseadas em 
ombinações de dois ou mais entrequatro dos 
in
o elementos mais abundantes no Universo, que são o hidrogênio, o 
arbono,o nitrogênio e o oxigênio, também 
onhe
idos 
omo elementos CHON, podendo 
onterpequenas quantidades de elementos mais pesados, 
omo o 
ál
io e magnésio, por exemplo.1Conjunto de reações quími
as responsáveis pelos pro
essos de síntese e degradação dos nutrientes na
élula.2Pro
esso pelo qual toda informação genéti
a é transmitida aos des
endentes.3Ma
romolé
ulas responsáveis pelo armazenamento, transmissão e tradução das informações genéti-
as. Existem dois tipos de á
idos nu
lei
os: o ADN � á
ido desoxirribonu
lei
o � e o ARN � á
idoribonu
lei
o � 
ada qual 
om funções espe
í�
as no pro
esso de transmissão das informações genéti
as.O ADN é formado pelos nu
leotídeos adenina, 
itosina, guanina e timina, enquanto que o ARN é formadopela ura
ila no lugar da timina e pelas outras bases que também 
ompõem o ADN.4Mudança na sequên
ia de nu
leotídeos na molé
ula de ADN, 
ausada por exposição à radiaçãoionizante ou por pro
essos quími
os.5Me
anismo proposto por Charles Darwin onde as 
ara
terísti
as herdadas pelos organismos semostram favoráveis ou não para a adaptação da espé
ie ao meio ambiente.6Os vírus não são 
onstituídos por 
élulas, embora dependam delas para a sua multipli
ação. Sãoformados por á
idos nu
lei
os (ADN ou ARN) envolvidos por uma 
ápsula protei
a; autoreproduzem-see são sus
etíveis a mutações. Não há um 
onsenso sobre se os vírus são ou não seres vivos.15



En
ontramos uma diversidade enorme de seres vivos no nosso planeta. Alguns são mi-
ros
ópi
os, 
omo as ba
térias; outros são extremamente grandes e espe
ializados, 
omoas baleias. O Homem é um dos seres vivos mais 
omplexos 
onhe
idos até o momento.Seu desenvolvimento intele
tual 
olo
a-o 
omo o ser dominante no planeta. O número deespé
ies que já passaram pela Terra é muito maior do que o número en
ontrado hoje emdia. Os seres vivos são en
ontrados em prati
amente todos os ambientes da Terra. Numagrande faixa de temperatura, pressão, salinidade e outras 
ara
terísti
as físi
o-quími
asde diversos ambientes da Terra, é possível en
ontrar algum organismo vivo, simplesmentetentando sobreviver, 
onsumindo energia forne
ida pelo ambiente e reproduzindo-se, noinstinto de preservar a espé
ie, sobrevivendo às adversidades da natureza e transmitindoinformação genéti
a para gerações subsequentes. Um grupo de seres vivos muito in-teressantes, des
obertos há pou
o mais de 40 anos, são os organismos extremó�los. Ades
oberta destes seres também foi um mar
o no estudo da origem da Vida. São 
apazesde viver em ambientes 
ompletamente inóspitos, desprovidos de luz solar ou submetidos atemperaturas que o homem seria in
apaz de tolerar, além de outras 
ondições extremas.É 
omo se esses seres vivessem em outro planeta.Somos, então, levados a pensar em vida extraterrestre. Para isso, basta um olhar sobum 
éu estrelado. Diante de um Universo espeta
ularmente grande e diversi�
ado, 
om ades
oberta de 
entenas de exoplanetas, inevitável é 
onje
turar sobre a existên
ia de seresvivos em outros lo
ais além da Terra. Essa é uma questão sempre presente no pensamentodo Homem, desde tempos remotos. Mas as opiniões sobre o tema também são bastantevariadas. Ironi
amente, Giordano Bruno pagou 
om a vida por a
reditar em ideias que
onfrontavam a Igreja 
omo, por exemplo, a existên
ia de Vida em outros planetas. Oassunto já foi tratado 
om muita des
rença e de forma até pejorativa. Mas hoje em dia,
om a des
oberta das extremó�las (Bro
k 1967) e de 
entenas de planetas extrassolares,a tese da existên
ia de vida em algum outro planeta pare
e, 
ada vez mais, algo bastanteplausível. Pesquisadores 
onje
turam que nas próximas dé
adas já seremos 
apazes deidenti�
ar planetas habitáveis. Talvez o Universo esteja fervilhando de vida. Esta será,sem dúvida, a maior de todas as des
obertas.1.2 Biomolé
ulasAs biomolé
ulas são as molé
ulas essen
iais para a Vida, fazendo parte da estrutura doser vivo ou possibilitando o seu fun
ionamento. Em sua maioria, são molé
ulas orgâni
as,
omo os aminoá
idos. Entende-se por molé
ula orgâni
a 
omo sendo aquela molé
ulaformada por 
arbono e hidrogênio, podendo diversas delas 
onter heteroátomos na 
adeia
arb�ni
a, 
omo O, N e S. No entanto, algumas outras também muito importantes sãoinorgâni
as 
omo, por exemplo, a água. Vamos ver um pou
o mais a respeito dessasmolé
ulas. 16



1.2.1 A molé
ula da águaA água, 
uja fórmula mole
ular é H2O (ver Fig. 1.1), é a substân
ia mais abundanteno 
orpo humano, respondendo por 
er
a de 75% de sua massa. Todas as formas de vida
onhe
idas pre
isam da água para sobreviver. Ela é responsável por inúmeras funções noorganismo 
omo, por exemplo, o 
ontrole da temperatura e a dissolução de substratospara serem utilizados pela 
élula.

Figura 1.1: A estrutura mole
ular da água. A imagem mostra o ângulo deseparação entre os dois átomos de hidrogênio e a pequena distân
ia que separaos átomos de hidrogênio do átomo de oxigênio. Imagem retirada da internethttp://pt.wikipedia.org/wiki/Geometria−mole
ular.A molé
ula de água é polar, ou seja, apresenta uma diferença na distribuição de 
argaem sua estrutura devido à eletronegatividade entre os átomos de hidrogênio e oxigênio.Os átomos de hidrogênio �
am 
om uma 
arga positiva, enquanto que o de oxigênio �
a
om uma 
arga negativa. Dessa forma, os átomos de hidrogênio de uma molé
ula de águainteragem através de ligações de hidrogênio 
om o átomo de oxigênio de outras molé
ulasde água, tornando possível a união de diversas molé
ulas de água entre si.A água é uma substân
ia bastante pe
uliar. Considerada o solvente universal, podedissolver o maior número de solutos já testados. O interior 
elular é embebido em águapara fa
ilitar as interações quími
as e o transporte de nutrientes. Cer
a de 85% da massa
elular é devido à água. 17



Suas propriedades de dilatação são muito importantes para a manutenção da vidamarinha em regiões frias. A maioria dos líquidos se dilatam 
om o aumento da temper-atura e se 
ontraem 
om a redução da temperatura, mas a água 
onstitui uma anomaliado 
omportamento geral entre 0 e 4 graus 
elsius, da seguinte maneira: ela se 
ontrai 
on-forme a temperatura 
ai; no entanto, a partir de 4 graus, expande-se, até que se solidi�
aquando atinge o ponto de fusão, quando volta a se 
ontrair. Sendo assim, a água atingeum volume mínimo a 4 graus 
elsius e nesta temperatura a sua densidade é máxima.Esse fato faz 
om que a água da superfí
ie se solidi�que antes que toda a água abaixotambém 
ongele. Como também é um bom isolante térmi
o, essa 
amada de gelo man-tém a temperatura da quantidade de água abaixo da 
amada de gelo a
ima do ponto de
ongelamento, permitindo que as espé
ies que vivem nessas regiões não morram duranteo inverno.O efeito estufa natural que existe na Terra mantém a temperatura num nível agradávelaos seres vivos. Sem ele, a temperatura na Terra seria 
ongelante. Os prin
ipais respon-sáveis pela manutenção do efeito estufa são as molé
ulas de dióxido de 
arbono, metanoe oz�nio. As molé
ulas presentes na atmosfera absorvem a radiação infravermelha do Sol,regulando assim a temperatura no planeta.Zona de habitabilidade estelarApesar de a água ser uma das molé
ulas mais abundantes do Universo, ainda nãofoi en
ontrada na forma líquida em nenhum outro lugar além da Terra. Podemos de�niruma Zona de Habitabilidade Estelar (Fig. 1.2) 
onsiderando a região em torno de umaestrela dentro da qual é possível en
ontrar água no estado líquido sobre a superfí
ie dumplaneta que ofere
esse 
ondições para tal. O que de�ne onde 
omeça e onde termina aZona de Habitabilidade é a energia forne
ida pela estrela. As estrelas são 
lassi�
adasde a
ordo 
om a temperatura da fotosfera7 e 
om a luminosidade8. Dessa forma, estrelasmuito quentes, 
omo as estrelas dos tipos O e B9, possuem zonas habitabilidade muitodistantes de sua superfí
ie, uma vez que são extremamente energéti
as e não permitema formação mole
ular em regiões próximas enquanto que estrelas mais frias, 
omo as dostipos K e M, possuem zonas habitabilidade mais próximas de sua superfí
ie. Estrelasmedianas 
omo o Sol, do tipo G, possuem zonas também em distân
ias medianas. No
aso do Sistema Solar, a Zona de Habitabilidade vai de 0.85 a 1.7 UA10, englobando o7Camada da estrela de menor opa
idade tal que a radiação 
onsegue propagar-se.8Energia irradiada por unidade de tempo.9Classi�
ação espe
tral de Harvard: as estrelas são 
lassi�
adas de a
ordo 
om a temperatura super-�
ial. Re
ebem, em ordem de
res
ente de temperatura, as seguintes letras: O, B, A, F, G, K, M. Assim,uma estrela de tipo espe
tral O possui temperatura super�
ial entre 30000 K e 60000 K, enquanto queuma estrela do tipo M possui temperatura super�
ial de 2000 K a 3500 K. O Sol é uma estrela do tipoG, 
om uma temperatura super�
ial de 6000 K.10Unidade de distân
ia astron�mi
a. 1 UA 
orresponde à distân
ia média entre a Terra e o Sol, 
er
ade 150 milhões de quil�metros. 18



planeta Terra. Vênus e Marte en
ontram-se fora dessa região. Entretanto, a luminosidadesolar, e de todas as estrelas, não é 
onstante no de
orrer da vida estelar, tendo sido emtorno de 30 % menor, no 
aso do Sol, no período em que os planetas estavam se formando.A variação da luminosidade estelar impli
a a variação do �uxo de energia emitido pelaestrela, afetando diretamente a lo
alização e tamanho da Zona de Habitabilidade, o quefaz 
om que um planeta que esteja atualmente dentro dessa faixa, pode não estar maisno futuro, ou um planeta que hoje não esteja, pode entrar na Zona de Habitabilidade emalgum momento futuro.

Figura 1.2: A zona de habitabilidade estelar.Mas o fato de um planeta en
ontrar-se dentro da Zona de Habitabilidade não é garantiade que a Vida possa surgir e se desenvolver neste planeta. Muitos outros fatores tambémin�uen
iam o pro
esso de surgimento e desenvolvimento da Vida. A
redita-se que aVida tenha surgido na Terra a 
er
a de 4 bilhões de anos, 
onsiderando os registrosfósseis, ou seja, algo em torno de 500 milhões de anos após a formação do planeta. Noentanto, foram pre
isos outros 500 milhões de anos para que a Vida se desenvolvessesubstan
ialmente e outros bilhões de anos para que organismos 
omplexos surgissem.Dessa forma, a estrela que hospeda um planeta sobre o qual a Vida tenha 
ondições dedesenvolver-se pre
isa durar pelo menos alguns bilhões de anos. Quanto maior a massaestelar, menor o seu tempo de vida. Dessa forma, estrelas do tipo O, que são extremamentemassivas, possuem um tempo de vida muito 
urto, de apenas alguns milhões de anos,di�
ultanto muito o desenvolvimento de Vida sobre um possível planeta que esteja emsua Zona de Habitabilidade. Por outro lado, uma estrela muito fra
a, do tipo M, porexemplo, pode durar muitos bilhões de anos sendo, no entanto, tão fra
a que não forne
eráenergia su�
iente ao desenvolvimento da Vida sobre um planeta que também se en
ontreem sua Zona de Habitabilidade. Estrelas que 
ontém de 0.3 a 1.5 massas solares possuemenergia em quantidade su�
iente para abaste
er um planeta 
omo a Terra e vive por umtempo su�
iente até que a Vida possa surgir e se desenvolver, 
aso possua um planeta19



numa lo
alização favorável. No entanto, apenas a lo
alização não é o bastante. A órbitadeste planeta pre
isa ser prati
amente 
ir
ular, para evitar mudanças brus
as e intensasde estações. Além disso, a sua gravidade deve ser su�
iente para que possa reter umaatmosfera substan
ial, o que regula a temperatura e protege possíveis formas de vida emdesenvolvimento.1.2.2 Molé
ulas orgâni
asMolé
ulas orgâni
as são aquelas dominadas pela quími
a do 
arbono. São 
onhe
idosmilhares de 
ompostos quími
os diferentes, dos quais a maioria foi obtida de seres vivos, eos demais sintetizados em laboratório. Os 
ompostos orgâni
os mais simples são os hidro-
arbonetos, que 
ontém apenas hidrogênio e 
arbono. O metano, CH4, é o hidro
arbonetomais simples, e o primeiro de uma série 
uja fórmula geral é CnH2n+2. Os hidro
arbone-tos seguintes são: o etano, C2H6, o propano, C3H8, o butano, C4H10, o pentano, C5H12 eassim por diante. Esta série é 
hamada de série dos al
anos, que são 
ara
terizadas poruma ligação simples entre os átomos de 
arbono. Quando os 
arbonos são unidos poruma ligação dupla, temos a série dos al
enos e quando são unidos por uma ligação tripla,temos a série dos al
inos. Algumas molé
ulas podem 
onter um anel de 
arbonos, sendo
hamados de hidro
arbonetos 
í
li
os. O mais simples deles é o 
i
lopropano, 
uja fórmulamole
ular é C3H6. O benzeno é outro hidro
arboneto bastante importante. Sua fórmulamole
ular é C6H6 e também possui um anel de 
arbonos. No entanto, esse anel é formadopor ligações simples e ligações duplas alternadas. O anel de benzeno também é 
hamadode anel aromáti
o. Quando muitos aromáti
os formam uma úni
a molé
ula, temos os
hamados PAHs, 
uja sigla em inglês signi�
a hidro
arbonetos aromáti
os poli
í
li
os.Outras molé
ulas orgâni
as bastante importantes são os ál
oois e os éteres. Os ál
ooissão obtidos quando se substitui um átomo de hidrogênio de um hidro
arboneto por umradi
al hidroxila, �OH. Dessa forma, a partir dometano obtemos o ál
ool metíli
o, CH3OH,e a partir do etano obtemos o ál
ool etíli
o, C2H5OH. Os nomes dos ál
oois terminamem ol, sendo que o nome o�
ial do ál
ool metíli
o é metanol, e o nome do ál
ool etíli
o éetanol. Quando um ál
ool é 
ondensado 
om eliminação de água, obtemos os éteres. Omais importante deles é o éter etíli
o, (C2H5)2O.Os ál
oois e os éteres representam o primeiro estágio de oxidação dos hidro
arbonetos.Com novas oxidações, obtemos os aldeídos e as 
etonas. Nos aldeídos, um dos 
arbonos éligado a um átomo de hidrogênio, por uma ligação simples, e a outro de oxigênio, por umaligação dupla. O aldeído mais simples é o formaldeído, 
uja fórmula estrutural é H2CO.As 
etonas possuem um dos 
arbonos ligados por uma ligação dupla 
om um oxigênio.Este grupo de 
arbono e oxigênio re
ebe o nome de grupo 
arbonila. A 
etona mais simplesé a dimetil
etona, (CH3)2CO, também 
onhe
ida por a
etona. Oxidando ainda mais oshidro
arbonetos obtemos os á
idos orgâni
os. Um á
ido orgâni
o é aquela molé
ula que20




ontém um 
arbono ligado por uma ligação dupla a um oxigênio e, por uma ligaçãosimples, a um radi
al hidroxila. A este grupo dá-se o nome de grupo 
arboxila. Exemplosde á
idos orgâni
os são: o á
ido fórmi
o, HCOOH, o á
ido a
éti
o, CH3COOH e o á
idopropi�ni
o, CH3CH2COOH. Outros 
ompostos orgâni
os são as aminas. Substituindo-seum ou mais átomos de hidrogênio de um hidro
arboneto pelo amonía
o, NH3, obtemos asaminas. Como exemplos, temos: a metilamina, CH3NH2, a dimetilamina, (CH3)2NH, e aanilina, que é um benzeno amino, C6H5NH2. Quando á
idos 
arboxíli
os e ál
oois reagementre si, obtém-se os ésteres. Por exemplo, ál
ool etíli
o e á
ido a
éti
o reagem, 
omeliminação de água, produzindo a
etado de etila, 
uja fórmula mole
ular é CH3COOC2H5.Dentre todos os 
onstituintes orgâni
os de um organismo, os mais importantes sãoos aminoá
idos e as proteínas. Talvez possamos dizer que são as proteínas, de fato, osmais importantes, uma vez que elas são formadas a partir da união de aminoá
idos. Asproteínas são molé
ulas muito grandes, de enorme massa mole
ular. Elas estão presentesnas estruturas das 
élulas, 
omo as paredes 
elulares. O organismo humano possui umaenorme variedade de proteínas diferentes, 
ada uma delas espe
ializada numa determinadafunção.Os aminoá
idos são o resultado do aque
imento das proteínas em soluções á
idas.São á
idos 
arboxíli
os onde um átomo de hidrogênio foi substituído por um grupamentoamino, �NH2. Quando obtidos a partir das proteínas, re
ebem o nome de alfa aminoá
i-dos. Nestes aminoá
idos o grupo amino se a
ha ligado ao átomo de 
arbono adja
ente aogrupo 
arboxíli
o. O mais simples dos aminoá
idos é a gli
ina, CH2(NH2)COOH. Todasas proteínas são formadas por 
ombinações de vinte e dois aminoá
idos. Nem todos sãoproduzidos pelo 
orpo humano, sendo ne
essário a sua ingestão para o bom fun
ionamentodeste.As proteínas possuem diversas funções. Uma delas é de 
aráter estrutural, onde par-ti
ipam da 
omposição dos te
idos, propor
ionando rigidez, 
onsistên
ia e elasti
idade à
élula. Outras possuem funções hormonais, 
omo a insulina, e defensivas, 
omo os anti-
orpos. Mas a prin
ipal função das proteínas é de 
atálise, realizada pelas enzimas, talque reações quími
as são a
eleradas 
om a sua presença.1.3 Origem da VidaA origem da Vida na Terra sempre foi um tema que fas
inou e ao mesmo tempoassombrou o ser humano. Devido aos seus mistérios e profundas 
onsequên
ias �losó�
as,�
amos num estado de perplexidade ao 
ontemplá-la. Esta é uma das questões maisantigas e 
omplexas já formuladas. Desde tempos remotos, o ser humano pergunta-sesobre a sua origem e seu destino. E essa pergunta remete-nos a muitas outras, ainda maisprofundas: se existe Vida na Terra, poderia existir também em algum outro planeta emalgum outro lugar do Universo? E se existe Vida em outros planetas seria esta forma de21



Vida semelhante à que en
ontramos aqui? Poderemos um dia dete
tar alguma forma deVida fora do nosso planeta? Ainda não temos respostas para essas perguntas, e talveznun
a as tenhamos.Existem diversas 
orrentes de pensamento sobre a possível origem da Vida na Terra.Na Gré
ia antiga, �lósofos já formulavam algumas ideias sobre este assunto. A mais antigadelas de que se tem notí
ia é a de que a Vida podia ser originada a partir de materiaisinanimados � teoria 
onhe
ida 
omo geração espontânea. Anaximandro (
er
a de 610 -547 a.C.) e Demó
rito (
er
a de 460 - 370 a.C.), entre outros, estão entre os �lósofos quea
reditavam na geração espontânea, embora tivessem algumas interpretações diferentes.O mais in�uente de todos foi Aristóteles (384 - 322 a.C.), 
ujas ideias permane
eram in-�uentes por vários sé
ulos. Aristóteles a
reditava que a Terra fosse um lugar privilegiado,que não havia outros planetas no Universo e defendia a teoria da geração espontânea,também 
onhe
ida 
omo abiogênese. Naquela épo
a, pensava-se que, por exemplo, larvasde mos
as surgiam a partir de 
arne em de
omposição e que ratos surgiam a partir detrapos de roupas sujas. Os experimentos da épo
a não eram realizados 
om o rigor 
ientí-�
o ne
essário e, ao invés de refutar essas ideias, a
abavam por reforçá-las. No entanto, aideia da geração espontânea permane
eu forte por muito tempo. Apenas no sé
ulo XVIIé que experiên
ias verdadeiramente 
ientí�
as 
omeçaram a ser realizadas. Foi o médi
oe naturalista italiano Fran
is
o Redi (1626-1698) quem primeiro demonstrou que as lar-vas de mos
as só apare
em em 
arne em de
omposição quando se deixa a 
arne exposta,permitindo que as mos
as pousem sobre ela. Com o desenvolvimento do mi
ros
ópiofoi demonstrado que existem seres ina
essíveis aos olhos humanos: os mi
róbios. A de-s
oberta da existên
ia dos mi
róbios presentes no ar mostrou que estes poderiam ser osresponsáveis pela 
ontaminação e de
omposição dos alimentos. Mas o golpe �nal na teo-ria da abiogênese foi dado por Louis Pasteur (1822 - 1895), no sé
ulo XIX. Através deseus experimentos, Pasteur demonstrou que a Vida se origina somente a partir de outraVida, demonstrando de�nitivamente que a matéria bruta não pode gerar um ser vivo.Mas a pergunta sobre a origem da Vida não foi respondida por essa teoria, 
hamada debiogênese. Ela não foi 
apaz de expli
ar a origem da primeira forma de vida na Terra,mas apenas a 
ontinuidade dela. Com isso, outras ideias 
omeçaram a surgir.Duas propostas surgiram para tentar expli
ar essa questão. Ou a Vida sempre existiu(desde que o Universo teve as 
ondições ne
essárias e su�
ientes para tal) e foi trazidade alguma forma para a Terra (hipótese exógena), ou ela surgiu de alguma forma pelaprimeira vez, espontaneamente, a partir de materiais não vivos existentes na própria Terra(hipótese endógena). No 
aso de a Vida ter sempre existido, somos levados a pensar em
on
eitos pou
o intuitivos à primeira vista. Por outro lado, se a primeira forma de vidaoriginou-se a partir de materiais inanimados, também somos obrigados a rever 
on
eitosque, por outras razões, já foram des
artados. Vamos 
onsiderar, primeiro, a ideia de quea Vida tenha surgido na Terra. Essa ideia 
omeçou a se �rmar a partir dos trabalhos22



de Aleksandr Ivanovi
h Oparin (Oparin 1938), um renomado bioquími
o russo, e depoisreforçada pelos famosos experimentos de Stanley Miller (Miller 1953) na dé
ada de 1950.O objetivo dos experimentos de Urey-Miller, 
omo �
aram 
onhe
idos, era veri�
ar semolé
ulas orgâni
as simples poderiam ter sido formadas na atmosfera da Terra primitiva,
onforme havia previsto Oparin no seu livro A Origem da Vida. Oparin sustentava a tesede que a atmosfera primitiva da Terra era fortemente redutora, 
ontendo am�nia, metano,vapor d'água e hidrogênio que, segundo ele, foram os elementos que sustentaram a origeme evolução da Vida. Num período onde os o
eanos ainda estavam se formando e não existiaa 
amada de oz�nio, essas molé
ulas re
eberiam energia de radiações e des
argas elétri
asaté que elas 
onseguissem se unir em molé
ulas maiores e mais 
omplexas. Surgiriamassim as primeiras molé
ulas orgâni
as. Uma vez formadas, elas seriam 
arregadas pelas
huvas até os mares primitivos. Esses mares foram 
hamados de sopas orgâni
as. Essassopas teriam sido o lo
al onde a Vida teve origem. Ali, molé
ulas mais 
omplexas teriam
onseguido se formar, 
omo alguns aminoá
idos que, posteriormente, teriam originado asproteínas. Mais tarde, teriam apare
ido os proteinóides e os 
oa
ervados, que ainda nãosão seres vivos, mas uma pré-vida. A partir disso, a Vida poderia ter origem, 
om esseselementos se organizando e aumentando em 
omplexidade, até que uma forma de vida bas-tante primitiva surgisse. Miller tentou reproduzir em laboratório as 
ondições propostaspor Oparin. Foram feitas simulações da atmosfera primitiva, 
ontendo os elementos quese imaginava presentes naquela épo
a, e bombardeados por des
argas elétri
as até quepudessem se a
umular numa sopa orgâni
a. Em seus experimentos, foram dete
tados al-guns aminoá
idos. Foi um mar
o no estudo da origem da Vida. Em prin
ípio, a teoriada geração da primeira forma de vida a partir de 
ompostos não vivos poderia realmenteter a
onte
ido, uma vez que o material orgâni
o ne
essário à Vida poderia se formar naTerra primitiva. Esse é o tipo de teoria que não se pode provar experimentalmente. Osurgimento da primeira forma de vida deve ter levado 
entenas de milhões de anos apartir da sintetização das molé
ulas orgâni
as, inviabilizando experiên
ias em laboratórioque poderiam tentar reproduzir o surgimento dessas formas de vida ini
iais. De qualquerforma, a idéa pare
ia 
orreta e perfeitamente plausível. No entanto, muitos anos depois,
ientistas 
omeçaram a questionar a validade destes experimentos. A
redita-se hoje quea atmosfera simulada por Miller não 
orrespondia à atmosfera real que então existia noplaneta. Pensa-se que a atmosfera primitiva não poderia ter sido tão redutora 
omo sea
reditava à épo
a dos experimentos (Walker 1977; Kasting 1993). Com uma atmosferari
a em oxigênio livre, molé
ulas orgâni
as 
omplexas não 
onseguiriam se formar 
oma e�
iên
ia ne
essária. As atenções voltaram-se, então, para a hipótese exógena para aorigem da Vida. Mesmo que molé
ulas importantes para Vida tenham sido formadasna Terra primitiva, já não se a
redita mais que todas as molé
ulas importantes foramformadas, ou talvez não em quantidade su�
iente. No entanto, a questão de 
omo era aatmosfera primitiva da Terra ainda permane
e em aberto. Alguns trabalhos voltaram a23



sugerir que aminoá
idos podem ser produzidos mesmo sob as 
ondições de um ambienteneutro (Cleaves et al. 2008). A hipótese exógena leva em 
onsideração a possibilidadede que as biomolé
ulas já estivessem formadas enquanto o próprio planeta ainda estavase formando. Essas molé
ulas teriam sido formadas na nuvem mole
ular que deu origemao sistema solar e teriam sido transportadas para a Terra através de poeira ou 
ometas(Chyba et al. 1990). Uma vez depositadas no planeta, poderiam ter dado origem aodesenvolvimento quími
o que 
ulminaria na vida.Hoje sabe-se que a Terra en
ontra-se numa região se
a do sistema solar. Toda a águaexistente aqui foi trazida de regiões mais geladas, além do 
inturão de asteróides, onde os
ompostos voláteis 
onseguem manter sua estrutura. A água é um 
omposto desse tipo.O vento solar empurrou os 
ompostos voláteis para a região externa do sistema solar. Noentanto, en
ontramos grande quantidade de água na Terra. Como esta água veio pararaqui? Os meteoritos devem ter sido os responsáveis por transportar a água até o nossoplaneta (Morbidelli et al. 2000). À épo
a dos grandes bombardeios, a Terra re
ebeu umaquantidade enorme desses elementos voláteis que tinham sido formados em outro lugar eque foram agregados aos 
ometas que existiam nessa região do Sistema Solar. O mesmopode ter a
onte
ido 
om as biomolé
ulas. É possível que elas tenham sido formadas nanuvem mole
ular que deu origem à Terra, antes mesmo do 
olapso gravita
ional que orig-inou o sistema solar. De fato, algumas biomolé
ulas são formadas nesses ambientes, 
omoveremos no próximo 
apítulo. Em muitos meteoritos des
obriu-se a existên
ia de aminoá-
idos e outras molé
ulas orgâni
as, 
omo, por exemplo, no famoso meteorito Mur
hison(Botta & Bada (2002); Martins et al. (2008)). Re
entemente, a gli
ina, o mais simples dosaminoá
idos, foi des
oberta no 
ometa Wild 2. No entanto, embora elas possam não serusadas diretamente por organismos vivos, podem fun
ionar 
omo molé
ulas pre
ursorasde outras maiores e mais 
omplexas. Mas, muito provavelmente, são as molé
ulas quederam iní
io ao pro
esso quími
o que 
ulminou no surgimento da Vida. A partir dos es-tudos dos meteoritos outra ideia bastante intrigante 
omeçou a surgir. A vida poderia tersido transportada de um planeta para outro. É a 
hamada panspermia. No ano de 1996,pesquisadores mostraram evidên
ias de possíveis fósseis dentro de um meteorito mar
iano(M
Kay et al. 1996). E mais uma vez as opiniões se dividem. Alguns sustentam que essesfósseis são devidos à 
ontaminação o
orrida aqui mesmo na Terra. Outros sustentamque eles viajaram junto 
om o meteorito até atingir a superfí
ie do planeta. A despeitode qual seja a origem desses possíveis fósseis en
ontrados no meteorito mar
iano, a tesede que organismos simples, 
omo as ba
térias, poderiam viajar pelo espaço a salvo das
ondições interplanetáreas extremas protegidas dentro de um meteorito vem ganhandobastante força (Horne
k (1981); Ni
holson et al. (2000)). A tese da panspermia é 
om-partilhada por diversos pesquisadores, embora 
om algumas variações em suas hipótesesfundamentais. Estudos sobre a sobrevivên
ia de material orgâni
o em meteoritos que via-jam pelo espaço interplanetário e sofrem queda através da atmosfera terrestre vem sendo24



realizados (Coulson & Wi
kramasinghe 2003). Alguns experimentos também estão sendorealizados nessa área, 
omo o BIOPAN11(Demets et al. 2005) e o SSIOUX12(Rabbow etal. 2005). Hoje em dia, essa tese já não é mais 
onsiderada tão improvável.1.4 Evolução quími
a da GaláxiaA�nal, de onde vieram os elementos quími
os que formam os organismos vivos?O Universo está em 
onstante transformação. O atual entendimento a respeito doUniverso baseia-se na tese de que ele teve uma origem � a 
hamada teoria do big bang.Apesar do nome de origem pejorativa dado por Fred Hoyle, a teoria do big bang vemsobrevivendo a todo tipo de teste. De a
ordo 
om esta teoria, o tempo e o espaço teriamsurgido a partir de uma grande explosão, bem 
omo os elementos quími
os mais leves eradiação.Nos primeiros minutos após o big bang, a uma temperatura da ordem de 109K, todoo hidrogênio e o deutério foram 
riados, a maior parte do 4He, algum 3He, 7Li e 6Li.Alguns modelos também predizem a produção de uma fração de B. Naquele momento, aabundân
ia quími
a era de X ∼= 0.76, Y ∼= 0.24 e Z = 0.00, onde X 
orresponde à fraçãode hidrogênio, Y 
orresponde à fração de hélio e Z à fração de metais, entendendo aqui
omo metais todo e qualquer elemento mais pesado que o hélio.Após os primeiros minutos, o Universo foi dominado pela 
hamada �Era das trevas�,que durou em torno de 105 anos. Até este momento, o Universo foi dominado pela radiaçãoe a matéria bari�ni
a formada quase inteiramente por hidrogênio e hélio estava ionizadae, 
onsequentemente, opa
a à radiação. Mas o Universo estava se expandindo e, 
om isso,se esfriando. Quando a temperatura 
hegou a alguns milhares de K, matéria e radiação sedesa
oplaram� o hidrogênio e o hélio se tornaram neutros por re
ombinação. O Universose tornou transparente e a radiação de fundo foi emitida pela última vez. Após isso, amatéria teria 
omeçado a se 
ondensar pela ação da gravidade, possibilitando a formaçãodas galáxias e estrelas.A épo
a e o modo 
omo as galáxias se formaram ainda são temas não muito bem
ompreendidos. A tese mais a
eita diz que as galáxias se formaram a partir do 
olapsogravita
ional do gás primordial 
om a subsequente formação das estrelas, apesar de algunsa
reditarem que as primeiras estrelas se formaram antes de agruparem-se em galáxias. Dequalquer forma, pode-se dividir as galáxias em diversos tipos morfológi
os. Foi Edwin Hub-ble quem fez a primeira 
lassi�
ação. Esta des
revia as galáxias 
omo elípti
as, espiraise irregulares. O sistema de Hubble é bastante e�
iente e pou
as galáxias 
onhe
idas não11�pan-shaped experiment 
ontainer�, 
ápsula retornável que transporta experimentos biológi
os até oespaço interplanetário.12Spa
e Simulation for Investigating Organi
s, Evolution and Exobiology, projeto da agên
ia espa-
ial européia destinado a simular 
ondições do espaço interplanetário em laboratórios e veri�
ar 
omo
ompostos orgâni
os simples e 
omunidades mi
robianas respondem quando expostas a tais 
ondições.25



podem ser 
lassi�
adas por este sistema. Pare
e haver uma 
orrelação entre as idades dasestrelas e a morfologia das galáxias (Sandage 1986). As elípti
as possuem uma populaçãoestelar predominantemente velha, enquanto que as espirais possuem tanto estrelas velhas
omo jovens, mas 
om predominân
ia das estrelas jovens, 
om formação estelar ainda ao
orrer.A origem da matéria sempre intrigou os pesquisadores. A Nu
leossíntese é o ramo do
onhe
imento que investiga a origem dos elementos quími
os através da 
ompreensão dospro
essos físi
os que os montam a partir de partí
ulas mais elementares. Os interioresestelares são o lo
al onde os prin
ipais e mais abundantes elementos são produzidos,através da fusão nu
lear (Hoyle et al. 1957). O desenvolvimento da Físi
a Nu
lear foide
isiva para o entendimento de 
omo os elementos são sintetizados nas estrelas.A distribuição de abundân
ia dos elementos quími
os na vizinhança solar, 
omo mostradona Fig. 1.3, é 
ompreendida a partir dos estudos dos meteoritos, pois estes tiveram sua
omposição quími
a ini
ial prati
amente 
onstante ao longo da história do sistema solar,re�etindo diretamente a 
omposição quími
a ini
ial da nuvem mole
ular que deu origemao sistema solar. Diversos são os pro
essos físi
os que levaram à produção dos elementosquími
os.O hidrogênio e o hélio são os elementos mais abundantes e foram formados quase nasua totalidade 
om o big bang. Per
ebemos pela Fig. 1.3 que a abundân
ia dos elemen-tos diminue exponen
ialmente 
om o aumento do número at�mi
o Z. Mas há algumasex
essões neste 
omportamento geral para alguns elementos. A 
urva apresenta umadepressão em Z = 3, 4 e 5, 
orrespondendo aos elementos lítio, berílio e boro, respe
-tivamente. Estes elementos são muito instáveis e são fa
ilmente destruídos no interiordas estrelas antes que possam ser ejetados por elas. Em Z = 26, en
ontramos um pi
o
orrespondendo ao 
hamado grupo do ferro, 
uja energia de ligação13 é a mais alta entretodos os elementos quími
os, 
omo pode ser visto na Fig. 1.4.As reações termonu
leares que envolvem o ferro absorvem energia ao invés de liberá-la, e a síntese dos elementos mais pesados torna-se impossível através da fusão nu
lear.Começa, então, o pro
esso de 
olapso gravita
ional da estrela. Elementos de númeroat�mi
o maior que 40 são, predominantemente, formados por 
aptura de nêutrons14, du-rante o 
olapso da estrela ou durante a explosão de uma supernova15, onde o �uxo de13Energia ne
essária para separar um nú
leo em seus prótons e nêutrons.14Há dois pro
essos prin
ipais para a formação de elementos de Z > 40. São os 
hamados pro
esso s (doinglês, slow) e pro
esso r (do inglês, rapid). O pro
esso s 
onsiste na lenta, porém su
essiva, 
aptura denêutrons pelos elementos já formados antes do 
olapso. A es
ala de tempo para a 
aptura dos nêutronsé maior que a es
ala de tempo para o de
aimento beta. A produção de nú
leons pelo pro
esso s dependeda existên
ia de nú
leons metáli
os mais leves, 
hamados de sementes. O pro
esso r 
onsiste na rápida
aptura de nêutrons, de forma que a es
ala de tempo para a 
aptura é menor que a es
ala de tempo parao de
aimento beta.15Explosões de estrelas 
om mais de 10 massas solares são 
hamadas de supernovas. Durante o pro
essode explosão, a estrela pode expelir parte (ou algumas vezes o total) de sua matéria ao meio interestelar,semeando o meio 
om os elementos que foram produzidos em seu 
aroço e permitindo que novos elementos26



Figura 1.3: Distribuição da abundân
ia dos elementos quími
os na vizinhança so-lar. Imagem retirada da internet: http://
ommons.wikimedia.org/wiki/File:ElementsAbundan
e.svgnêutrons é bastante intenso.

Figura 1.4: O grá�
o mostra a energia nu
lear de ligação por nú
leon, ou seja, a energiade ligação dividida pelo número de prótons e nêutrons. Imagem retirada da internet:http://astro.if.ufrgs.br/estrelas/node12.htmHá uma 
omplexa interação entre as estrelas e o meio interestelar. As estrelas forne
emenergia por forma de radiação, re
i
lam o gás e enrique
em o meio 
om os elementos porelas produzidos. Assim, as gerações seguintes de estrelas sempre serão mais ri
as emmetais. E ao �nal da vida dessas gerações, mais ri
o também �
a o meio interestelar.Mas a tro
a de matéria não se dá apenas entre estrelas e o meio interestelar. O
orretambém entre galáxias. Uma interação gravita
ional entre duas galáxias pode fazer 
omque material de uma delas seja transferido para a outra.A tro
a de material entre estrelas, meio interestelar e galáxias é in
essante; isso é, dese formem no material em expulsão ao forne
er um �uxo intenso de nêutrons a serem 
apturados poroutros elementos pré-formados. 27



fato, a evolução quími
a da Galáxia.Os prin
ipais elementos que formam os organismos vivos são os mais abundantes doUniverso e foram todos produzidos em eventos violentos. Com ex
eção do hidrogênio,foram todos produzidos pelas estrelas. Um pro
esso de vida e morte destes astros permiteque estejamos todos aqui.1.5 As nuvens mole
ularesA
redita-se que toda estrela e seus planetas hospedeiros nasçam a partir do 
olapsogravita
ional de uma nuvem mole
ular. Essas nuvens são regiões do espaço dominadaspor gases, predominantemente o H2, e pequenos grãos formados de sili
atos. O meio in-terestelar 
ontém in
ontáveis nuvens mole
ulares. Existem, basi
amente, dois tipos delas:as nuvens difusas e as densas. As nuvens difusas 
ara
terizam-se pelas altas temperat-uras e baixas densidades. São nuvens 
onstantemente irradiadas por fontes próximas.Nessa região não é possível o surgimento de molé
ulas 
omplexas, uma vez que elas sãofa
ilmente disso
iadas pela radiação. Já as nuvens densas 
ara
terizam-se pela baixatemperatura e alta densidade, tornando-se opa
as à radiação. Em regiões mais internasdessas nuvens, molé
ulas 
omplexas 
onseguem se formar, pois a radiação das estrelasnão 
onsegue penetrar em regiões muito profundas. Elas são barradas pela alta densidadede hidrogênio e pelos grãos porventura existentes nas bordas. Apenas os raios 
ósmi
os
onseguem penetrar mais fundo nas nuvens, sendo eles os ini
iadores das reações quími
asque ali o
orrem. No interior dessas nuvens, es
udadas 
ontra qualquer ameaça externa,molé
ulas se formam 
om fa
ilidade. Essas nuvens também são berçários estelares. Po-dem dar origem a 
entenas de estrelas e, possivelmente, sistemas planetários. Quandoem formação, esses planetas podem re
eber material interplanetário que já tenha sidoformado na nuvem de origem. Esse material entregue ao planeta pode in�uen
iar suaevolução físi
o-quími
a, podendo promover o surgimento da Vida num planeta que estejana zona de habitabilidade estelar, 
omo a Terra. Falaremos mais a respeito das nuvensmole
ulares no próximo 
apítulo.1.6 Planetas extrassolaresPor muito tempo espe
ulou-se sobre a existên
ia de planetas em órbita ao redor doutrasestrelas. Giordano Bruno já a
reditava na existên
ia de outros sistemas planetários e napossibilidade de existir vida inteligente nestes outros mundos. A des
oberta de um planetaextrassolar traria novos rumos ao estudo da Vida e foi exatamente o que a
onte
eu emmeados da dé
ada de 90. O ano era 1995 quando uma equipe de pesquisadores 
on�rmoue anun
iou a des
oberta do primeiro planeta extrassolar (Mayor & Queloz 1995). A28



partir deste momento, a des
oberta de outros sistemas planetários não parou mais. Atéo momento, mais de 300 planetas já foram des
obertos16.Uma verdadeira 
orrida vem sendo realizada por equipes de pesquisadores de diversospaíses na bus
a por planetas que orbitam outras estrelas. Por ora, apenas planetas gi-gantes têm sido des
obertos. São planetas maiores que Júpiter � os 
hamados Jupíteresquentes � situados em regiões muito próximas da estrela hospedeira. No entanto, a de-s
oberta de planetas gigantes é um efeito observa
ional, o que signi�
a que 
onforme ate
nologia vai avançando, planetas do tipo terrestre poderão ser dete
tados (Hinz 2009).Este é o objetivo dos 
ientistas que trabalham 
om o satélite Corot, que já está em órbitaa pro
ura de planetas semelhantes à Terra, além de realizar pesquisas em asterossismolo-gia (Mi
hel et al. 2008). Mas a des
oberta dos planetas tipo Júpiter, além de trazer novosrumos ao estudo da Vida no Universo, obrigaram os astr�nomos a rever suas teorias arespeito da formação planetária (Burrows 2005). Não se esperava en
ontrar planetas tãograndes orbitando regiões tão próximas às estrelas. Além disso, foi des
oberta uma re-lação entre a metali
idade das estrelas hospedeiras e a presença dos planetas (Gonzalez(1997); Lineweaver & Grether (2006); Haywood (2009)). Des
obriu-se que as estrelas quepossuem planetas orbitando ao seu redor são quimi
amente mais ri
as. Mas isso é válidopara os planetas do tipo Júpiter. Ainda não podemos dizer que essa 
orrelação existatambém entre as estrelas que possuem planetas menores, uma vez que não há estatísti
asa respeito pelo fato de não 
onhe
ermos, ainda, planetas ro
hosos do tipo terrestre. Noentanto, os 
hamados �super Terras�17 têm sido des
obertos em torno de uma estrela dotipo M, 
hamada Gliese 581, e a habitabilidade desses planetas vem sendo investigada(von Bloh et al. 2007, Zollinger & Armstrong 2009). Novas gerações de teles
ópios es-tão sendo desenvolvidos 
om o intuito de des
obrir planetas do tipo terrestre e, talvez,dete
tar traços de vida nestes planetas (Co
kell et al. 2009).1.7 ConsideraçõesNeste 
apítulo, passamos por assuntos aparentemente tão distintos 
omo a origem daVida na Terra e as nuvens mole
ulares. No entanto, fatores terrestres e extraterrestresatuaram de tal forma que a Vida pudesse surgir na Terra. Se antes se a
reditava que aVida surgisse a partir de material inanimado, hoje se a
redita que o material que deuorigem ao pro
esso quími
o que 
ulminaria no surgimento da Vida pode ter tido origemextraterrestre. As molé
ulas pre
ursoras da Vida são formadas no meio interestelar esão fa
ilmente entregues a um planeta em formação, o que pode in�uen
iar no desen-volvimento posterior deste planeta, 
omo também pode determinar, juntamente 
om suas16Uma lista atualizada dos exoplanetas des
obertos pode ser en
ontrada em http://exoplanet.eu/
atalog.php .17Planetas 
om massa maior que a da Terra e menor que a dos planetas gasosos, 
omo Urano e Netuno.29




ara
terís
as físi
as, se a Vida teria poten
ial de ali se desenvolver. Fi
a justi�
ada, então,a ne
essidade de se estudar as biomolé
ulas no meio interestelar. Elas podem ser a 
havepara o entendimento de 
omo a Vida se originou ou, ao menos, um 
onhe
imento a maisno vasto e 
omplexo tema que é a origem da Vida.
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Capítulo 2Astroquími
aEm lugares longínquos do espaço, onde a temperatura e a densidade são extremamentebaixas, molé
ulas são lenta, porém in
essantemente, formadas. Estes ambientes inóspitossão as nuvens mole
ulares (Fig. 2.1).

Figura 2.1: A �Nuvem Negra�, 
onhe
ida 
omo Barnard 68. Essa pequena nuvem ésu�
ientemente densa para extinguir quase toda a luz das estrelas lo
alizadas atrás dela.Imagem retirada da internet http://antwrp.gsf
.nasa.gov/apod/ap990511.html.No interior dessas nuvens, numa mistura de gás e poeira, molé
ulas pequenas e outrasmais 
omplexas são formadas uma a uma, num pro
esso que pode levar milhões de anos.As reações quími
as entre molé
ulas dispersas na nuvem são 
hamadas de reações na fasegasosa. O
asionalmente, as molé
ulas do gás podem se 
ho
ar 
om os grãos, onde elas



podem ser transformadas em molé
ulas ainda mais 
omplexas até serem liberadas nova-mente ao gás. Quando molé
ulas agregadas aos grãos interestelares reagem, dizemos queessas reações a
onte
eram na fase sólida. Eventualmente, num dado momento, a nuvem
omeçará a 
olapsar-se. A temperatura da nuvem 
olapsante aumentará, a 
omposiçãoquími
a lo
al mudará e, �nalmente, nas
erão estrelas. Ao 
olapsar-se, a nuvem poderádar origem não só a estrelas, mas também a sistemas planetários em torno destas. Asmolé
ulas produzidas nas nuvens podem ser in
orporadas a pequenos 
orpos, 
omo os
ometas e, então, ser entregues a planetas ro
hosos que se en
ontrem nas zonas de habit-abilidade estelar. Uma vez depositadas nesses planetas, as molé
ulas formadas na nuvempodem in�uen
iar diretamente a evolução bioquími
a que porventura o
orrerá neles.Este pro
esso o
orre a todo tempo. Mas as 
ondições em que o
orrem são tão extremasque sua observação não é uma tarefa trivial. Apesar dessas di�
uldades, avanços te
nológi-
os têm possibilitado um entendimento detalhado do 
omplexo pro
esso de evolução dasnuvens mole
ulares.Ao �ndar a vida de uma estrela, o material que foi produzido no interior estelaré lançado ao meio interestelar, enrique
endo-o. Cer
a de 99% da massa de uma nuvemmole
ular é 
omposta por átomos na fase gasosa, e o restante está sob a forma de partí
ulasde poeira. O hidrogênio é, de longe, o elemento mais abundante, seguido de hélio, oxigênio,
arbono e nitrogênio.As nuvens não são uniformes; possuem regiões mais frias e es
uras, pelo fato de aspartí
ulas de poeira absorverem a radiação das estrelas. A úni
a radiação que 
onseguepenetrar e�
ientemente as nuvens são os raios 
ósmi
os1. Mesmo assim, essas são asregiões 
uja quími
a é mais ri
a. Ao absorver a radiação, as partí
ulas de poeira protegemas molé
ulas ali existentes da destruição imediata, permitindo que elas tenham tempo dereagir e formar outras molé
ulas mais 
omplexas. Além disso, as partí
ulas de poeirafun
ionam 
omo 
atalizadoras de molé
ulas 
omplexas, ofere
endo um lo
al apropriadopara a sua formação, algo que seria muito difí
il, ou até impossível, de o
orrer na fasegasosa.A evolução quími
a de uma nuvem mole
ular leva um longo tempo. As densidades lásão tão baixas � um vá
uo muito superior ao que é possível obter em laboratório � quea probabilidade de uma 
olisão entre os átomos é extremamente pequena. Mesmo assim,as nuvens dispõem de tempo su�
iente para que as reações o
orram, até que molé
ulas
omplexas possam ser formadas. No entanto, o equilíbrio quími
o pode não ser atingidoantes do tempo de 
olapso da nuvem.Evidên
ias espe
tros
ópi
as 
on�rmam a presença de uma variedade enorme de molé
u-las, tanto na fase gasosa, 
omo nos mantos que 
obrem as superfí
ies dos grãos de poeira.Algo em torno de 170 espé
ies mole
ulares já foram identi�
adas na fase gasosa, algu-1Partí
ulas altamente energéti
as provenientes de todas as direções do espaço; também interagem 
oma alta atmosfera. São os pirn
ipais 
ausadores das mutações gêni
as.32



mas 
ontendo até treze átomos. Cer
a de metade dessas molé
ulas são orgâni
as, dasquais muitas também são en
ontradas na Terra, tais 
omo nitrilas, aldeídos, 
etonas, ál-
oois, éteres, aminos e amidos, bem 
omo hidro
arbonetos de longas 
adeias de 
arbono.Além disso, estudos no infravermelho sugerem a presença de hidro
arbonetos aromáti
ospoli
í
li
os 
ontendo 100 ou mais átomos de 
arbono. De todas as molé
ulas já dete
tadas,apenas 
er
a de quarenta não possuem 
arbono presente em sua estrutura.É mais fá
il fazer espe
tros
opia de molé
ulas na fase gasosa do que na fase sólida.Informações sobre a fase gasosa são forne
idas, prin
ipalmente, pela espe
tros
opia rota-
ional. Assim 
omo um átomo, uma molé
ula possui diferentes estados eletr�ni
os. Noentanto, seus espe
tros são mais 
omplexos, uma vez que uma molé
ula pode ter difer-entes tipos de ex
itação. Falaremos mais sobre isso adiante. De qualquer forma, a radi-ação emitida por uma molé
ula, ao mudar seu estado rota
ional, en
ontra-se na regiãodas mi
roondas, que é mais fá
il de observar da superfí
ie terrestre, uma vez que essaradiação não é absorvida pelo vapor d'água presente na atmosfera. O estudo dos grãos,ao 
ontrário, deve ser feito a partir de teles
ópios situados fora da atmosfera. A Fig. 2.2ilustra bem esse fato, mostrando esquemati
amente as radiações que 
onseguem penetrara atmosfera terrestre, 
hegando à superfí
ie, e as que são retidas pela atmosfera, devidoà absorção de algumas determinadas molé
ulas.

Figura 2.2: A radiação proveniente do espaço pode ser par
ial ou totalmente abosorvidapela atmosfera terrestre, dependendo de quão energéti
a ela é. Imagem retirada da inter-net: http://jjsteixeira.blogspot.
om/2008/01/atmosfera-
omo-�ltro-da-radiao-solar.html.A quími
a da fase gasosa é dominada por reações do tipo íon-molé
ula. A radiação
ósmi
a produz íons 
om energia para ini
iar essas reações. Como o H2 e o He são as33



espé
ies mais abundantes, os prin
ipais íons formados ini
ialmente são H+
2 , H+ e He+.Como essas reações requerem pou
a, ou nenhuma energia de ativação, podem o
orrermesmo a temperaturas muito baixas, da ordem de 10 K.Embora a quími
a da fase gasosa seja muito importante, as reações que a
onte
emsobre as superfí
ies dos grãos também o são. A molé
ula mais abundante do universo,H2, não seria tão abundante se fosse formada apenas na fase gasosa. Dois átomos dehidrogênio em 
olisão 
arregam tanta energia que é ne
essária a presença de um ter
eiro
orpo para absorver essa energia, possibilitando que a molé
ula se forme. Desta forma, a
ombinação de hidrogênio formando H2 deve ser favore
ida na superfí
ie dos grãos.Vejamos, 
om mais detalhes, a quími
a do meio interestelar.2.1 Transições mole
ularesA identi�
ação de molé
ulas no espaço é uma tarefa bastante 
omplexa. A interaçãoentre os estudos de laboratório e as observações astron�mi
as é 
ru
ial para a 
orretaidenti�
ação das molé
ulas astron�mi
as. Espe
tros
opia de alta-resolução é a prin
ipalferramenta da astronomia mole
ular. Existem diferentes tipos de té
ni
as espe
tros
ópi-
as, algumas melhores que outras. A mais importante é a espe
tros
opia de mi
roondas� referente ao movimento rota
ional das molé
ulas, e infravermelha � referente aosmovimentos vibra
ionais. As di�
uldades para a identi�
ação de uma molé
ula aumen-tam 
onforme o número de átomos que a 
onstituem. Para as molé
ulas diat�mi
as, asté
ni
as espetros
ópi
as fun
ionam bem, mas para molé
ulas 
om três ou mais átomos aidenti�
ação se torna bastante 
omplexa. Espe
tros
opia infravermelha é bastante usadapara a identi�
ação dos grupos fun
ionais das molé
ulas orgâni
as, apesar de não ser su-�
iente para a identi�
ação das molé
ulas propriamente ditas, já que muitas podem serformadas pelos mesmos grupos fun
ionais. Os grupos fun
ionais são o 
onjunto de átomospresentes em determinados tipos de molé
ulas 
omo, por exemplo, o grupo amino �NH2,que 
ara
teriza os aminoá
idos, e o grupo �COOH, que 
ara
teriza os á
idos.Uma outra té
ni
a bastante usada é a espe
tros
opia ultravioleta. A alta energia dosfótons asso
iada à radiação ultravioleta leva a um rearranjo dos elétrons nas molé
u-las. Algumas molé
ulas, quando estão em estados eletr�ni
os ex
itados, tornam-se maisreativas, aumentando a possibilidade de uma reação o
orrer.O movimento de rotação de uma molé
ula está asso
iado à pequena separação entreos níveis quânti
os de energia de todas as molé
ulas isoladas. Elas possuem estados rota-
ionais espe
í�
os, não podendo realizar arbitrariamente esse tipo de movimento. A es
alade tempo de rotação de uma molé
ula é, tipi
amente, de nanosegundo. Os fótons emi-tidos numa transição rota
ional possuem grandes 
omprimentos de onda e, obviamente,frequên
ias muito baixas, da ordem de GHz, que 
orrespondem aos 
omprimentos de ondana faixa das mi
roondas e milimétri
as. 34



Podemos asso
iar um número N , 
hamado número quânti
o rota
ional aos níveis deenergia rota
ional de uma molé
ula diat�mi
a. O número quânti
o rota
ional N pode ad-mitir apenas valores inteiros ≥ 0. Para as molé
ulas poliat�mi
as temos que os momentosangulares de 
ada par de átomos se somam resultando num momento angular total J .No 
aso de uma molé
ula diat�mi
a, temos que J = N . Os níveis de energia de umamolé
ula diat�mi
a, Ej , são dados por
Ej =

h

8π2I
J(J + 1) − DJ2(J + 1)2, (2.1)onde de�nimos

h

8π2I
≡ B, (2.2)tal que J é o número quânti
o rota
ional, que pode admitir os mesmos valores estabele
i-dos para N , B é a 
hamada 
onstante rota
ional, D é a 
onstante de distorção 
entrífuga,h é a 
onstante de Plan
k e I é o momento de inér
ia, tal que

I = µ〈r2〉, (2.3)onde r é a separação entre os átomos, e µ é a massa reduzida do sistema.O movimento de rotação das molé
ulas pode ser tratado, numa primeira aproximação,
omo um 
orpo rígido em rotação, ou seja, um rotor rígido, onde se adota que a 
onstantede distorção 
entrífuga, D, é igual a zero. Essa aproximação fun
iona bem quando osnúmeros quânti
os J envolvidos na transição são baixos, 
omo normalmente a
onte
e paraas molé
ulas no meio interestelar. Os termos de ordem mais alta devem ser adi
ionados
onforme a molé
ula 
omeça a rota
ionar mais rapidamente. Levando em 
onsideração aequação 2.1, a separação entre os níveis de energia J = 0 → J = 1, J = 1 → J = 2, et
,é dada por
ν = 2B(J + 1), (2.4)tal que a separação entre os níveis de energia seja 2B. Cál
ulos da 
onstante rota
ionalmostram que B é da ordem de 30 GHz para molé
ulas pequenas, o que 
orresponde àregião de mi
roondas média. Ao absorver um fóton 
om 
omprimento de onda na regiãodas mi
roondas, a energia do fóton também é absorvida, ou seja, o momento angular dofóton é absorvido pela molé
ula, que agora 
omeça a rota
ionar mais rapidamente. Nestepro
esso, o fóton é aniquilado. A Lei da Conservação do momento angular faz 
om que35



surja uma regra de seleção, tal que J pode mudar apenas de ± 1 unidade de momentoangular � momento angular do fóton absorvido � de forma que
∆J = ±1. (2.5)A separação entre as transições no espe
tro de mi
roondas é dada pela equação 2.4.Assim, se o espaço entre os níveis de energia for 
onhe
ido, pode-se determinar a 
onstanterota
ional e o momento de inér
ia, além da distân
ia média entre os nú
leos de dois átomosligados de uma molé
ula.Uma outra forma de uma molé
ula alterar o seu estado de energia é através de movi-mentos de vibração. O espe
tro vibra
ional de uma molé
ula é determinado pelo espaça-mento entre os seus níveis de energia vibra
ional. Resolvendo a equação de S
hrödingerpara uma mola simples 
omo modelo de uma ligação quími
a numa molé
ula diat�mi
a,
hegamos à seguinte expressão para os níveis de energia vibra
ional:

E(ν) = hνe

(

ν +
1

2

)

− νexe

(

ν +
1

2

)2

. (2.6)O primeiro termo da equação 
orresponde à aproximação de um os
ilador harm�ni
o,tal que ν, o número quânti
o vibra
ional, admite valores inteiros maiores que, ou iguala, zero, e νe é a frequên
ia fundamental. O segundo termo da equação permite a quebrada ligação quími
a e des
reve os movimentos não harm�ni
os da mola quando esti
ada,sendo xe a 
onstante do movimento não harm�ni
o. Se ela for esti
ada demais, podequebrar-se. O mesmo vale para uma ligação quími
a. Não há uma grande diferença entreos movimentos de rotação e vibração de uma molé
ula, a não ser o ponto de energia zero.O número quânti
o vibra
ional pode ser zero; no entanto, a energia 
orrespondente a esteestado é não nula, tendo o valor 1

2
hνe, tal que para todas as temperaturas, mesmo nozero absoluto, a ligação quími
a estará sempre vibrando. A frequên
ia fundamental devibração, νe, na aproximação de um os
ilador harm�ni
o simples, é dada por:

νe =
1

2π

√

κ

µ
, (2.7)onde κ é a 
onstante da força para a ligação quími
a em questão, e µ é a massa reduzidada molé
ula. As transições entre os níveis de energia vibra
ional estão no infravermelhoe a radiação 
orrespondente atravessa a atmosfera terrestre sem grandes di�
uldades.Em geral, se uma molé
ula possui um espe
tro vibra
ional é por que há uma mudançano momento de dipolo o
asionada pela vibração, mas não há uma regra 
lara para amudança do número quânti
o vibra
ional devido aos termos não harm�ni
os. A regrade seleção torna-se, então, tenden
iosa, 
om transições a envolver ∆ν = ±1,±2,±3...36



observadas rotineiramente, apesar de a intensidade da transição de
res
er 
om o aumentoda mudança do número quânti
o.A molé
ula pode realizar vários movimentos ao mesmo tempo. Ela pode rota
ionar evibrar simultaneamente. Cada nível vibra
ional tem asso
iados níveis rota
ionais, 
adaqual podendo estar ou não povoado. O espe
tro produzido por uma molé
ula por tran-sições rota
ionais e vibra
ionais é 
hamado de espe
tro ro-vibra
ional. Em laboratóriopode-se obter espe
tros ro-vibra
ionais bem de�nidos, mostrando as transições entre onível ro-vibra
ional mais baixo e o nível vibra
ional mais alto. Este espe
tro pode ser
omparado 
om o espe
tro obtido de uma pequena molé
ula astron�mi
a. Mas di�-
uldades surgem quando se trata de molé
ulas poliat�mi
as. Conforme o tamanho damolé
ula aumenta, seu momento de inér
ia também aumenta, permitindo mais níveis deenergia dentro de 
ada banda vibra
ional. As bandas vibra
ionais são dadas pelo número
3N − 6 � N é o número de átomos de uma molé
ula � e este número pode ser bastantegrande mesmo para molé
ulas de tamanhos razoáveis. Por exemplo, para a molé
ula deágua, temos que N = 3, tal que temos, então, três modos vibra
ionais. Neste 
aso, o per�ldas bandas vibra
ionais ainda pode ser resolvido. O mesmo não a
onte
e 
om diversasoutras molé
ulas, que apresentam vários modos vibra
ionais.No 
aso da gli
ina, o aminoá
ido mais simples, a situação 
ompli
a-se bastante. Esteaminoá
ido possui 10 átomos, logo, 24 modos vibra
ionais. A análise do espe
tro vibra-
ional se reduz à identi�
ação dos grupos fun
ionais asso
iados às ligações quími
as 
omvibrações parti
ulares em frequên
ias 
ara
terísti
as. Assim, no 
aso da gli
ina, o espe
trovibra
ional asso
iado aos grupos �NH2 e �COOH pode ser visto e estes grupos podem seridenti�
ados. No entanto, a própria molé
ula da gli
ina não pode ser inequivo
adamenteidenti�
ada por este método, pois diversas são as molé
ulas que possuem esses gruposfun
ionais. Todos os modos vibra
ionais dos grupos fun
ionais o
orrem no infravermelho.Espe
tros
opia no visível envolve transições entre níveis de energia eletr�ni
os dasmolé
ulas asso
iados a diferentes 
on�gurações eletr�ni
as e diferentes estruturas dasligações quími
as. Cada nível eletr�ni
o possui uma diversidade de níveis de energiavibra
ional, que por sua vez possui uma variedade de níveis de energia rota
ional. Oespaçamento entre os níveis rota
ionais é agora uma medida da diferença das 
onstantesrota
ionais para os estados de mais alta e mais baixa energia, o que pode ter um valormuito pequeno. A separação entre os estados eletr�ni
os de uma molé
ula está na faixado visível, tipi
amente 
om um 
omprimento de onda da ordem de 500 nm, na região da
or verde. Convertendo a frequên
ia de transição do visível para 
omprimento de onda,en
ontramos 20000 
m−1. Esta transição é per
eptível ao olho humano, que 
onsegue
aptar radiação 
om 
omprimentos de onda de 300 a 800 nm.
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2.2 O meio interestelarA maior parte da radiação na região do visível que re
ebemos da Galáxia provém dasestrelas. No entanto, a existên
ia de regiões frias pode ser inferida através das linhas deabsorção e espalhamento que observamos nos espe
tros gerados pela radiação no visível,bem 
omo linhas de emissão em grandes 
omprimentos de onda. Observações em rádioe infravermelho têm ajudado a revelar a existên
ia de vastas nuvens interestelares, for-madas por gases e material parti
ulado. A maior parte da matéria interestelar en
ontra-seno estado gasoso (
er
a de 99%), enquanto que o restante é formado por partí
ulas depoeira. Nas regiões mais densas do meio interestelar, 
er
a de 170 espé
ies mole
ularesjá foram des
obertas na fase gasosa. O estudo dessas molé
ulas e seus espe
tros permiteum amplo 
onhe
imento das 
ondições físi
o-quími
as das densas nuvens interestelares.Por exemplo, sabemos que a temperatura nelas se en
ontra na faixa de 10 a 70 K e adensidade total do gás está entre 104 a 108 
m−3. São regiões muito extensas, podendo
hegar a 100 p
 de diâmetro, 
om uma massa total de 106 massas solares. Todo o materialque 
ompõe as nuvens está num 
onstante pro
esso de 
olapso, dando origem às estrelas.O material 
ir
um-estelar é mais denso e mais quente do que o material pré-
olapso epode ser estudado separadamente. A fase sólida das nuvens densas 
onsiste de pequenaspartí
ulas de poeira (0.1 µm) e são formadas por nú
leos de sili
ados en
obertos por ummanto de gelos 
ondensados do gás.2.2.1 Molé
ulas no meio interestelar e 
ir
um-estelarAs primeiras molé
ulas dete
tadas no espaço foram CH, CN e CH+ (Swings & Rosen-feld (1937); M
Kellar (1940); Douglas & Herzberg (1941)), e desde então 
er
a de 170molé
ulas e íons mole
ulares foram dete
tados2. Os elementos en
ontrados nessas molé
u-las são H, C, N, O, S, Si, P, F, Cl, Al, Na e Mg, sendo H, C, N e O � 
onhe
idos 
omo�CHON� � os mais abundantes. Há muitos radi
ais 
omo, por exemplo, a hidroxila,dete
tada em 1963 (Weinreb et al. 1963) por observações em rádio (espe
tro rota
ional) eis�meros entre as espé
ies neutras, 
omo o iso
ianeto de hidrogênio, HNC, des
oberto em1973 (Snyder & Buhl 1973), além das molé
ulas i�ni
as 
omo, por exemplo, a molé
ulaHCS+ (Thaddeus et al. 1981), dete
tada na dé
ada de 1980.Há um alto grau de insaturação3 entre os 
ompostos que 
ontêm 
arbono, mas pou
as
adeias rami�
adas e alguns 
ompostos 
í
li
os. As espé
ies são pou
o oxidadas e algumaspossuem mais de um átomo mais pesado que o hidrogênio que não seja o 
arbono. Tendoem vista tanta variedade de espé
ies nas nuvens mole
ulares, poderíamos 
ogitar se essasmolé
ulas não seriam a base para a 
onstrução das biomolé
ulas. A Vida teria sido2Uma lista atualizada das molé
ulas interestelares des
obertas pode ser en
ontrada no site http://www.astro
hymist.org/.3Ligações duplas ou triplas entre os átomos de 
arbono.38



semeada por molé
ulas produzidas nas regiões frias e es
uras das nuvens mole
ulares?Pensando na origem da Vida, 
on
entremo-nos nas molé
ulas orgâni
as que talvez pos-sam atuar 
omo pre
ursoras de outras molé
ulas importantes para a Vida e veri�quemosquais molé
ulas estão presentes nas nuvens mole
ulares e 
omo elas são formadas.O úni
o al
ano dete
tado diretamente no meio interestelar, até o momento, é o metano(La
y et al. 1991), mas isso se deve às di�
uldades té
ni
as para a identi�
ação dessasmolé
ulas. Todos os al
anos são molé
ulas não polares e, portanto, não possuem umespe
tro puro de rotação. Entretanto, há uma vibração permitida para o metano queemite no infravermelho e, 
om o pequeno momento de inér
ia, o seu espe
tro vibra
ional-rota
ional pode ser observado, e a molé
ula p�de ser identi�
ada 
om 
on�ança.Dos al
enos, apenas o etileno, 
uja fórmula é C2H4, foi dete
tado (Betz 1981), e dosaromáti
os, apenas o benzeno foi dete
tado inequivo
adamente (Cerni
haro et al. 2001).O 
ianeto de hidrogênio, HCN, é de interesse espe
ial para a questão da origem da Vida. Apolimerização4 do HCN pode dar origem a molé
ulas que propagam informação, 
ondiçãone
essária para a auto-repli
ação. A questão de se as nu
leobases podem ser sintetizadasno meio interestelar é fundamental quando 
onsideramos a problema da origem da Vida.É possível que a quími
a da fase gasosa no meio interestelar possa sintetizar adenina apartir da polimerização do HCN (Glaser et al. 2007). A sobrevivên
ia dessas espé
ies naatmosfera planetária vai depender das 
ara
terísti
as do planeta: oxidação de molé
ulasorgâni
as 
omo o HCN seria rápida numa atmosfera 
omo a da Terra atual, mas não sesabe exatamente 
omo seria na atmosfera da Terra primitiva, que hoje se a
redita nãoter sido tão redutora, 
omo se a
reditava à épo
a dos experimentos de Miller, ou numambiente baseado em al
anos, 
omo Titã.A oxidação dos al
anos introduz polaridade na molé
ula, produzindo ál
oois, aldeídose 
etonas. Essas molé
ulas são essen
iais para a formação da maioria das biomolé
ulas,tais 
omo açú
ares e á
idos. Entretanto, a presença de á
idos 
arboxíli
os e aminoá
idosno meio interestelar é algo ainda 
ontroverso devido às in
ertezas nas observações dessasespé
ies e di�
uldades de interpretação dos 
omplexos espe
tros mole
ulares. No entanto,pesquisadores têm 
onseguido bons resultados experimentais sobre a formação de á
idos
arboxíli
os e aminoá
idos na fase gasosa (Blagojevi
 et al. 2003). A 
omplexidade doespe
tro de mi
roondas da gli
ina, apesar de bem 
onhe
ida, di�
ulta a sua dete
ção nomeio interestelar. No entanto, alguns relatos de sua dete
ção, ainda que in
on
lusivos,têm sido feitos (Ohishi 2008), e diversas pesquisas têm sido dire
ionadas para a bus
a demolé
ulas pré-bióti
as no meio interestelar (Cunningham 2007; Jones 2007; Rmijan 2004;Wirstrom 2007).A 
omposição quími
a das nuvens mole
ulares varia 
onforme elas vão evoluindo notempo, de nuvens es
uras, 
omo a TMC-1, a nuvens mole
ulares gigantes, 
omo a nuvem4Reações quími
as que dão origem às ma
romolé
ulas, 
omo os 
ianopolienos, que são 
omplexasmolé
ulas formadas por mon�meros de HCN 39



de Órion. A nuvem de Órion 
ontém várias espé
ies saturadas 
omo o etanol (Zu
kermanet al. 1975), CH3CH2OH, e o seu análogo 
ontendo CN, CH3CH2CN (Johnson et al. 1977),o á
ido a
éti
o (Mehringer et al. 1997), e a metilamina, CH3NH2 (Kaifu et al. 1974).Mas é improvável que todas as molé
ulas orgâni
as possam ser formadas apenas nafase gasosa. Muitas devem ser formadas sobre as superfí
ies dos grãos, provavelmentenos mantos de gelo, apesar de que as molé
ulas mais exóti
as devam requerir fotoquími
aou fotopro
essamento para serem sintetizadas. Assim, molé
ulas 
omplexas devem pas-sar pelas duas fases durante a sua formação. Isso justi�
a a ne
essidade de um melhorentendimento da quími
a do meio interestelar, 
omo reações na fase gasosa podem resul-tar na síntese orgâni
a e quais molé
ulas sobreviverão e quais hão reagir ante distintas
ondições físi
o-quími
as ini
iais para as nuvens. O desenvolvimento da quími
a do meiointerestelar e o seu entendimento segue os seguintes passos:
1 Dete
ção das molé
ulas na nuvem;
2 Determinação da abundân
ia mole
ular na nuvem;
3 Estimativa das 
ondições físi
as da nuvem;
4 Extinção ópti
a e avaliação do papel das partí
ulas de poeira;
5 Desenvolvimento de uma rede de reações quími
as de todos os possíveis
aminhos relevantes que possibilitam a síntese de uma molé
ula;
6 Resolução das equações da 
inéti
a quími
a e 
omparação dos resultados
om a abundân
ia mole
ular observada;Conhe
endo as 
ara
terísti
as físi
as das nuvens e tendo identi�
ado as molé
ulas quese en
ontrem em seu interior, bem 
omo o papel dos grãos de poeira, podemos desenvolverum modelo de 
inéti
a quími
a e simular a evolução da abundân
ia dessas molé
ulas 
omo tempo e, depois, 
omparar os resultados simulados 
om os observados. Esses passosdão-nos uma direção para que possamos estudar a quími
a do meio interestelar, mastambém servem para o entendimento da quími
a dos 
ometas, das atmosferas planetáriase da quími
a pré-bióti
a.2.2.2 Ambientes do meio interestelarExistem quatro tipos de ambientes (também 
hamadas �fases�) do meio interestelar
ujas 
ondições lo
ais são bem 
onhe
idas:
1 Nuvens difusas;
2 Nuvens mole
ulares gigantes;
3 Meio 
ir
um-estelar;
4 Regiões fotoionizadas;Vamos ver algumas 
ara
terísti
as desses ambientes.40



Nuvens difusas: não possuem morfologia de�nida e são semitransparentes à radiaçãono espe
tro visível. Suas temperaturas são muito altas devido à exposição à radiaçãoestelar, estando, prioritariamente, na forma at�mi
a. Podem 
onter algumas molé
ulasmais simples nas regiões mais internas.Nuvens mole
ulares gigantes: possuem um tempo de vida5 da ordem de 106-108anos antes que 
olapsem e são o lo
al de nas
imento das estrelas. A Nebulosa de Órion(Fig. 2.3), 
omo exemplo, está lo
alizada a 
er
a de 500 p
 de distân
ia da Terra e possuium diâmetro de 
er
a de 15.3 p
. A temperatura no interior da nuvem é da ordem de 10 Ke a densidade at�mi
a de 104-108 
m−3. A 
omposição quími
a é bastante diversi�
ada,possuindo desde pequenas molé
ulas diat�mi
as, até grandes molé
ulas poliat�mi
as epartí
ulas de poeira en
obertas por um manto de gelo.

Figura 2.3: Imagem em 
ores falsas da Nebulosa de Órion. Imagem retirada da internet:http://hubblesite.org/gallery/album/entire/pr2006001i/.Meio 
ir
um-estelar: é a região ao redor das estrelas. Suas 
ara
terísti
as depen-derão do tipo da estrela e do modo 
omo ela vai evoluir. Protoestrelas e estrelas muitojovens possuem um alto �uxo de fótons no ultravioleta e qualquer molé
ula presente nessa5Alguns autores sugerem um tempo máximo de vida para uma nuvem mole
ular da ordem de 107 (Blitz& Shu 1980) ou até 109 anos (Xiang et al. 1984). Entretanto, estudos mais re
entes de astroquími
a usamtempos entre 106 (Wakelan et al. 2005) e 108 anos (Quan & Herbst 2007), mostrando que este ainda éum assunto em dis
ussão e que a expe
tativa de vida 
onsiderada nos 
ál
ulos é um tanto arbitrária.41



região, também 
hamada de HII, será fotodisso
iada ou fotoionizada. A quími
a na su-perfí
ie dos grãos pode ser bastante ri
a, pois as estrelas podem ejetar grãos durante oseu 
olapso e, uma vez que a molé
ula 
onsiga se abrigar na superfí
ie dos grãos, ela podesobreviver ao �uxo de fótons da estrela.Regiões fotoionizadas: são regiões ao redor de estrelas onde o intenso 
ampo deradiação destrói todas as molé
ulas, deixando apenas átomos, dos quais alguns são ion-izados.Essas 
ara
terísti
as devem ser bem determinadas antes que se possa entender o bal-anço de energia e a quími
a presentes nessas regiões. Fluxos de fótons muito intensosquebram todas as ligações quími
as, impossibilitam a formação de molé
ulas e ionizamos átomos. Mas, 
onforme a densidade aumenta, os fótons muito energéti
os são absorvi-dos e as molé
ulas 
omeçam a se formar. Na fase gasosa, as reações quími
as são, emgeral, muito lentas devido às baixas temperaturas. As molé
ulas que se 
ondensam sobrea superfí
ie das partí
ulas de poeira 
ontinuam a ser fotopro
essadas pela luz das estre-las e também 
ontinuam a ser bombardeadas pelos raios 
ósmi
os, mas di�
ilmente sãodestruídas.2.3 Reações quími
as no meio interestelarExistem muitas possibilidades de o
orrên
ia de reações quími
as entre molé
ulas nomeio interestelar. A simples 
olisão entre dois átomos pode resultar numa nova ligaçãoquími
a. O inverso também pode o
orrer, ou seja, uma molé
ula pode disso
iar-se seabsorver energia su�
iente para que suas ligações quími
as sejam quebradas. Normal-mente, a formação de uma molé
ula libera energia, ou seja, é exotérmi
a, e quando umamolé
ula é disso
iada, há perda de energia. A seguir, veremos alguns exemplos de reaçõesquími
as que o
orrem no meio interestelar na fase gasosa. Maiores detalhes e exemplosde 
ada reação são apresentados no próximo 
apítulo. Nos exemplos a seguir, A, B e Drepresentam diferentes molé
ulas reagindo entre si, r
 é o raio 
ósmi
o e hν representa aenergia de um fóton de frequên
ia ν.Ionização pelos raios 
ósmi
os � os átomos e molé
ulas dispersos no espaçoestão sujeitas ao �uxo 
onstante de raios 
ósmi
os. Quando uma partí
ula de alta energiaioniza um átomo ou uma molé
ula, um elétron é ejetado fazendo, desse tipo de reação,uma importante fonte de molé
ulas i�ni
as e de elétrons os quais poderão ionizar outrasespé
ies:
A + rc → A+ + e− + rc (2.8)42



Asso
iação radiativa � quando dois átomos 
olidem, o ex
esso de energia geradapela 
olisão pre
isa ser liberado para que a molé
ula 
onsiga formar-se. Uma maneira deremover a energia de uma ligação quími
a é através da liberação de radiação, tendo 
omoresultado uma molé
ula radiativamente estável:
A + B → AB + hν (2.9)Fotodisso
iação � este pro
esso é o inverso da reação exempli�
ada anteriormente,onde uma molé
ula absorve um fóton 
om energia su�
iente para quebrar a ligaçãoquími
a, disso
iando a molé
ula:
hν + AB → B + A (2.10)Reações neutro-neutro � esse tipo de reação o
orre muito lentamente, não tendomuita importân
ia na quími
a de uma nuvem mole
ular, sofrendo restrições por 
ausa daenergia de ativação:
AB + D → BD + A (2.11)Reações íon-molé
ula � reações desse tipo dominam a quími
a das nuvens mole
-ulares, sendo a prin
ipal maneira pela qual as molé
ulas se formam:

AB + D+ → BD+ + A (2.12)Fotoionização � molé
ulas expostas a um intenso 
ampo de radiação podem terum ou mais elétrons removidos de seu orbital mole
ular. O pro
esso de ionização podeser es
rido da seguinte forma:
A + hν → A+ + e− (2.13)Transferên
ia de 
arga � reações de transferên
ia de 
arga possuem muitas vari-ações, mas todas requerem a presença de íons e elétrons formados, tanto por fotoionização,
omo por 
olisões 
om raios 
ósmi
os energéti
os (eq. 2.8):

AB + D+ → AB+ + D (2.14)43



Re
ombinação radiativa � um elétron livre e um íon at�mi
o re
ombinam-seemitindo um fóton:
A+ + e− → A + hν (2.15)Re
ombinação disso
iativa � o
orre quando uma molé
ula neutra ou i�ni
a, aore
ombinar-se 
om um elétron tem quebrada a ligação entre partes da molé
ula, formandoduas espé
ies mais simples:
AB + e− → B− + A (2.16)
AB+ + e− → B + A (2.17)

2.4 Taxas das reações quími
asA quími
a do meio interestelar depende das 
ondições físi
as e das molé
ulas presentesna nuvem em questão, tal que todas as reações são 
ontroladas pelas suas respe
tivas taxassob as 
ondições físi
as lo
ais. Vamos 
onsiderar uma reação hipotéti
a: suponhamos quedois reagentes, A e B, reagem dando origem a dois produtos C e D:
A + B → C + D. (2.18)Essa reação o
orre a uma determinada taxa k, que aqui 
hamaremos de k1. A reaçãoseguinte dá-se entre os produtos da reação anterior, que agora serão os reagentes, e pro-duzirão dois outros produtos quaisquer, assim:

C + D → produtos, (2.19)tal que a taxa 
om que essa reação o
orre é dada por k2.Podemos es
rever uma equação para a variação da 
on
entração de uma molé
ulaqualquer 
om o tempo. Por exemplo, vamos es
rever a equação para a molé
ula C. Naprimeira reação, a molé
ula C está sendo formada, enquanto que na segunda ela está sendodestruída. Sua equação terá, então, dois termos: um positivo e outro negativo. Assim, aequação para a evolução temporal da 
on
entração da molé
ula C �
a da seguinte forma:44



d[C]

dt
= k1[A][B] − k2[C][D] (2.20)O símbolo [ ℄ na equação a
ima refere-se à abundân
ia mole
ular. Per
ebemos que amolé
ula C é 
riada na primeira reação a uma taxa k1 e destruída na reação seguinte auma taxa k2, daí os sinais positivo e negativo na equação. Uma equação análoga pode seres
rita para as outras molé
ulas. Temos, assim, um sistema de equações diferen
iais quedes
reve a evolução da abundân
ia das molé
ulas no tempo para todas as molé
ulas en-volvidas. Essas equações são a
opladas, ou seja, pre
isam ser resolvidas simultaneamente,pois a evolução da abundân
ia de uma molé
ula depende da evolução da abundân
ia deoutras. Quando muitas molé
ulas parti
ipam das reações, teremos um sistema de equaçõesdiferen
iais tão grande quanto o número de molé
ulas presentes, e uma equação pode tertantos termos quanto o número de molé
ulas que parti
ipam diretamente da formação oudestruição dessa determinada molé
ula.2.4.1 A dependên
ia 
om a temperatura da 
onstante da reaçãoNormalmente, a taxa 
om a qual uma reação o
orre aumenta 
om a temperatura.Um exemplo disso é a hidrólise da sa
arose, a qual o
orre 4.13 vezes mais rapidamenteà temperatura 
orporal (35◦C) do que à temperatura ambiente (25◦C). Se para umadiferença de temperatura não muito grande a diferença da taxa da reação é 
onsiderável,podemos esperar, então, que a uma temperatura de 10 K, nas nuvens mole
ulares, astaxas serão extremamente baixas.Medidas das taxas das reações em laboratório mostram que as taxas seguem umalei empíri
a. Essa lei é dada pela equação de Arrhenius e mostra a dependên
ia 
om atemperatura:

k(T ) = A exp

[

−
Ea(T )

RT

]

. (2.21)onde A [s−1℄ é o fator pré-exponen
ial, que leva em 
onta a seção de 
hoque das molé
ulas,
T é a temperatura [K℄, Ea é a energia de ativação da reação [J mol−1℄, e R é a 
onstanteuniversal dos gases ideais [J mol−1K−1℄.Como exemplo, vamos 
onsiderar a reação

OH + H2 → H2O + H. (2.22)Para esta reação, A possui um valor de 8.0×1010s−1, que é um valor aproximado paraa taxa de 
olisão à temperatura ambiente, e Ea =42 kJ mol−1, que possui a mesma ordem45



de magnitude da energia requerida para se quebrar uma ligação quími
a fra
a. Algumas
onsiderações sobre a dinâmi
a das 
olisões dão-nos um maior entendimento sobre a formada equação de Arrhenius, espe
ialmente a dependên
ia à temperatura. A 
olisão de doisreagentes, dando origem a produtos, é um tema que envolve teoria quânti
a, tal que nãovamos entrar em detalhes disso aqui.Nem todas as 
olisões resultam em reação quími
a. Considerando molé
ulas polares,se uma 
olisão o
orrer entre as partes não reativas das molé
ulas, a reação não vai o
orrer.Apenas algumas 
olisões são favore
idas para a formação de uma ligação quími
a numageometria tridimensional. Pre
isamos in
luir um fator, P , que leve esse fato em 
onsider-ação na equação da 
onstante da reação. Mas também é pre
iso haver energia su�
ientepara quebrar uma ligação e formar uma nova, respeitando o balanço energéti
o exigidopela Termodinâmi
a. A energia requerida é o termo exponen
ial que envolve a energiade ativação na Eq. 2.21. Combinando o número de 
olisões 
om o fator de 
orreção Pe a energia de ativação, temos uma expressão para a 
onstante da reação 
om a 
orretadependên
ia 
om respeito à temperatura:
k(T ) = PσAB

(

8kT

πµ

)
1

2

NBNA exp
[

−
EA

RT

]

. (2.23)onde NA e NB são as densidades numéri
as das molé
ulas A e B, respe
tivamente, σAB éa seção de 
hoque da 
olisão entre as molé
ulas, T é a temperatura e µ é a massa reduzidado sistema de molé
ulas. A unidade da 
onstante da reação é [
m3s−1℄. A equação 2.23pode ser simpli�
ada para
k(T ) = α

(

T

300

)β

exp
[

−
γ

T

]

, (2.24)onde α, β e γ são parâmetros obtidos experimentalmente ou, algumas vezes, apenasmediante 
ál
ulos teóri
os.Mas existem diferentes tipos de reações. Para as reações de ionização por raios 
ós-mi
os, a 
onstante é dada da seguinte forma:
k(T ) = α [s−1], (2.25)e, para reações fotoinduzidas:

k(T ) = α exp [−γ Aν ] [s−1], (2.26)onde Aν é a extinção da radiação nos 
omprimentos de onda do visível devido à absorção46



da radiação das estrelas por parte dos grãos presentes na nuvem. As 
onstantes dasreações que o
orrem nas superfí
ies dos grãos ainda não são bem 
onhe
idas.Em prin
ípio, é possível agora 
onstruir uma rede 
ompleta de reações quími
as inter-
one
tadas, e um modelo 
inéti
o de uma nuvem mole
ular pode ser desenvolvido.2.4.2 Aproximação do estado esta
ionárioUma estratégia útil para a resolução de um modelo 
omplexo de 
inéti
a quími
a é a
hamada aproximação do estado esta
ionário. O sistema de equações diferen
iais para asreações quími
as deve ser resolvido 
om respeito ao tempo para que se possa 
ompreendera variação temporal das 
on
entrações das espé
ies quími
as. Essas equações podemser resolvidas numeri
amente, e a solução depende apenas do poder 
omputa
ional. Noentanto, pode ser útil 
onsiderar um tempo no qual todas as reações já se equilibraram e as
on
entrações de todas as espé
ies atingiram um valor 
onstante. Esse equilíbrio quími
opode nun
a a
onte
er antes do 
olapso da nuvem, mas serve para algumas análises.A aproximação do estado esta
ionário permite que as 
on
entrações das espé
ies mole
-ulares sejam determinadas 
onsiderando que nada mais muda signi�
antemente 
om otempo.Voltemos à reação hipotéti
a mostrada antes. Quando a aproximação do estado esta-
ionário é 
onsiderada, a equação 2.20 �
a da seguinte forma:
d[C]

dt
= k1[A][B] − k2[C][D] = 0 (2.27)e a 
on
entração da molé
ula C pode ser dada por:

[C] =
k1[A][B]

k2[D]
. (2.28)A 
on
entração do estado esta
ionário pode ser 
omparada 
om as 
on
entrações ob-servadas. Fazendo-se essa aproximação, transformamos o sistema de equações diferen
iaisa
opladas num sistema de equações algébri
as, fa
ilitando sua resolução. No entanto, estu-dos mostram que as nuvens mole
ulares 
olapsam antes de atingir esse equilíbrio quími
o.2.4.3 Energia de ativaçãoA energia de ativação é uma medida da quantidade de energia que uma reação pre
isaadquirir do ambiente para que ela possa 
omeçar. É uma barreira energéti
a.A barreira de energia é uma medida de quantas ligações quími
as pre
isam ser que-bradas ou formadas a partir da quantidade de energia disponível para, saindo do estadoini
ial dos reagentes, 
hegar ao estado �nal dos produtos. A energia de ativação pode ser47



alterada 
om a introdução de um 
atalisador, que pode ser a superfí
ie de um grão depoeira, no 
ontexto astroquími
o. A energia interna de um gás a uma dada temperaturaé dada pela expressão:
ε(T ) =

3

2
RT, (2.29)onde R é a 
onstante do gás [kJ mol−1℄ e T é a temperatura [K℄. Ligações quími
as nãosão quebradas fa
ilmente por 
olisões entre molé
ulas na fase gasosa e, geralmente, sãoquimi
amente estáveis. Ligações mais fra
as, 
omo as ligações de hidrogênio, pre
isamde uma energia de 40 kJ mol−1, sendo mais vulneráveis. Quando 
onsideramos reaçõesquími
as, uma ligação pre
isa, antes, ser quebrada para que depois novas ligações possamser formadas, tal que a energia de ativação pode ser mais alta. Abaixo de uma temperaturade 50 K, todas as reações entre espé
ies neutras 
essam. Mas duas importantes 
lasses dereações 
onseguem sobreviver: as reações entre radi
ais e entre um íon e uma molé
ulaneutra. A importân
ia dessas reações torna-se aparente 
om a 
onstrução dos modelos de
inéti
a quími
a das nuvens mole
ulares.2.5 A formação da água na fase gasosaComo vimos anteriormente, os raios 
ósmi
os são os responsáveis pela produção dosprimeiros íons no meio interestelar, dando iní
io a todo o pro
esso quími
o que venha ao
orrer no interior das nuvens mole
ulares. Como a molé
ula H2 é a mais abundante, opro
esso de ionização dominante é

H2 + rc → H+
2 + e− + rc, (2.30)o qual produz hidrogênio mole
ular ionizado bem 
omo elétrons livres 
apazes de ionizaroutras molé
ulas. Essa reação não é rápida; o
orre a uma taxa ζ = 10−17 s−1, 
onsiderandoque o �uxo de raios 
ósmi
os através da nuvem seja similar ao �uxo observado sobre aTerra. No entanto, dada a enorme abundân
ia do hidrogênio mole
ular, essa reaçãoproduz vários íons a 
ada segundo, e estes promovem o enrique
imento da variedadequími
a da nuvem mole
ular.Uma vez que H+

2 esteja formado, ele reage imediatamente 
om outra molé
ula de H2produzindo a mais simples molé
ula poliat�mi
a6, H+
3 , através da seguinte reação:

H+
2 + H2 → H+

3 + H. (2.31)6Molé
ulas 
om mais de dois átomos. 48



O íon H+
3 pode reagir 
om um grande número de espé
ies neutras. A sua reação 
omátomos de oxigênio dispara uma série de reações que eventualmente leva à produção daágua. Vamos 
onsiderar essa síntese 
om mais detalhes 
omo um exemplo de reações íon-molé
ula produzindo 
omplexas molé
ulas interestelares. A sequên
ia seguinte de reaçõesíon-molé
ula produz o íon mole
ular H3O+:

H+
3 + O → OH+ + H2 (2.32)

OH+ + H2 → H2O
+ + H (2.33)

H2O
+ + H2 → H3O

+ + H (2.34)Os produtos dessas reações, OH+ e H2O+, reagem rapidamente 
om o H2, mas omesmo não o
orre 
om o H3O+ que é, então, destruído por re
ombinação disso
iativa
om elétrons. Várias são as possibilidades de resultados dessas reações:
H3O

+ + e− → H2O + H (2.35)
H3O

+ + e− → OH + 2H (2.36)
H3O

+ + e− → OH + H2 (2.37)
H3O

+ + e− → O + H + H2 (2.38)A sequên
ia de reações mostrada é o 
aminho mais fá
il para a produção da águainterestelar. Outros 
aminhos mais 
omplexos também existem, tal que a produção deágua depende de reações que envolvem muitas outras molé
ulas, tornando-se uma dasespé
ies mais abundantes en
ontradas nas nuvens mole
ulares.2.6 A produção de molé
ulas 
omplexasA seguir, apresentamos algumas possíveis reações que levam à produção de molé
ulas
omplexas. Como o meio interestelar é muito ri
o e o 
ompleto entendimento da quími
aque o
orre nesse ambiente é algo bastante 
omplexo, preo
upamo-nos em apresentar ape-nas os pro
essos mais simples e diretos para a formação de algumas molé
ulas.49



A produção de molé
ulas 
omplexas via reações íon-molé
ula tem sido dis
utida naliteratura (Leung et al. 1984). O primeiro passo para se obter molé
ulas mais 
omplexasé através da produção do íon CH+, que é sintetizado por reações do tipo
C + H+

3 → CH+ + H2 (2.39)A reação 2.39 é um exemplo de asso
iação radiativa. Para 
olisões entre espé
ies mole
-ulares mais 
omplexas do que molé
ulas diat�mi
as, reações do tipo asso
iação radiativasão mais e�
ientes, 
om o aumento da e�
iên
ia a
ompanhando o aumento da 
omplexi-dade dos produtos das reações (Herbst et al. 1988). Uma vez que CH+ esteja formado, aprodução do metano, CH4, dá-se via a seguinte sequên
ia de reações:
CH+ + H2 → CH+

2 + H (2.40)
CH+

2 + H2 → CH+
3 + H (2.41)

CH+
3 + H2 → CH+

5 + hν (2.42)
CH+

5 + CO → CH4 + HCO+ (2.43)
CH+

5 + e− → CH4 + H, etc. (2.44)O metano é uma molé
ula simples, porém, muito importante do ponto de vista as-trobiológi
o. Além de ser pre
ursora de outras molé
ulas orgâni
as mais 
omplexas, suaalta 
on
entração na atmosfera terrestre é devido a pro
essos biológi
os e a sua dete
çãona atmosfera de um exoplaneta poderia, em prin
ípio, ser um indí
io de que lá tambéma Vida possa ter se desenvolvido.Hidro
arbonetos mais 
omplexos são sintetizados via três prin
ipais tipos de reações.Uma delas é a 
hamada inserção de 
arbonos, que são reações que envolvem C+ ou C ehidro
arbonetos neutros ou i�ni
os, produzindo molé
ulas i�ni
as mais 
omplexas. Algunsexemplos dessas reações são dados a seguir:
C+ + CH4 → C2H

+
2 + H2, C2H

+
3 + H (2.45)

C + CH+
5 → C2H

+
4 + H (2.46)50



As espé
ies i�ni
as produzidas vão reagir predominantemente 
om o H2, no 
aso dessareação poder o
orrer; 
aso 
ontrário, elas podem ser destruídas via re
ombinação disso-
iativa 
om elétrons. O a
etileno, C2H2, pode ser formado dessa maneira, 
omo mostra areação seguinte:
C2H

+
3 + e− → C2H2 + H. (2.47)Com o a
etileno agora à disposição, hidro
arbonetos 
om três 
arbonos podem 
omeçara ser formados via reação 
om o C+:

C+ + C2H2 → C3H
+ + H. (2.48)A 
omplexidade das reações vai, dessa forma, aumentando gradativamente. A molé
ulaformada na reação anterior, C3H+ pode reagir 
om o hidrogênio mole
ular 
omo na reaçãoseguinte:

C3H
+ + H2 → C3H

+
3 + hν, (2.49)
ujo produto, a molé
ula C3H+

3 , é pre
ursora de molé
ulas de estrutura de anel, 
omo oC3H2 (Adams & Smith 1987).Outro tipo de reação é a 
hamada Condensação, onde um hidro
arboneto ionizadoreage 
om uma espé
ie neutra, tendo 
omo produtos molé
ulas mais 
omplexas. Comoexemplos, temos a seguinte reação:
C2H

+
2 + C2H2 → C4H

+
3 + H, C4H

+
2 + H2 (2.50)que, por sua vez, leva à formação do radi
al C4H, des
oberto na dé
ada de 1979 (Guelinet al. 1978) através do espe
tro, na região de 
omprimento de onda milimétri
a produzidopor transições rota
ionais.Finalmente, um ter
eiro 
aminho possível para a formação de hidro
arbonetos 
om-plexos é quando um hidro
arboneto i�ni
o reage asso
iativamente 
om uma espé
ie neu-tra, tendo 
omo produto um hidro
arboneto mais 
omplexo e liberando radiação, 
omoexempli�
ado na reação seguinte:

C4H
+
2 + C2H2 → C6H

+
4 + hν (2.51)51



A síntese de outros tipos de molé
ulas orgâni
as está ligada à a produção dos hidro-
arbonetos (Herbst & Leung 1990). Vamos 
onsiderar o 
aso dos 
ianopolienos, que sãomolé
ulas derivados do HCN e têm fórmula mole
ular HC2n+1N. Apesar de uma variedadede possíveis reações íon-molé
ula terem sido propostas para a formação dos 
ianopolienos(Bohme et al. 1987), as mais e�
ientes envolvem reações entre os átomos de nitrogênio
om hidro
arbonetos i�ni
os, 
omo no exemplo a seguir,
N + C3H

+
3 → C3H2N

+ + H, (2.52)que produz as espé
ies pre
ursoras das molé
ulas orgâni
as nitrogenadas. Outro me
an-ismo para a produção de 
ianopolienos 
omplexos, embora menos e�
iente, envolve as-so
iação radiativa entre hidro
arbonetos ionizados e 
ianoa
etilenos mais simples, 
omoexempli�
a a reação
C2H

+
2 + HC3N → C5H3N

+ + hν, (2.53)seguida de re
ombinação disso
iativa. Um mapa detalhado dos vários 
aminhos possíveispara a formação do HC9N pode ser en
ontrado em Herbst & Leung (1989).Vamos 
onsiderar, agora, a síntese de molé
ulas orgâni
as que 
ontém oxigênio, 
omoos ál
oois. As reações do tipo asso
iação radiativa exer
em um papel essen
ial na produçãodessas molé
ulas na fase gasosa. O metanol, 
uja fórmula estrutural é CH3OH, pode serproduzido ini
ialmente via reação do tipo asso
iação radiativa entre CH+
3 
om H2O,

CH+
3 + H2O → CH3OH+

2 + hν, (2.54)seguida por uma reação de re
ombinação disso
iativa. O mesmo o
orre 
om o a
etaldeído,CH3CHO, onde H3O+ reage através de asso
iação radiativa 
om o C2H2, 
omo mostra areação
H3O

+ + C2H2 → CH3CHOH+ + hν, (2.55)seguida por uma nova reação de re
ombinação disso
iativa. O etanol, C2H5OH, é sinteti-zado via
H3O

+ + C2H4 → CH3CH2OH+
2 + hν, (2.56)também seguida por disso
iação radiativa. E, por �m, o éter dimetil, CH3OCH3 é pro-52



duzido pelas reações
CH+

3 + CH3OH → (CH3)2OH+ + hν (2.57)
CH3OH+

2 + CH3OH → (CH3)2OH+ + H2O (2.58)seguidas de re
ombinação disso
iativa. Muitas outras reações foram sugeridas para aformação de outras molé
ulas orgâni
as 
omplexas, 
omo o formiato de metila, HCOOCH3e a
etona, CH3COCH3 (Combes et al. 1987).Estes exemplos ilustram o ri
o pro
esso quími
o que o
orre no meio interestelar,mostrando 
omo diversos tipos de molé
ulas orgâni
as 
omplexas podem ser formadas.Tantas outras reações existem que seria impossível des
revê-las todas. No entanto, 
omeçamosa entender a 
omplexa rede de reações quími
as responsável pela produção de diversasmolé
ulas orgâni
as que, um dia, poderão semear um planeta em formação.2.7 Hidro
arbonetos aromáti
os poli
í
li
osO pro
esso de inserção de 
arbono em hidro
arbonetos pode levar a uma grande quan-tidade de espé
ies orgâni
as e estimulou a hipótese da formação dos hidro
arbonetosaromáti
os poli
í
li
os, os PAHs, da sigla em inglês. Os PAHs são molé
ulas bastante es-táveis e resistem bem à disso
iação ao absorver radiação ultravioleta. Muitos PAHs foramdes
obertos em meteoritos (Be
ker et al. 1997) e são observados no espe
tro infravermelhode diversos objetos astron�mi
os, 
omo nebulosas de re�exão (U
hida et al. 2000) e nu-vens mole
ulares densas (Verstraete et al. 2001). Experimentos em laboratório mostramque também podem ser formados na fase gasosa (Jager et al. 2009).Os PAHs são 
omumente en
ontrados na Terra devido à 
ombustão de material orgâni
o,o que remete à hipótese de que os PAHs en
ontrados em meteoritos possam ter origembiológi
a. Seja 
omo for, os PAHs produzidos nas nuvens mole
ulares densas por reaçõesquími
as nada tem a ver 
om pro
essos biológi
os. Quanto aos PAHs en
ontrados em me-teoritos, muitas dúvidas quanto a sua origem ainda permane
em (Zolotov & Sho
k 1999).O pro
esso de inserção de 
arbonos em hidro
arbonetos dá iní
io à formação dos PAHsno meio interestelar e na superfí
ie dos grãos. A formação de 
adeias de 
arbono pare
eser uma 
onsequên
ia natural das reações íon-molé
ula, e espera-se que tenham baixaenergia de ativação. Reações entre radi
ais neutro-neutro também podem dar origem agrandes 
adeias de 
arbono.Apesar de ainda in
ertos, os pro
essos de formação dos PAHs pare
em envolver o anelbenzeno 
omo molé
ula pre
ursora, seguida da formação de novos anéis a partir da adição53



das molé
ulas C2H2 ou C2H.2.8 Síntese orgâni
a nos gelos interestelaresApesar de não 
onsideramos as reações na fase sólida neste trabalho, sabemos daimportân
ia dos gelos interestelares na quími
a do meio interestelar e na produção demolé
ulas pré-bioti
as, 
omo os aminoá
idos (Elsila et al. 2007) e outras molé
ulas orgâni-
as, 
omo o gli
oaldeído (HCOCH2OH) (Bennett & Kaiser 2007). Muitas das molé
ulasdo meio interestelar são insaturadas e subvalentes7 e a absorção na superfí
ie dos grãosresultaria na imediata hidrogenização dessas espé
ies. O aque
imento térmi
o do grão depoeira por uma fonte de radiação pode aumentar as taxas de reações na superfí
ie, masainda não se 
onhe
e muito bem 
omo esse pro
esso fun
iona. A quími
a da superfí
ie dosgrãos aumenta a diversidade mole
ular no meio interestelar, reforçada pela presença deradiação ultravioleta. A penetração da radiação nos grãos é 
ontrolada pela espessura domanto de gelo que 
obre a superfí
ie, o que a
aba protegendo muitas molé
ulas maiorese mais 
omplexas da foto destruição. Per
ebemos que os grãos de gelos astrofísi
os sãoum lo
al propí
io para a formação de molé
ulas orgâni
as 
omplexas, e um entendimentomais 
ompleto sobre as reações quími
as que o
orrem na superfí
ie trará uma melhor
on
epção a respeito da produção dessas importantes molé
ulas.

7Não possuem todas as suas quatro ligações quími
as.54



Capítulo 3SimulaçõesNeste 
apítulo, falaremos do estudo das simulações da síntese mole
ular nas nuvensinterestelares na fase gasosa. Estamos interessados em des
rever a variação temporal daabundân
ia mole
ular de a
ordo 
om 
ertas 
ondições ini
iais referentes às abundân
iasde alguns elementos primordialmente en
ontrados na nuvem. Para isso, pre
isamos de in-formações a respeito das 
ondições físi
as de uma nuvem mole
ular, bem 
omo das reaçõesquími
as que ali devem o
orrer e das espé
ies mole
ulares envolvidas nessas reações.Desde o anún
io da primeira molé
ula identi�
ada no meio interestelar (Swings &Rosenfeld 1937) na dé
ada de 1930, muitas outras já foram identi�
adas até então, numaenorme variedade de molé
ulas, desde diat�mi
as e i�ni
as, até 
omplexas molé
ulasorgâni
as, 
omo a amino-a
etonitrila (Bello
he et al. 2008), 
uja fórmula mole
ular éNH2CH2COOH. Estas des
obertas têm inspirado inúmeros estudos sobre a formação edestruição de molé
ulas no meio interestelar (Herbst & Klemperer 1973; Henning 1981;Prasad & Huntress 1980; Solomon & Klemperer 1972). Cada um destes modelos foi feitode a
ordo 
om os 
onhe
imentos existentes em sua épo
a quanto ao número de reaçõesquími
as usadas, espé
ies mole
ulares des
obertas e métodos 
omputa
ionais disponíveis.Pioneiros na dé
ada de 1970, Herbst & Klemperer (1973) utilizaram uma lista de 100reações e 
er
a de 50 espé
ies mole
ulares para veri�
ar 
omo se dava a variação daabundân
ia dessas molé
ulas na fase gasosa, enquanto que Prasad & Huntress (1980) tin-ham uma lista de 1400 reações e 137 espé
ies na dé
ada de 1980. Conforme os estudosavançam, modelos mais 
omplexos e 
ompletos vão se tornando possíveis de ser 
onstruí-dos. No presente trabalho, estamos lidando 
om mais de 6000 reações que o
orrem nafase gasosa e 
er
a de 470 espé
ies mole
ulares, o que nos permite realizar estudos mais
ompletos a respeito da quími
a das nuvens mole
ulares. No entanto, estes números ten-dem a mudar 
om o tempo e novos trabalhos sempre serão ne
essários para aprimorar o
onhe
imento da evolução de molé
ulas no meio interestelar.



3.1 Lista de reações quími
asPara entendermos 
omo a abundân
ia de uma molé
ula varia 
om o tempo no interiordas nuvens mole
ulares pre
isamos, antes, saber quais reações quími
as o
orrem nesteambiente. Em laboratório, pesquisadores simulam as 
ondições físi
as de uma nuveme estudam as reações quími
as que se a
redita ali o
orrerem. Não é uma tarefa fá
ilidenti�
ar uma molé
ula. Seu espe
tro pode ser bastante 
omplexo devido aos diversostipos de transições que uma molé
ula pode sofrer (
omo dis
utimos na seção 2.1). Nãoobstante as di�
uldades, pesquisadores estão sempre tentando en
ontrar novas molé
u-las no meio interestelar e em laboratório (Augundez 2008; Brunken 2009). Dessa forma,é muito importante que as observações sejam a
ompanhadas por experiên
ias em labo-ratório. Quando um espe
tro des
onhe
ido é obtido do meio interestelar, este pre
isa ser
omparado aos espe
tros obtidos em laboratório para tentar identi�
ar qual molé
ula otenha produzido. Tendo 
onhe
imento de quais molé
ulas estão presentes nas nuvens,é possível, então, desenvolver uma rede de reações quími
as que supostamente o
orremneste ambiente. Uma vez 
riada a rede de reações, podemos desenvolver um sistema deequações diferen
iais de primeira ordem que des
reve a evolução da abundân
ia dessasmolé
ulas ao longo do tempo de vida da nuvem mole
ular. Cada equação des
reve a vari-ação temporal da abundân
ia de uma determinada espé
ie (ver seção 2.4). Neste trabalho,usamos a lista de reações 
ompilada por Eri
 Herbst1, 
hamada OSU2009. Outras listastambém existem 
omo, por exemplo, a lista UMIST2, mas utilizamos a lista OSU2009por ser mais 
ompleta e atualizada, 
ontendo 6046 reações e 468 espé
ies mole
ularesdiferentes envolvidas. Diversos são os tipos de reações presentes nessa base de dados,da mesma forma que diversos tipos de reações podem o
orrer no interior das nuvensmole
ulares. Na lista OSU2009 temos os seguintes tipos:1A lista pode ser en
ontrada em http://www.physi
s.ohio-state.edu/~eri
/resear
h_files/osu_01_2009.2A base de dados UMIST pode ser en
ontrada em http://www.udfa.net/.

56



0 interação gás � grão, re
ombinação elétron � grão
1 ionização por raios 
ósmi
os (pro
esso direto)fotorreações induzidas por raios 
ósmi
os (pro
esso in-direto)
2 reação íon�molé
ula, reações de tro
a de 
arga
3 reações íon negativo�molé
ula neutra
4 asso
iação radiativa
5 ejeção asso
iativa
6 neutro + neutro → íon + elétron
7 reações neutro�neutro
8 asso
iação radiativa neutro�neutro
9 re
ombinação disso
iativa
10 re
ombinação radiativa
11 re
ombinação íon positivo�íon negativo
12 
aptura de elétrons
13 fotoionização, fotodisso
iaçãoA maior parte dessas reações são do tipo íon�molé
ula e tro
a de 
arga, 
orrespondendoa 49,45% do total. As reações de re
ombinação íon positivo�íon negativo respondem por23,75%. O restante está dividido entre todos os outros tipos.Vamos mostrar alguns exemplos e algumas 
ara
terísti
as de 
ada tipo:Interação gás � grão, re
ombinação elétron � grão: essas são as reações emque o gás interage 
om os grãos. Neste trabalho, as reações que o
orrem na superfí
iedos grãos não são tratadas. Dessa forma, o grão fun
iona 
omo um re
eptor e fontede partí
ulas 
arregadas, neutralizando algumas espé
ies mole
ulares. Abaixo são dadosalguns exemplos:He+ + grão− → He + grão0Mg+ + grão− → Mg + grão0N+ + grão− → N + grão0Na+ + grão− → Na + grão0Repare que temos dois tipos de grãos, um 
arregado, grão−, e outro neutro, grão0.O 
arregado é responsável por neutralizar os elementos, dando origem ao grão neutro,juntamente 
om o elemento.Ionização pelos raios 
ósmi
os: os raios 
ósmi
os são partí
ulas 
arregadas de altaenergia � da ordem de MeV e GeV � 
apazes de penetrar até regiões muito profundas57



das nuvens mole
ulares. Essas partí
ulas são prótons, partí
ulas α e nú
leos de átomospesados. Como as espé
ies H2 e He são as mais abundantes no meio interestelar, é de seesperar que sejam as primeiras a serem ionizadas ou disso
iadas (
omo pode o
orrer 
omo H2) pelos raios 
ósmi
os (aqui representados por r
). Abaixo são apresentadas algumasreações de interação 
om os raios 
ósmi
os:H + r
 → H+ + e− + r
H2 + r
 → H+
2 + e− + r
H2 + r
 → H + H + r
H2 + r
 → H + H+ + e− + r
He + r
→ He+ + e− + r
A taxa da reação que ioniza o H2 é maior que as taxas das reações que o disso
iam.Dessa forma, o H+
2 torna-se o íon mais abundante e reage fa
ilmente 
om outra molé
ulade H2, produzindo H+

3 e H.O raio 
ósmi
o perde apenas uma pequena fração de sua energia durante o pro
esso deionização de uma espé
ie mole
ular e 
onsegue penetrar em profundas regiões das densasnuvens mole
ulares, o que faz deste tipo de reação ser a responsável pelo iní
io de todo opro
esso quími
o que o
orre no interior das nuvens mole
ulares.Reação íon�molé
ula, reações de tro
a de 
arga: experiên
ias em laboratóriomostram que muitas reações íon�molé
ula não dependem da temperatura. Esse tipo dereação expli
a bem a abundân
ia de muitas espé
ies mole
ulares e são responsáveis peloiní
io da formação dos PAHs que, 
onforme vão agregando mais 
arbonos, 
omeçam a sersintetizados nas superfí
ies dos grãos.C+ + Fe → Fe+ + CH+ + C2 → C+
2 + HHe+ + CS → S+ + C + HeO+ + HCO → HCO+ + OReações íon negativo�molé
ula neutra: neste tipo de reação, uma espé
ie nega-tivamente ionizada reage 
om uma espé
ie neutra, tal que os produtos são uma misturados elementos que 
ompunham os reagentes, sendo que uma das espé
ies produzidas per-mane
e negativamente ionizada.C− + O2 → O− + COH− + H2O → OH− + H2OH− + CN → CN− + OH 58



Asso
iação radiativa: são reações em que uma espé
ie positivamente ionizada reage
om outra neutra, produzindo apenas um produto e liberando radiação.C+ + H → CH+Na+ + H2 → NaH+
2P+ + H2 → PH+

2Si+ + O → SiO+Ejeção asso
iativa: neste tipo de reação, uma molé
ula ionizada reage 
om umamolé
ula neutra tal que os produtos são uma molé
ula neutra 
ontendo todos os elementosque 
ompunham os reagentes e um elétron livre.C− + C → C2 + e−H− + C → CH + e−O− + C → CO + e−S− + CO → OCS + e−Neutro + neutro → íon + elétron: aqui, duas espé
ies neutras reagem entre siresultando em uma espé
ie ionizada possuindo todos os elementos então presentes nosreagentes e mais um elétron livre. Este tipo de reação possui apenas um exemplar naamostra de reações, mostrado abaixo:O + CH → HCO+ + e−Reações neutro�neutro: são reações das mais abundantes na amostra.C + CH → C2 + HH + HS → S + H2H2 + O → OH + HN + C2 → CN + CAsso
iação radiativa neutro�neutro: estas reações estão presentes em pequenonúmero.C + C → C2C + H → CHO + O → O2H + OH → H2ORe
ombinação disso
iativa: re
ombinação disso
iativa o
orre quando uma espé
ieionizada re
ombina-se 
om um elétron, quebrando-se em duas espé
ies mais simples. A59



seguir são mostrados alguns exemplos:C+
2 + e− → C + CCH+ + e− → C + HS+
2 + e− → S + SO+
2 + e− → O + OReações desse tipo estão presentes em grande quantidade na amostra.Re
ombinação radiativa: presentes em pequeno número, são reações onde umaespé
ie positivamente ionizada se re
ombina 
om um elétron livre, neutralizando a espé
iee liberando um fóton.C+ + e− → CCl+ + e− → ClFe+ + e− → FeSi+ + e− → SiRe
ombinação íon positivo�íon negativo: neste tipo de reação, os reagentes sãoduas espé
ies ionizadas, positiva e negativamente, respe
tivamente, tendo 
omo produtosduas espé
ies neutras.C+ + C− → C + CFe+ + S− → Fe + SS+ + H− → S + HH3O+ + H− → H2O + H2Captura de elétrons: esse tipo de reação possui pou
as reações na amostra.C + e− → C−H + e− → H−O + e− → O−S + e− → S−Fotoionização, fotodisso
iação: ao ser atingido por um foton, uma espé
ie podeionizar-se ou disso
iar-se, dependendo da energia do fóton in
idente.C → C+ + e−Mg → Mg+ + e−C2 → C + CCH → CH+ + e− 60



Todas as reações o
orrem 
om apenas dois reagentes. No ambiente de uma nuvemmole
ular, a densidade não é alta o su�
iente para que o
orram reações 
om mais dedois reagentes, sendo a probabilidade desse tipo de reação muito baixa � reações 
omtrês reagentes se tornam importantes em regiões de densidade da ordem de 1011
m−3.No entanto, há reações 
om mais de dois produtos, e algumas podendo ter até quatroprodutos. Essas reações 
orrespondem a 54,82% do total. Para que uma reação o
orraa uma taxa 
onsiderável, é ne
essário que o
orram 
om o mínimo ou sem energia deativação. As reações íon�molé
ula exotérmi
as obede
em a esses requerimentos e são asreações mais abundantes neste ambiente (Gioumousis & Stevenson 1958).3.2 A lista de molé
ulasA lista de molé
ulas3 que estamos usando, desenvolvida pelo mesmo grupo que desen-volveu a lista de reações OSU2009, 
ontém 468 espé
ies mole
ulares. São elas de diversostipos. Temos molé
ulas neutras e ionizadas (tanto negativa 
omo positivamente), espé
iesat�mi
as, até espé
ies 
om 
atorze átomos, 
omo o C9H+
5 . Há uma variedade enorme demolé
ulas orgâni
as, 
omo o éter metilmetíli
o, CH3OCH3, o 
ianeto de hidrogênio, HCN,também 
onhe
ido 
omo á
ido 
ianídri
o, e um dos prin
ipais pre
ursores dos aminoá-
idos, e o ál
ool etíli
o, C2H5OH. Algumas espé
ies podem ser en
ontradas na forma deis�meros4, 
omo o HNC, que é o is�mero do HCN. Também en
ontramos alguns hidro-
arbonetos aromáti
os poli
í
li
os, 
omo o benzeno, C6H6.Todas elas são 
onstituídas pelos elementos mais abundântes do Universo, os elementosCHON e algumas podem 
onter algum outro elemento em sua 
omposição, de forma queos elementos 
onstituintes das molé
ulas são: H, He, C, N, O, Na, Mg, Cl, F, S, Si, P eFe. Esta lista foi 
onstruída a partir de experiên
ias em laboratório que tentam simular oambiente de uma nuvem mole
ular, reproduzindo as reações quími
as que devem a
onte
erneste ambiente e veri�
ando quais molé
ulas são formadas. Muitas dessas espé
ies jáforam des
obertas no meio interestelar, outras ainda aguardam 
on�rmação.3.3 Metali
idade e abundân
iasAntes de veri�
armos 
omo foram feitas as simulações, vamos revisar mais algumas in-formações importantes referentes a alguns 
on
eitos astrofísi
os ne
essários para realizar-se as simulações. Trataremos aqui a respeito da metali
idade de um objeto astron�mi
oe de sua abundân
ia quími
a.3Pode ser en
ontrada em http://www.physi
s.ohio-state.edu/~eri
/resear
h_files/List_spe
ies_01_2009.dat4Molé
ulas 
om a mesma fórmula mole
ular, ou seja, possuem os mesmoas átomos nas mesmas quan-tidades, porém possuem fórmula estrutural diferente.61



A metali
idade de um objeto astron�mi
o, seja ele uma estrela ou uma nuvem mole
-ular, refere-se à proporção, em massa, entre o hidrogênio e todos os outros elementos maispesados que este e o hélio. Diferente de outras áreas da 
iên
ia, em astronomia, todosos elementos mais pesados que o hidrogênio e o hélio são 
hamados de �metais�. Dessaforma, se um objeto astron�mi
o possui grande quantidade desses elementos, ele é tido
omo ri
o em metais; do 
ontrário, pobre em metais.A metali
idade pode dar um indí
io da idade do objeto astron�mi
o. A nu
leossínteseprimordial o
orrida 
om o big bang forne
eu apenas os elementos mais leves, 
omo ohidrogênio e o hélio e pequenas frações de outros elementos, 
omo o lítio e o berílio. Oselementos mais pesados são sintetizados pelas estrelas, que os ejetam quando terminamas suas vidas, enrique
endo o meio interestelar e forne
endo novos materiais para futurasgerações de estrelas, 
omo des
rito no primeiro 
apítulo. Dessa forma, as estrelas maisvelhas tendem a ser mais pobres em metais, e as estrelas mais jovens, formadas após are
i
lagem da matéria pelas estrelas mais antigas, são mais ri
as em metais.A metali
idade é normalmente representada por [Fe/H℄, que expressa a diferença entreos logaritmos da razão entre a abundân
ia do ferro e a abundân
ia do hidrogênio de umobjeto astron�mi
o qualquer e da razão entre a abundân
ia do ferro e a abundân
ia dohidrogênio no Sol. Na nossa notação, os subíndi
es nm e ⊙ referem-se à nuvem mole
ulare ao Sol, respe
tivamente, de forma que a metali
idade é dada por:
[Fe/H] = log10

(

ǫFe

ǫH

)

nm

− log10

(

ǫFe

ǫH

)

⊙

, (3.1)onde ǫFe e ǫH são as densidades de Fe e H, em número de átomos por volume. General-izando a notação, para um elemento qualquer representado por X, temos que:
[X/Fe] = log10

(

ǫX

ǫFe

)

nm

− log10

(

ǫX

ǫFe

)

⊙

, (3.2)de forma que [X/Fe℄ é 
hamado de razão de abundân
ia. De a
ordo 
om esta formulação,um objeto astron�mi
o mais ri
o em metais do que o Sol possui metali
idade positiva,[Fe/H℄ > 0, enquanto que se for mais pobre em metais do que o Sol, então dizemosque a metali
idade é negativa, [Fe/H℄ < 0. Dessa forma, a metali
idade solar é dadapor [Fe/H] = 0. Como o logarítimo está na base 10, se a metali
idade de um objetoastron�mi
o for +1, então este objeto possui uma metali
idade dez vezes maior que ado Sol, enquanto que se a sua metali
idade for −1, então a sua metali
idade será dezvezes menor. De uma forma geral, se a metali
idade for igual a n, então será 10n vezes ametali
idade solar.Este mesmo tipo de notação pode ser usado para expressar a diferença entre a abundân-
ia de um outro elemento qualquer 
om relação ao outro e 
omparar 
om a mesma razão62



de abundân
ias no Sol. Por exemplo, [O/Fe℄ representa a diferença entre o logaritmoda abundân
ia de oxigênio num objeto astron�mi
o 
omparado ao Sol e o logaritmo daabundân
ia de ferro do mesmo objeto 
omparado 
om o logaritmo da abundân
ia de ferrono Sol. Esta relação é es
rita da forma
[O/Fe] =

(

log10

(

ǫO

ǫH

)

nm

− log10
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ǫH

)

⊙
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−
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⊙

)

. (3.3)Novamente, generalizamos a notação da seguinte forma:
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. (3.4)Essa relação pode ser simpli�
ada para:
[X/Fe] = [X/H] − [Fe/H], (3.5)tal que [X/H℄ é 
hamado de abundân
ia.Agora temos as notações matemáti
as ne
essárias para fazermos os 
ál
ulos das abundân-
ias das espé
ies at�mi
as e mole
ulares a �m de estudarmos a variação dessas abundân
iasno de
orrer do tempo de vida de uma nuvem mole
ular 
onforme variamos a 
omposiçãoquími
a ini
ial.3.4 O método utilizadoA partir da lista de reações quími
as, é pre
iso desenvolver e resolver um sistema deequações diferen
iais que des
reve a evolução da abundân
ia das molé
ulas 
om o tempo.Num primeiro momento, tentamos reproduzir os resultados obtidos por Herbst &Klemperer (1973), 
ujo trabalho des
reve a evolução das abundân
ias de algumas dezenasde espé
ies mole
ulares de a
ordo 
om 
ertas 
ondições ini
iais preestabele
idas e invar-iáveis 
om o tempo. Para tal, 
onstruímos um sistema de equações, 
omo des
rito na seção2.4, tal que 
ada molé
ula possuia uma equação representando a variação temporal desua abundân
ia. Per
ebemos que a equação da variação da abundân
ia de uma molé
ulaapresentava dependên
ia 
om a abundân
ia de diversas outras. Esse tipo de sistemade equações 
ostuma ser 
hamado de sistema a
oplado, e não possui solução analíti
a.Pro
uramos, então, um modo de resolvê-lo numeri
amente. Esse problema foi resolvidoatravés da rotina DLSODE5, disponível para o uso públi
o e destinada a resolver sistemasde equações diferen
iais. Além de serem a
opladas, essas equações também são do tipo5Esta rotina pode ser en
ontrada no site https://
omputation.llnl.gov/
as
/odepa
k/odepa
k_home.html. 63



�sti��, ou seja, um sistema de equações tal que uma variável, no 
aso a abundân
ia dealgumas molé
ulas, pode variar de uma forma muito diferente 
om o tempo em 
ompara-ção à variação das abundân
ias das demais molé
ulas, em função das diferentes es
alasde tempo envolvidas na evolução dessas espé
ies. Além do sistema de equações, tambémtinhamos que forne
er ao 
ódigo DLSODE a 
hamada matriz ja
obiano, que é uma matriz
ujas entradas são as derivadas de 
ada uma das equações 
om respeito às abundân
iasde 
ada uma das molé
ulas, que é ne
essária para se resolver o sistema6. Em Herbst &Klemperer (1973) há uma variedade de 49 espé
ies mole
ulares e 100 reações quími
as.Construímos, então, um sistema de 49 equações e um Ja
obiano 
om 
er
a de 300 ter-mos. Muitas di�
uldades surgiram devido à 
omplexidade envolvida em se desenvolverum número tão grande de equações. Apesar disso, 
onseguimos reproduzir par
ialmenteos resultados; no entanto, não 
onseguimos reproduzir as abundân
ias en
ontradas paraalgumas molé
ulas importantes.Entramos em 
ontato 
om o autor, Eri
 Herbst, a �m de tentar des
obrir o que estavaerrado 
om nossas equações. Ele, por sua vez, sugeriu que pro
urássemos pelos seus tra-balhos mais re
entes, passando-nos sua página na internet7, onde poderíamos en
ontraruma lista de reações quími
as mais atualizada e um 
ódigo, 
hamado NAHOON8, que
onstrói o sistema de equações, bastando forne
er apenas as reações quími
as desejadas,as 
ara
terísti
as físi
as de uma nuvem mole
ular, as abundân
ias elementares ini
iais,além da lista de molé
ulas que parti
iparão das reações. Este 
ódigo foi desenvolvidoapenas para estudos na fase gasosa, e não permite a variação das 
ondições físi
as e dasabundân
ias ini
iais uma vez estabale
idas, o que quer dizer que a 
ompilação do pro-grama não pode ser interrompida para alterar-se algum parâmetro. Utizando o 
ódigo
itado anteriormente, DLSODE, o novo programa também resolve o sistema de equaçõesautomati
amente, tendo 
omo resultado, as abundân
ias 
al
uladas para os tempos de-sejados de todas as 468 molé
ulas. Assim, passamos a trabalhar 
om uma nova lista dereações quími
as 
ontendo 6046 reações, 
om 468 espé
ies mole
ulares diferentes, o quenos possibilitou fazer um estudo muito mais 
ompleto a
er
a dos pro
essos quími
os queo
orem no interior das nuvens mole
ulares.3.5 Condições ini
iaisA es
olha das 
ondições ini
iais pode in�uen
iar 
onsideravelmente os resultados obti-dos. Essa é a parte mais 
omplexa do trabalho. Temos que forne
er as abundân
iasini
iais de 
ada elemento e espé
ie mole
ular a �m de darmos as 
ondições quími
as 
om6Um estudo sobre os diversos métodos de resolução de um sistema de equações diferen
iais do tipo�sti�� apli
ado à Astroquími
a pode ser en
ontrado em Nejad (2005).7http://www.physi
s.ohio-state.edu/ eri
/8O programa pode ser en
ontrado no site http://www.obs.u-bordeaux1.fr/amor/VWakelam/ValentineWakelam/Downloads.html. 64



que uma nuvem mole
ular ini
ia a sua evolução. Consideramos que todo o hidrogênioestá presente na forma de H2 (observações mostram que a 
on
entração de H é muito pe-quena; Heiles 1971). Também supomos que o 
arbono está presente ini
ialmente apenassob a forma de monóxido de 
arbono, o que está de a
ordo 
om resultados observa
ionais(Penzias et al. 1972) e teóri
os (Solomon & Klemperer 1972).A 
omposição elemental do gás foi es
olhida de forma a representar a evolução quími
ada Galáxia, que está em 
onstante evolução. No passado, a Galáxia era mais pobre emmetais do que é hoje em dia. Seguimos o modelo de evolução quími
a da Galáxia deTimmes et al. (1995). Através do estudo de supernovas do tipo II e do tipo Ia, estesautores 
al
ularam a evolução quími
a de 76 isótopos estáveis, do hidrogênio ao zin
o,através de um modelo dinâmi
o simples para a Galáxia, apresentando grá�
os da evoluçãode diversos elementos, aqui representados por X, 
om relação à metali
idade, [Fe/H℄, ouseja, [X/Fe℄ versus [Fe/H℄. A Fig. 3.1 mostra, 
omo exemplo, o grá�
o da evolução de[S/Fe℄ 
om a metali
idade [Fe/H℄.

Figura 3.1: [S/Fe℄ versus [Fe/H℄Evolução da razão de enxofre por hidrogênio [S/Fe℄ em função da metali
idade, [Fe/H℄.Imagem reproduzida de Timmes et al. (1995)Estes grá�
os apresentam a 
urva que des
reve a variação da abundân
ia de um de-terminado elemento 
onforme a variação da abundân
ia de Fe. A relação [Fe/H℄ é umindi
ativo de metali
idade � quanto menor o seu valor, mais pobre em metais é o meio.Sua es
ala vai de aproximadamente −3.0 a 0.0, sendo este último o valor que representa ametali
idade solar. No entanto, o que pre
isamos são os valores da abundân
ia 
ósmi
a deum determinado elemento 
om relação ao hidrogênio, pois estes são os dados de entradapara o programa NAHOON. Es
olhemos, então, trabalhar 
om os seguintes valores de[Fe/H℄: −2.5, −2.0, −1.5, −1.0, −0.5, e 0.0, ou seja, uma es
ala 
res
ente de metali
idaderepresentando a evolução quími
a da Galáxia. Os valores 
orrespondentes a [X/Fe℄, para65




ada [Fe/H℄ es
olhido, foram obtidos a partir dos grá�
os de Timmes et al. (1995) porinterpolação.Através da ferramenta DEXTER9, pudemos obter alguns pontos dos grá�
os emTimmes et al. (1995) 
orrespondente aos elementos desejados. As abundân
ias desseselementos 
om relação ao hidrogên
io são os parâmetros de entrada do programa NA-HOON. A tabela 3.1 mostra os valores de [X/Fe℄ para 
ada um dos valores es
olhidos de[Fe/H℄. [Fe/H℄
−2.5 −2.0 −1.5 −1.0 −0.5 0.0[C/Fe℄ −0.120 −0.150 −0.210 −0.131 0.054 0.005[Cl/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 −0.101Tabela 3.1: [X/Fe℄ versus [Fe/H℄Valores de [X/Fe℄ relativos a valores espe
í�
os de [Fe/H℄.A partir dessas tabelas, interpolamos os dados utilizando um programa de interpolaçãoes
rito em Fortran 
onstruído a partir das rotinas �splint� e �spline� (Press et al. 1992).Uma vez que possuímos os valores de [X/Fe℄, podemos en
ontrar [X/H℄, a metali
idade,
ondição ne
essária para podermos en
ontrar a abundân
ia dos elementos 
om respeitoao H. Pro
edemos da seguinte forma: 
om uma pequena álgebra, rearrumamos a Eq. 3.5de forma a obtermos:

[X/H] = [X/Fe] + [Fe/H]. (3.6)Podemos, agora, fa
ilmente en
ontrar os valores de [X/H℄, uma vez que já de�nimos osvalores de [Fe/H℄ e [X/Fe℄, que foram obtidos por interpolação. Isso é feito para todos oselementos 
om os quais estamos trabalhando, 
om ex
eção do F. A tabela 3.2 mostra osvalores 
al
ulados de [X/H℄, 
om ex
eção do F.O �úor é uma ex
eção pelo fato de que o grá�
o que mostra a sua evolução, em Timmeset al. (1995), é dado de forma diferente. Este grá�
o é do tipo [F/O℄ versus [Fe/H℄, 
omomostra a Fig. 3.2.9Disponível na Internet via WWW. URL: http://adsabs.harvard.edu/abstra
t_servi
e.html66



[Fe/H℄
−2.5 −2.0 −1.5 −1.0 −0.5 0.0[C/H℄ −2.620 −2.150 −1.710 −1.131 −0.445 0.005[Cl/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[N/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 0.142Tabela 3.2: [X/H℄ versus [Fe/H℄Valores de [X/H℄ relativos a valores espe
í�
os de [Fe/H℄.Por este motivo, temos que pro
urar outra relação para en
ontrarmos os valores de[F/H℄, o que, felizmente, é bastante simples. De a
ordo 
om a Eq. 3.6, podemos es
rever,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 expressão para[F/Fe℄, que também podemos en
ontrar fa
ilmente através da relação:
[F/O] = [F/Fe] − [O/Fe], (3.8)Podemos rearrumar os termos dessa relação, e inserir [F/Fe℄ na Eq. 3.7, obtendo

[F/H] = [F/O] + [O/Fe] + [Fe/H]. (3.9)Agora já podemos en
ontrar [F/H℄, pois já temos todos os outros termos. A tabela3.3 mostra os valores en
ontrados de [F/H℄. [Fe/H℄
−2.5 −2.0 −1.5 −1.0 −0.5 0.0[F/H℄ −2.684 −2.322 −1.946 −1.316 −0.668 −0.108Tabela 3.3: [F/H℄ versus [Fe/H℄Valores de [F/H℄ relativos a valores espe
í�
os de [Fe/H℄.
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Figura 3.2: [F/O℄ versus [Fe/H℄Evolução da razão de �úor por oxigênio [F/O℄ em função da metali
idade, [Fe/H℄.Imagem reproduzida de Timmes et al. (1995)Agora que temos todos os valores de [X/H℄, podemos en
ontrar os valores das abundân-
ias 
ósmi
as ǫ(X)nm 
om relação ao hidrogênio. Fazemos da seguinte forma: o indi
adorde metali
idade [X/H℄ é dado pela equação
[X/H] = log

[

ǫ(X)

ǫ(H)

]

nm

− log

[

ǫ(X)

ǫ(H)

]

⊙

. (3.10)Conven
ionou-se usar log ǫ(H)nm = log ǫ(H)⊙ = 12. Os valores de ǫ(X)⊙ foram retiradosde Asplund et al. (2005), e estão reproduzidos na tabela 3.4.X log ǫ(X)⊙H 12C 8.39N 7.78O 8.66F 4.56Na 6.17Mg 7.53Si 7.51P 5.36S 7.14Cl 5.50Fe 7.45Tabela 3.4: Abundân
ia solar. Tabela reproduzida de Asplund et al. (2005)
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Assim, só pre
isamos obter ǫ(X)nm utilizando a equação 3.10, e normalizando o resul-tado para log ǫ(H)⊙ = 12. Os 
ál
ulos podem ser en
ontrados no anexo A.Finalmente, as abundân
ias elementares ini
iais são apresentadas na tabela 3.5.[Fe/H℄
−2.5 −2.0 −1.5 −1.0 −0.5 0.0

ǫ(N) 1.200×10−10 2.000×10−9 2.618×10−7 4.885×10−6 2.878×10−5 8.750×10−5

ǫ(O) 2.547×10−7 6.917×10−6 1.587×10−5 3.951×10−5 8.872×10−5 2.007×10−4

ǫ(F) 7.512×10−11 1.726×10−10 4.107×10−10 1.753×10−9 7.796×10−9 2.827×10−8

ǫ(Na) 1.657×10−9 3.820×10−9 9.173×10−9 3.325×10−8 2.052×10−7 1.149×10−6

ǫ(Mg) 1.632×10−7 4.286×10−7 9.784×10−7 2.763×10−6 8.879×10−6 2.453×10−5

ǫ(Si) 2.045×10−7 7.203×10−7 1.829×10−6 4.896×10−6 1.523×10−5 4.492×10−5

ǫ(P) 3.488×10−10 1.304×10−9 3.594×10−9 1.170×10−8 6.027×10−8 1.677×10−7

ǫ(S) 6.387×10−8 2.454×10−7 6.336×10−7 1.699×10−6 5.154×10−6 1.573×10−5

ǫ(Cl) 5.302×10−10 2.490×10−9 7.302×10−9 2.331×10−8 1.017×10−7 4.707×10−7

ǫ(Fe) 8.912×10−8 2.818×10−7 8.912×10−7 2.818×10−6 8.912×10−6 2.818×10−5

ǫ(CO) 5.883×10−7 1.737×10−6 4.783×10−6 1.814×10−5 8.809×10−5 2.485×10−4C/O 1.87×10−1 2.0×10−1 2.3×10−1 3.1×10−1 5.0×10−1 5.5×10−1Tabela 3.5: Condições ini
iais: abundân
ias elementares 
omo parâmetros de entrada dassimulações.Estes são os valores 
olo
ados no programa NAHOON que representam as abundân
iasini
iais de 
ada um dos elementos.Podemos veri�
ar mais fa
ilmente, observando a Fig 3.3, 
omo se dá a variação doselementos 
onforme variamos a metali
idade.O monóxido de 
arbono é a segunda molé
ula mais abundante no Universo, perdendoapenas para o H2 e, 
omo vemos na Fig 3.3, é a espé
ie mais abundante entre todas as
onsideradas, independente da metali
idade. Em seguida, os elementos mais abundantessão O e N, 
omo esperávamos, já que os elementos CHON são os mais abundantes. As-sumimos, também que a abundân
ia de hélio não varia 
om a metali
idade, sendo igual a1.4 × 10−1 
m−3. Para todas as simulações, a abundân
ia total de hidrogênio é de 2 × 105
m−3 e temperatura assumida é de 10 K, representativa de uma densa nuvem mole
ulare o tempo de vida da nuvem simulada é de 106 anos.No próximo 
apítulo, apresentamos os resultados das simulações realizadas, apresen-tando diversos grá�
os 
om o 
omportamento das abundân
ias mole
ulares no de
orrerda vida de uma nuvem mole
ular até atingir 106 anos, além da variação da metali
idadeassumida para a nuvem.
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Figura 3.3: Variação da abundân
ia ini
ial dos elementos de a
ordo 
om a metali
idade.
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Capítulo 4Resultados e 
on
lusões
4.1 ResultadosA seguir, apresentamos os resultados das simulações realizadas 
om o programa NA-HOON mostrando, primeiramente, os grá�
os da evolução temporal das abundân
ias dediversas molé
ulas 
om respeito à variação da 
omposição quími
a ini
ial que adotamospara a nuvem mole
ular. O tempo de vida da nuvem simulada é de 106 anos, representa-tivo para a expe
tativa de vida de uma nuvem mole
ular real. Mais adiante, apresentamosestudos estatísti
os realizados levando em 
onsideração toda a amostra de molé
ulas.Para esta dis
ussão, desta
amos seis grupos arbitrários de molé
ulas, a saber:� molé
ulas �fundamentais�: CO2, H2O, HCN, HNC, NH3 e CH4.� molé
ulas orgâni
as diversas: H2CO, CH2O2, CH4O, HCOOCH3, C2H5OH eCH3OCH3.� 
ianopolienos: HC3N, HC5N, HC7N e HC9N.� molé
ulas poli
arbonadas: CH3C4H, C8H2, C9H2, CH3C6H, CH3C7N e C6H6.� molé
ulas fosforadas: PN, PO, HCP, HPO, PH2 e CH2PH.�molé
ulas oxigenadas: CO, NO, HNO, HCO, OCN, OCS, C3O, H2O2, NH2CHO,C2H2O, C2H4O, e C2H6CO.Pro
uramos es
olher diversos tipos de molé
ulas que possam ser interessantes do pontode vista biológi
o. O primeiro grupo é formado por molé
ulas 
uja importân
ia refere-seao fato de serem algumas das mais abundantes molé
ulas en
ontradas no meio inter-estelar, ou por serem as prin
ipais molé
ulas formadoras dos mantos que re
obrem osgelos astrofísi
os, 
omo o CO2 e o H2O. Além disso, o HCN é uma molé
ula pre
ursoradas bases nitrogenadas, en
ontradas no ADN. Temos, também, o grupo das molé
ulasorgâni
as, 
uja importân
ia já foi tratada no seção 1.2.2. Exemplos deste grupo são oformaldeído, H2CO, e o éter dimetil, CH3OCH3. Outro grupo é o dos 
ianopolienos, que



também são molé
ulas orgâni
as nitrogenadas, de estrutura linear, podendo 
onter umenorme número de 
arbonos. Um exemplo deste grupo é o 
ianoa
etileno, de estruturamole
ular HC3N. As molé
ulas poli
arbonadas formam um outro grupo de molé
ulas,que também são molé
ulas orgâni
as, mas que possuem um grande número de átomos de
arbono em sua 
omposição. As molé
ulas fosforadas também são importantes, pelo fatode o fósforo parti
ipar ativamente da bioquími
a dos organismos, 
omo, por exemplo, noarmazenamento e transmissão de informação, através dos á
idos nu
lei
os e na estruturadas membranas, através dos fosfolipídios, formando mais um dos grupos estudados. Porúltimo, temos o grupo das molé
ulas oxigenadas, sendo a maioria orgâni
as.Apresentamos dois tipos de grá�
os para 
ada um dos grupos: o primeiro grá�
omostra a simulação da evolução temporal das abundân
ias das molé
ulas do grupo emnuvens de seis diferentes 
omposições quími
as ini
iais até o momento de pré-
olapso, de106 anos. Cabe lembrar que a 
omposição quími
a ini
ial será apresentada nos grá�
ospelo valor de [Fe/H℄ 
orrespondente; 
ontudo, 
ada valor de [Fe/H℄ 
orresponde a 
om-posições ini
iais distintas (ver Tab. 3.5). O segundo grá�
o mostra a 
omparação entreas abundân
ias �nais 
al
uladas para 
ada uma das diferentes nuvens mole
ulares, ondepodemos veri�
ar mais fa
ilmente 
omo a abundân
ia �nal das molé
ulas varia 
om ametali
idade e 
omposição quími
a ini
ial adotadas para a nuvem.Em seguida, apresentamos os estudos estatísti
os realizados 
om toda a amostra. Comeste estudo, pro
uramos veri�
ar se a nuvem mole
ular atinge o seu equilíbrio quími
oantes de se 
olapsar. Para isso, veri�
amos o 
omportamento da 
urva de variação daabundân
ia mole
ular através do seu 
oe�
iente angular, que mostra a taxa 
om que umamolé
ula 
ontinua sendo produzida ou destruída após 10 % do tempo de vida total danuvem, i.e., 105 anos.Por último, mostramos duas tabelas que 
omparam as abundân
ias por nós 
al
uladase resultados observa
ionais para diversas molé
ulas.
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Figura 4.1: Evolução temporal das abundân
ias de diversas molé
ulas fundamentaispara diversas 
omposições quími
as ini
iais: (a) [Fe/H] = −2.5, (b) [Fe/H] = −2.0, (
)
[Fe/H] = −1.5, (d) [Fe/H] = −1.0, (e) [Fe/H] = −0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.73



Figura 4.2: Comparação entre as abundân
ias �nais de diversas molé
ulas fundamentais
al
uladas ao �nal de 106 anos para as diversas 
omposições quími
as ini
iais 
onsideradas,representadas por [Fe/H℄.A Fig. 4.1 mostra a variação das abundân
ias de algumas das molé
ulas mais impor-tantes no meio interestelar, seja pela sua alta abundân
ia tanto no meio interestelar 
omotambém na Terra, seja pelas suas funções pré-bióti
as.Os painéis mostram a variação da abundân
ia mole
ular para nuvens de 
omposiçõesquími
as ini
iais distintas ao longo da vida da nuvem (106 anos). No painel (a), querepresenta a evolução quími
a de uma nuvem pobre, 
om [Fe/H℄ = −2.5, per
ebemos queas molé
ulas HCN e HNC são as menos abundantes deste grupo. Essa situação permane
eprati
amente a mesma quando 
onsideramos uma nuvem mais ri
a, 
omo no painel (f),onde podemos per
eber, 
laramente, que apenas o metano se torna menos abundantepassados 106 anos. Estes dois is�meros possuem 
omportamentos muito semelhantes, esuas abundân
ias evoluem prati
amente da mesma forma. A evolução das abundân
iasdessas duas molé
ulas é bastante pe
uliar. Suas abundân
ias possuem um 
omportamentoa
entuado de 
res
imento até um tempo em torno de 105 anos e, então, 
aem fortemente.Esse 
omportamento é mais visível em nuvens de metali
idades altas, 
omo podemos vernos painéis (d), (e) e (f). Já a molé
ula de água e o dióxido de 
arbono são as maisabundantes, independentemente da metali
idade da nuvem. Essas duas molé
ulas são74



essen
iais para a manutenção da Vida na Terra, 
omo visto na seção 1.2.1 sobre a molé
ulade água. O dióxido de 
arbono é uma molé
ula utilizada por plantas para a realizaçãoda fotossíntese, e um dos reguladores da temperatura terrestre, uma vez que parti
ipa da
omposição quími
a da atmosfera. Atualmente, a
redita-se que uma quantidade maiorde dióxido de 
arbono estava presente na atmosfera primitiva da Terra, diferente do quese a
reditava à épo
a dos experimentos de Miller, juntamente 
om água, N2 e pequenasquantidades de CO e H2. Apenas pequenas quantidades de aminoá
idos são formadas
om esta mistura, e experimentos mostram que nenhum 
omposto orgâni
o é formadoquando se reproduz os efeitos de impa
tos 
om a atmosfera, 
omo o que o
orreu à Terradurante o período pré-bióti
o (M
Kay & Boru
ki 1997), no 
aso da atmosfera primitivada Terra ter realmente sido ri
a em CO2.Estes 
omportamentos são mais fá
eis de serem per
ebidos se 
onsiderarmos a Fig.4.2, que mostra uma 
omparação entre as abundân
ias �nais de 
ada molé
ula passados106 anos de vida da nuvem mole
ular em nuvens de diferentes metali
idades. Podemosper
eber que, 
om ex
eção do CH4, todas as molé
ulas têm suas abundân
ias �nais maiselevadas em nuvens quimi
amente ri
as. Entretanto, para uma nuvem de metali
idade[Fe/H℄ = −2.0, as molé
ulas HCN e HNC possuem abundân
ias menores se 
omparadasàs outras nuvens.Apesar de a água ser a molé
ula mais abundante em todas as nuvens simuladas,per
ebemos que o dióxido de 
arbono, CO2, possui um 
res
imento mais a
entuado.Podemos analisar este fato levando em 
onsideração os elementos 
onstituintes destasmolé
ulas. Como visto na seção 1.4, todos os elementos mais pesados que o H e o He são
hamados de metais, e referen
iados pela letra Z. A abundân
ia da molé
ula CO2 deveriaser propor
ional à Z na ter
eira potên
ia em primeira aproximação, ou seja, CO2 ∝ Z3,já que é 
omposto por três metais. O metano, por sua vez, é formado por apenas ummetal, logo, CH4 ∝ Z1. Dessa forma, à medida que a metali
idade 
res
e, a abundân
iado CO2 tende a 
res
er mais rapidamente que a do CH4. Além disso, a taxa de 
res
i-mento da abundân
ia de CO2 é maior que a da molé
ula de água, mesmo sendo esta maisabundante. Como a água é formada por apenas um metal, sua taxa de 
res
imento épropor
ional a Z na primeira potên
ia apenas, H2O ∝ Z1. Por outro lado, molé
ulas
ontendo nitrogênio, 
omo os is�meros HCN e HNC, pare
em não seguir esta tendên
iadurante toda a vida da nuvem, uma vez que suas abudân
ias 
aem a partir de 105 anosem nuvens mais ri
as, mesmo sendo propor
ionais a Z à segunda potên
ia.Os gelos astrofísi
os são importantes 
onstituintes do meio interestelar. São pequenosgrãos formados por um nú
leo de sili
ados e um manto de molé
ulas 
ondensadas domeio interestelar. H2O, NH3 e CO2 estão entre as prin
ipais molé
ulas 
ondensadas nassuperfí
ies dos grãos, formando uma 
amada de gelo onde novas molé
ulas podem serformadas, quando lá se depositam, de forma que 
onseguem se abrigar das radiaçõesprovindas de fontes energéti
as próximas, sobrevivendo à disso
iação e podendo reagir75



umas 
om as outras formando molé
ulas mais 
omplexas.Essas molé
ulas são simples e muito abundantes independentemente das metali
idadesdas nuvens e suas 
omposições quími
as, mostrando que são fa
ilmente formadas no meiointerestelar. Além disso, são molé
ulas pré-bióti
as e, 
omo a água, por exemplo, essen-
iais para a manutenção da Vida na Terra.
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Figura 4.3: Evolução temporal das abundân
ias de diversas molé
ulas orgâni
as paradiversas 
omposições quími
as ini
iais: (a) [Fe/H] = −2.5, (b) [Fe/H] = −2.0, (
)
[Fe/H] = −1.5, (d) [Fe/H] = −1.0, (e) [Fe/H] = −0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.77



Figura 4.4: Comparação entre as abundân
ias �nais de diversas molé
ulas orgâni
as 
al
u-ladas ao �nal de 106 anos para para as diversas 
omposições quími
as ini
iais 
onsideradas,representadas por [Fe/H℄.A Fig. 4.3 mostra a evolução da abundân
ia de diversas molé
ulas orgâni
as, entre elaso formaldeído, H2CO. Todas apresentam 
omportamento semelhante para as nuvens maispobres, 
omo podemos ver nos painéis (a), (b) e (
). No entanto, 
onsiderando nuvens ri-
as, as abundân
ias 
res
em 
onsideravelmente, em espe
ial as abundân
ias das molé
ulasHCOOCH3, C2H5OH e CH3OCH3. Observando a Fig. 4.4, per
ebemos que a abundân-
ia �nal de 
ada uma delas não muda 
onsideravelmente, 
om ex
eção do C2H5OH, quepossui uma queda um pou
o mais a
entuada se 
ompararmos a sua abundân
ia �nal parauma nuvem ri
a e uma nuvem pobre em metais. Entretanto, o 
omportamento de to-das as demais é de 
res
imento suave para 
ada uma das 
omposições quími
as ini
iais,mas podendo apresentar uma queda suave entre [Fe/H℄= −2.0 e [Fe/H℄= −1.5 para asmolé
ulas H2CO, HCOOCH3 e CH3OCH3.A ordem de molé
ulas que possuem abundân
ias mais altas é mantida prati
amente
onstante neste grupo, havendo apenas um momento em que duas delas se alternam; entre[Fe/H℄= −0.5 e [Fe/H℄=0.0, o HCOOCH3 passa a ser a quarta molé
ula mais abundantedeste grupo, invertendo a posição 
om o C2H5OH que vem de um 
omportamento 
on-tínuo de queda. Ainda, podemos ver que a diferença entre as abundân
ias �nais entre as78



molé
ulas mais e menos abundantes, para qualquer [Fe/H℄ ini
ial, é muito grande, sendoas mais 
omplexas as menos abundantes.Vale notar que nenhuma das molé
ulas deste grupo possui nitrogênio e, também,nenhuma possui um 
omportamento de queda brus
a de suas respe
tivas abundân
ias ao�m da vida de uma nuvem mole
ular, passados 106 anos.
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Figura 4.5: Evolução temporal das abundân
ias de 
ianopolienos para diversas 
om-posições quími
as ini
iais: (a) [Fe/H] = −2.5, (b) [Fe/H] = −2.0, (
) [Fe/H] = −1.5, (d)
[Fe/H] = −1.0, (e) [Fe/H] = −0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.80



Figura 4.6: Comparação entre as abundân
ias �nais de diversos 
ianopolienos 
al
uladasao �nal de 106 anos para as diversas 
omposições quími
as ini
iais 
onsideradas, repre-sentadas por [Fe/H℄.Apresentamos agora o 
omportamento de algumas molé
ulas perten
entes ao grupo
hamado 
ianopolienos, que são molé
ulas lineares podendo possuir uma longa 
adeia de
arbonos e um átomo de hidrogênio ligado a uma extremidade da 
adeia 
arb�ni
a e outrode nitrogênio ligado a outra extremidade.Per
ebemos, pela Fig. 4.5, que o 
omportamento dessas molé
ulas é bastante semel-hante, tal que, não importa a metali
idade, a ordenação das molé
ulas em abundân
iapermane
e 
onstante. O 
omportamento dessas molé
ulas é de forte 
res
imento até umperíodo de 
er
a de 105 anos, permane
endo estável a partir daí em nuvens pobres, 
omomostram os painéis (a) e (b), ou apresentando queda em nuvens mais ri
as, 
omo mostramos painéis (e) e (f). Vemos, também, que quão maior for a quantidade de 
arbonos namolé
ula, menos abundante ela é ao �nal do tempo de vida da nuvem. No entanto, 
on-siderando a evolução dessas molé
ulas em qualquer uma das nuvens, per
ebe-se que suasabundân
ias aumentam 
onsideravelmente 
om o tempo. A diferença entre a mais abun-dante, HC3N, e a menos abundante, HC9N, aumenta 
onforme também aumentamos ametali
idade, de forma que a diferença entre as abundân
ias dessas molé
ulas se tornaenorme ao �m da evolução quími
a de 106 anos para uma nuvem de [Fe/H℄=0.0, 
omo81



mostra a Fig. 4.6. Entretanto, a abundân
ia �nal das molé
ulas após 106 anos é prati-
amente 
onstante entre as metali
idades [Fe/H℄= −1.5 e [Fe/H℄= −0.5, apresentandoum aumento suave nesta faixa. Nas outras faixas de metali
idade, todas as abundân
ias
aem mais rapidamente.De uma forma geral, as abundân
ias dessas molé
ulas diminui 
om o aumento da 
adeia
arb�ni
a, de forma que os 
ianopolienos maiores e mais 
omplexos possuem abundân
iasinferiores aos mais simples, fato 
on�rmado pela abundân
ia �nal do HCN, 
omo mostradona Fig. 4.2, que é bastante superior às abundân
ias dos 
ianopolienos, 
omportamentoesse que a
onte
e para todas as metali
idades. Este 
omportamento é bastante 
uriosoe pe
uliar. Aparentemente, molé
ulas que possuem nitrogênio em sua estrutura possuem
omportamentos semelhantes, 
omo veremos nos grá�
os a seguir.
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Figura 4.7: Evolução temporal das abundân
ias de diversas molé
ulas poli
arbonadaspara diversas 
omposições quími
as ini
iais: (a) [Fe/H] = −2.5, (b) [Fe/H] = −2.0, (
)
[Fe/H] = −1.5, (d) [Fe/H] = −1.0, (e) [Fe/H] = −0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.83



Figura 4.8: Comparação entre as abundân
ias �nais de diversas molé
ulas poli
arbonadas
al
uladas ao �nal de 106 anos para as diversas 
omposições quími
as ini
iais, represen-tadas por [Fe/H℄.O 
omportamento geral das abundân
ias dessas molé
ulas é de 
res
imento, 
on-siderando o de
orrer da vida de uma nuvem 
om qualquer uma das metali
idades, 
omomostra a Fig. ??. No entanto, ao observarmos a Fig. 4.8, vemos que as abundân
ias�nais 
omparadas para um tempo de 106 anos 
aem 
onsideravelmente, ou seja, quantomais ri
a a nuvem, menor a abundân
ia de molé
ulas 
ontendo muitos 
arbonos. Esseé um 
omportamento geral 
ompartilhado 
om os 
ianopolienos mais 
omplexos, 
omomostra a Fig. 4.6.Possivelmente, 
om o aumento da metali
idade e, 
onsequentemente, a disponibili-dade de átomos de 
arbono, as espé
ies mole
ulares 
omeçam a disputar esses átomos,aumentando a variedade de molé
ulas formadas 
apazes de reagir 
om o 
arbono. Comotemos mais molé
ulas em disputa pelos mesmos átomos, espera-se que suas abundân
ias�nais sejam, de fato, menores pelo aumento na abundân
ia �nal de uma maior variedadede molé
ulas (não apresentadas na �gura).Ainda observando a Fig. 4.8, vemos que a ordem entre as molé
ulas mais e menosabundantes, ao �nal de 106 anos, para as diversas metali
idades, muda inúmeras vezes,de forma que, por exemplo, uma nuvem mais pobre produz uma menor quantidade de84



CH3C7N e uma quantidade maior de C5H2. Já uma nuvem ri
a, 
om [Fe/H℄=0.0, ao �nalde sua vida, produz uma quantidade maior de CH3C4N e menor de C9H2. Curioso notarque, para uma nuvem ri
a, a ordenação em abundân
ia das molé
ulas segue a mesmaordem da quantidade de 
arbonos nelas presentes, ou seja, quanto mais 
arbonos, menosabundante a molé
ula é ao �nal do tempo de vida de uma nuvem ri
a, 
omo pode serveri�
ado, também, pela Fig. 4.9, que mostra a abundân
ia �nal de diversas molé
ulas
om relação à quantidade de átomos de 
arbono 
ontidos em sua estrutura. Em nossaamostra, existe um maior número de molé
ulas que 
ontém menos 
arbonos, podendodeixar esta análise um tanto tenden
iosa. No entanto, 
omo veremos mais adiante, atravésde estudos estatísti
os de toda a amostra, molé
ulas poli
arbonadas são preferen
ialmentedestruídas após 10% do tempo de vida da nuvem, mostrando que, de fato, elas possuemum pi
o de abundân
ia não muito alto que é atingido muito antes de outras molé
ulas,o que faz 
om que, uma vez atingido o máximo de abundân
ia, as reações pelas quais
omeçam a parti
ipar são, preferen
ialmente, de destruição.
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Figura 4.9: A abundân
ia �nal das molé
ulas 
ontendo 
arbonos é maior para molé
ulassimples. As molé
ulas poli
arbonadas tendem a ter abundân
ias �nais signi�
ativamentemenores que as mais simples. 86



Figura 4.10: Evolução temporal das abundân
ias de diversas molé
ulas fosforadaspara diversas 
omposições quími
as ini
iais: (a) [Fe/H] = −2.5, (b) [Fe/H] = −2.0, (
)
[Fe/H] = −1.5, (d) [Fe/H] = −1.0, (e) [Fe/H] = −0.5, (f) [Fe/H] = 0.0.87



Figura 4.11: Comparação entre as abundân
ias �nais de diversas molé
ulas fosforadas
al
uladas ao �nal de 106 anos para diversas 
omposições quími
as ini
iais, representadaspor [Fe/H℄.Agora vamos analisar o que a
onte
e 
om as molé
ulas fosforadas. Uma vez que ofósforo é um importante elemento para a bioquími
a dos seres vivos, estando envolvido,por exemplo, no armazenamento e transferên
ia de informação através dos á
ido nu
lei
os,transferên
ia de energia e estrutura da membrana 
elular, a dete
ção e determinação dasabundân
ias das espé
ies que 
ontêm fósforo é de grande interesse.Pela Fig. 4.10 podemos per
eber que o 
omportamento das abundân
ias dessas espé-
ies é um tanto tumultada numa nuvem de baixa metali
idade, 
omo mostra os painéis(a) e (b), 
omportamento que vai se modi�
ando 
onforme aumentamos a metali
idade.Numa nuvem de metali
idade mais alta, 
omo nos painéis (e) e (f), podemos ver queessas molé
ulas possuem um 
omportamento mais suave. De uma forma geral, no in-í
io da evolução quími
a da nuvem, até 104 anos, as abundân
ias dessas molé
ulas sãopou
o estáveis, fazendo 
om que elas alternem inúmeras vezes as posições de mais e menosabundantes, estabilizando no �nal do tempo de vida da nuvem.Uma inspeção na Fig. 4.11 mostra que essas molé
ulas possuem 
omportamentosdiversos quando 
omparamos suas abundân
ias �nais para nuvens de diferentes metali
i-dades. As molé
ulas PN e HCP possuem aumento de abundân
ia, enquanto que todas88



as outras possuem um 
omportamento de queda, 
om ex
eção do PO que possui um
omportamento um pou
o mais pe
uliar, apresentando 
res
imento em sua abundân
ia�nal para nuvens 
om metali
idades entre [Fe/H℄= −2.5 e [Fe/H℄= −1.5 mas, por outrolado, queda no intervalo seguinte de metali
idade. Essas molé
ulas são as mais exóti
as,do ponto de vista de 
omposição quími
a. Entretanto, são mais abundantes do que asmolé
ulas orgâni
as mostradas na Fig. 4.8.
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Figura 4.12: Comparação entre as abundân
ias �nais das molé
ulas oxigenadas.Por �m, vamos analisar o grupo das molé
ulas oxigenadas. A Fig. 4.12 mostra aevolução da abundân
ia [mol/H℄, de diversas molé
ulas oxigenadas, tal que o símbolo�mol� refere-se a uma determinada molé
ula deste grupo. Para melhor 
ompreender esta�gura e a próxima, vamos estabeler uma nova nomen
latura: 
hamaremos de NuvemMole
ular Colapsante Padrão � NMCP � a nuvem 
om 
omposição quími
a solar, 
ujametali
idade é [Fe/H℄=0.0, no momento de pré-
olapso, momento em que 
al
ulamos asabundân
ias �nais das molé
ulas, após 106 anos. Isso quer dizer que o ponto NMCP
orresponde a um estado físi
o da nuvem mole
ular, e será a nossa base de 
omparaçãoentre as abundân
ias mole
ulares.Olhando a Fig. 4.12, podemos 
omparar as abundân
ias �nais das diversas molé
ulasdeste grupo de uma forma diferente 
omo vínhamos fazendo até então. O ponto onde[Fe/H℄=0.0 
orresponde à NMCP. Tomando 
omo exemplo a molé
ula CO, vemos quepara uma nuvem de [Fe/H℄= −2.5, a sua abundân
ia �nal 
orresponde a 10−2.75 da suaabundân
ia na NMCP. Podemos dizer isso da seguinte forma:
ǫ(CO)−2.5 ≈ 10−2.75ǫ(CO)NMCP, (4.1)
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o que equivale a quase dois milésimos da 
omposição �nal na NMCP. As molé
ulas CO,OCS e OCN são sempre menos abundantes nas nuvens de metali
idades mais baixas que aNMCP. As outras molé
ulas possuem 
omportamentos um pou
o diferentes. A molé
ulaHCO, por exemplo, é mais abundante no pré-
olapso duma nuvem de [Fe/H℄= −2.5 doque na NMCP, de forma que
ǫ(HCO)−2.5 ≈ 100.25ǫ(HCO)NMCP, (4.2)
orrespondendo a quase duas vezes a abundân
ia �nal na NMCP. A sua abundân
ia �naltambém é um pou
o mais alta ao �nal de uma nuvem de [Fe/H℄= −0.5. Entretanto, paraas metali
idades intermediárias, a abundân
ia �nal é sempre menor. Considerando asmolé
ulas NO e HNO, vemos que suas abundân
ias �nais para nuvens de metali
idades[Fe/H℄= −2.5 e −2.0, são 
onsideravelmente menores que na NMCP, mas mais altaspara as demais metali
idades. As molé
ulas menos abundantes deste grupo, OCN eOCS, possuem forte 
res
imento de suas metali
idades �nais 
onforme aumentamos ametali
idade da nuvem, passando de 
er
a de três milhões de vezes menos abundantes emnuvens de [Fe/H℄= −2.5 a 
er
a de trezentas vezes menos abundantes do que na NMCP.

Figura 4.13: Comparação entre as abundân
ias �nais das molé
ulas oxigenadas.
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A Fig. 4.13 mostra o 
omportamento da evolução do segundo grupo de molé
ulasorgâni
as oxigenadas. Essas molé
ulas são mais 
omplexas que as do primeiro grupo, etodas são orgâni
as. Seguindo a nossa nomen
latura, vamos analisar a Fig 4.13 baseando-nos na NMCP. Deste grupo, apenas a molé
ula NH2 possui abundân
ia �nal menor paranuvens de metali
idades baixas quando 
omparadas à NMCP, tal que o menor valoro
orre para [Fe/H℄= −2.0. Já a molé
ula H2O2 é sempre mais abundantes nas nuvensmais pobres, tendo um pi
o de abundân
ia para nuvens de [Fe/H℄= −2.0. Numa nuvemdeste tipo pré-
olapsante, esta molé
ula é mais de três mil vezes mais abundante do quena NMCP. Vejamos:
ǫ(H2O2)−2.0 ≈ 103.5ǫ(H2O2)NMCP. (4.3)As demais molé
ulas são mais abundantes em nuvens mais pobres e menos abundantesem nuvens de metali
idades intermediárias.
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Figura 4.14: Comparação entre os 
oe�
ientes angulares para as nuvens de diferentesmetali
idades. 93



A Fig 4.14 mostra estudos estatísti
os de toda a amostra de molé
ulas. São apresenta-dos 
in
o diagramas mostrando a 
omparação entre os 
oe�
ientes angulares da variaçãodas abundân
ias das molé
ulas para duas diferentes 
omposições quími
as ini
iais em
ada um dos painéis passados 10% do tempo de vida esperado para nuvem, ou seja, após105 anos. A amostra total de molé
ulas é mostrada em 
inza, 
om o símbolo �+� e asmolé
ulas estudadas separadamente são apresentadas em diversas 
ores e símbolos.Começando 
om o painel (a), temos a 
omparação feita para nuvens de [Fe/H℄= −2.0e [Fe/H℄= −2.5. A maior parte das molé
ulas está 
on
entrada na região próxima ao
entro do diagrama, ou seja, nas 
oordenadas x = 0 e y = 0, mas ainda na parte negativanos dois eixos. Isso mostra que a maior parte das molé
ulas é destruída tanto em nuvensde metali
idade [Fe/H℄= −2.0 
omo de [Fe/H℄= −2.5 passados 10% do tempo de vida danuvem. Todas as molé
ulas poli
arbonadas, orgâni
as e os 
ianopolienos são preferen
ial-mente destruídas nessas nuvens, bem 
omo a maior parte das oxigenadas. Apenas algumasdas molé
ulas fundamentais e fosforadas 
ontinuam sendo formadas nessas nuvens pobrespassados 105 anos, mostrando que o pi
o de abundân
ia mole
ular para nuvens pobres éatingido muito rapidamente e, depois, elas 
omeçam a ser preferen
ialmente destruídas.O segundo painel, (b), mostra o mesmo tipo de 
omparação, mas agora para nuvensde [Fe/H℄= −1.5 e [Fe/H℄= −2.0. O diagrama mostra que a maior parte das molé
ulas
ontinua sendo mais destruídas do que produzidas na fase �nal dos dois tipos de nuvens,de forma que as molé
ulas poli
arbonadas e os 
ianopolienos são as que possuem maiortaxa de destruição. Algumas das molé
ulas fundamentais e oxigenadas ainda 
ontinuamsendo produzidas, 
omo no 
aso anterior.Agora, 
onsiderando o painel (C), vemos que a situação não se altera signi�
ativa-mente, de forma que a maior parte das molé
ulas 
ontinua sendo destruída nas nuvens de[Fe/H℄= −1.5 e [Fe/H℄= −1.0. Apenas uma pequena par
ela das molé
ulas é produzidanas nuvens 
om essas duas metali
idades, sendo as fundamentais a maioria.O painel (d), apresenta alguma diferença 
om relação ao anterior. Aqui, podemos verque um maior número de molé
ulas 
ontinua sendo produzida em nuvens de [Fe/H℄= −0.5enquanto que ainda 
ontinuam a ser destruídas em nuvens de [Fe/H℄= −1.0. De qualquerforma, os 
ianopolienos e as poli
arbonadas ainda 
ontinuam a ser destruídas, nos doistipos de nuvens. Isso indi
a que essas molé
ulas atingem a abundân
ia de equilíbriomuito tempo antes da nuvem 
olapsar, diferentemente das molé
ulas fundamentais que,possivelmente, não atingem este equilíbrio, ou atingem pou
o tempo antes do 
olapso,
ontinuando a ser formadas até este momento.O último painel mostra que aumentou a quantidade de molé
ulas produzidas nos doistipos de nuvens 
onsideradas, que agora são de [Fe/H℄= 0.0 e [Fe/H℄= −0.5, de formaque mesmo algumas molé
ulas antes sempre preferen
ialemnte destruídas, 
omo algumasoxigenadas, agora são preferen
ialemnte formadas.O 
omportamento geral destes diagramas mostra que a maior parte das molé
ulas são94



destruídas após 10% do tempo de vida da nuvem, independentemente da metali
idadee 
omposição quími
a da nuvem. No entanto, per
ebemos que elas se aproximam da�linha identidade� 
onforme aumentamos a metali
idade, no sentido da direita para aesquerda, ou seja, as molé
ulas 
omeçam a ser menos destruídas em nuvens 
ada vezmais ri
as quando 
omparadas às nuvens mais pobres, após 10% do tempo de vida danuvem. Entretanto, independentemente da metali
idade, os grupos dos 
ianopolienos edas molé
ulas poli
arbonadas são sempre os que apresentam maior taxa de destruição,diferentemente do grupo das fundamentais, que normalmente possuem as maiores taxasde produção.

Figura 4.15: Fração de molé
ulas que são preferen
ialmente destruídas após 10% do tempode vida da nuvem.O 
omportamento das molé
ulas des
rito anteriormente pode ser melhor apre
iado naFig. 4.15. Esta �gura apresenta a fração de molé
ulas que são preferen
ialmente destruí-das passados os 10% do tempo de vida da nuvem. Para uma nuvem de [Fe/H℄= −2.5,quase 70% das molé
ulas atingiram a sua abundân
ia máxima após 105 anos, enquantoque para metali
idades maiores a por
entagem é maior, de forma que vai aumentandoaté [Fe/H℄= −1.5, quando mais de 80% das molé
ulas já atingiram a sua abundân
iamáxima, restando-lhes, somente, ser destruídas até a nuvem 
olapsar. A partir daí, o
omportamento se inverte, e 
omeça a de
res
er a por
entagem de molé
ulas que atingem95
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Figura 4.16: Função probabilidade de destruição das molé
ulas após 10% do tempo devida da nuvem analisada a partir do 
oe�
iente angular da variação da abundân
ia dasmolé
ulas de toda a amostra.a sua abundân
ia máxima após 10% do tempo de vida da nuvem, sendo de 70% parauma nuvem de [Fe/H℄=0.0. Este 
omportamento sugere que as molé
ulas atingem a suaabundân
ia máxima antes que a nuvem 
olapse.A Fig. 4.16 mostra uma função de probabilidade do 
oe�
iente angular da variaçãoda abundân
ia de espé
ies mole
ulares passados 10% da vida da nuvem. Para nuvensde metali
idade baixas, [Fe/H℄= −2.5 e −2.0 há uma alta 
on
entração de molé
ulas
om 
oe�
iente angular perto de zero, mas negativos. Isso mostra que a imensa maio-ria das molé
ulas são destruídas após 105 anos de uma nuvem 
om essas metali
idades,mas 
om taxas de destruição baixas. Conforme aumentamos a metali
idade, o 
oe�
ienteangular médio vai diminuindo e as 
urvas vão se espalhando, mostrando que, para nu-vens de baixa metali
idade, mais molé
ulas 
ontinuam a ser produzidas. Entretanto, aquantidade de molé
ulas destruídas ainda é maior do que as produzidas, o que vai deen
ontro 
om os resultados mostrados anteriormente, mostrando que o equilíbrio quími
o96



da nuvem, 
hamado de estado esta
ionário, é atingido, para a maior parte das molé
ulasaqui 
onsideradas, e prin
ipalmente as mais 
omplexas, num momento anterior ao 
olapsogravita
ional que dá origem às estrelas e seus sistemas planetários.Vamos agora fazer algumas 
omparações 
om as abundân
ias observadas de duas nu-vens mole
ulares, TMC-1 e L134N. A nuvem mole
ular TMC-1 é um objeto bastante
onhe
ido e bem estudado há muitos anos. Muitos modelos já foram propostos paraexpliar a formação de molé
ulas nela espe
i�
amente (Freeman & Millar 1983) e os re-sultados vem sendo melhorados gradativamente. Ambas as nuvens são es
uras e frias, emuitas molé
ulas nelas já foram dete
tadas, 
omo o C3N (Friberg et al. 1980) e o metil-
ianoa
etileno, CH3C3N (Broten et al. 1984), por exemplo.Todos os dados são referentes a abundân
ia de H, de 2 × 104 
m−3.[Fe/H℄ Observações
−2.5 −2.0 −1.5 TMC-1 L134NCO 4.6×10−8 1.7×10−7 4.75×10−7 1.6×10−4 1.8×10−4OH 1.15×10−9 2.2×10−9 1.2×10−9 6.0×10−7 1.6×10−7CN 1.8×10−13 2.45×10−14 1.65×10−13 6.0×10−8 1.0×10−9bNO 4.55×10−13 7×10−12 5.5×10−11 6.0×10−8 1.2×10−7C2H 3.95×10−11 4.15×10−14 8.5×10−14 1.0×10−7 1.0×10−8bHCN 7×10−14 9×10−15 2.05×10−13 4.0×10−8 1.4×10−8bC2S 8.5×10−12 1.1×10−14 1.15×10−14 1.6×10−8 1.2×10−9H2S 2.9×10−12 1.1×10−11 1.7×10−11 1.0×10−9 1.6×10−9OCS 2.25×10−12 7.5×10−12 8×10−11 4.0×10−9 4.0×10−9SO2 3.5×10−12 1.15×10−9 5.0×10−9 2.0 ×10−9 6.0×10−9bHC3N 8.5×10−17 7.5×10−20 1.55×10−18 1.2×10−7a 8.0×10−10bC4H 4.95×10−13 2.2×10−18 3.0×10−19 8.0×10−7b 2.0×10−9C3H2 2.9×10−12 5.0×10−16 1.5×10−16 8.0×10−9a 4.0×10−9HCO+ 3.15×10−13 2.55×10−13 2.35×10−13 1.6×10−8 1.6×10−8N2H+ 9.5×10−18 9.0×10−17 2.6×10−14 1.0×10−9 1.2×10−9bHCS+ 6.0×10−15 1.75×10−15 2.5×10−15 6.0×10−10a 1.2×10−10Tabela 4.1: Comparação entre as abundân
ias 
al
uladas de algumas molé
ulas e ob-servações de duas nuvens mole
ulares, TMC-1 e L134N, para metali
idades baixas. Osdados observa
ionais são de (Ohishi et al. 1992) a menos dos indi
ados por �a�, (Ohishi& Kaifu 1998) ou �b�, (Di
kens et al. 2000).Uma vez que simulamos a evolução quími
a das nuvens mole
ulares, a 
omparação
om as observações realizadas de algumas nuvens se torna ne
essário. As observaçõesmostram que as abundân
ias en
ontradas nessas nuvens são maiores do que as por nós
al
uladas. Isso se deve, prin
ipalmente, a duas razões: a ausên
ia de grãos em nossomodelo que, 
omo já dis
utido, é um fator importante para a produção de molé
ulas mais
omplexas e ao fato dessas nuvens seram quimi
amente ri
as, tal que não se espera, de97



fato, que possuem abundân
ias semelhantes a uma nuvem pobre simulada. Per
ebemosque as molé
ulas 
ontendo dois e três 
arbonos são as que possuem maior disparidadeentre as observações e as simulações, tal que suas abundân
ias foram subestimadas pelonosso modelo, reforçando a tese de que os grãos exer
em papel fundamental na produçãodessas molé
ulas. [Fe/H℄ Observações
−1.0 −0.5 0.0 TMC-1 L134NCO 1.8×10−6 8.5×10−6 2.4×10−5 1.6×10−4 1.8×10−4OH 6.0×10−10 1.6×10−10 5.0×10−11 6.0×10−7 1.6×10−7CN 1.55×10−13 1.3×10−12 1.65×10−12 6.0×10−8 1.0×10−9bNO 8.0×10−11 5.0×10−11 2.35×10−11 6.0×10−8 1.2×10−7C2H 1.1×10−15 2.25×10−15 3.55×10−16 1.0×10−7 1.0×10−8bHCN 8.0×10−13 2.1×10−11 7.5×10−11 4.0×10−8 1.4×10−8bC2S 9.0×10−15 1.45×10−13 1.15×10−13 1.6×10−8 1.2×10−9H2S 2.5×10−11 4.15×10−11 3.6×10−11 1.0×10−9 1.6×10−9OCS 1.05×10−9 3.9×10−8 2.9×10−7 4.0×10−9 4.0×10−9SO2 3.95×10−8 6.0×10−8 4.45×10−7 2.0 ×10−9 6.0×10−9bHC3N 5.0×10−18 6.5×10−16 1.0×10−15 1.2×10−7a 8.0×10−10bC4H 1.4×10−19 2.9×10−19 1.25×10−20 8.0×10−7b 2.0×10−9C3H2 1.6×10−16 4.75×10−16 9.5×10−17 8.0×10−9a 4.0×10−9HCO+ 2.95×10−13 4.3×10−13 3.0×10−13 1.6×10−8 1.6×10−8N2H+ 1.85×10−13 2.3×10−13 1.05×10−13 1.0×10−9 1.2×10−9bHCS+ 2.6×10−15 1.2×10−14 1.9×10−14 6.0×10−11a 1.2×10−11Tabela 4.2: Comparação entre as abundân
ias 
al
uladas de algumas molé
ulas e obser-vações de duas nuvens mole
ulares, TMC-1 e L134N, para metali
idades intermediárias ealta. Os dados observa
ionais são de (Ohishi et al. 1992) a menos dos indi
ados por �a�,(Ohishi & Kaifu 1998) ou �b�, (Di
kens et al. 2000).Agora, 
onsiderando simulações de nuvens mais ri
as, vemos que os valores obtidospelas simulações variam muito pou
o, mas, de forma geral, as abundân
ias 
al
uladastendem a ser maiores. Entretanto, as abundân
ias 
al
uladas para as molé
ulas poli
ar-bonadas 
ontinuam sendo bastante baixas. Resultados semelhantes foram obtidos porShalabiea (2001), 
ujo trabalho analisa a importân
ia da razão entre as abundân
ias doselementos C e O, mostrando que essa razão é um parâmetro mais importante para setentar simular a evolução quími
a de uma nuvem mole
ular do que as abundãn
ias pro-priamente. Outros trabalhos sugerem que a razão entre as abundân
ias de C e O quemelhor reproduzem as observações está entre 0.6 e 0.8 (Terzieva & Herbst 1998). Nós nãotrabalhamos 
om estes valores, de modo que as razões C/O por nós utilizadas en
ontran-se entre aproximadamente 0.19 e 0.55, enquanto que a abundân
ia de O, 
om relação aoC utilizada por Shalabiea (2001) e Terzieva & Herbst (1998) são superestimadas quando98




omparadas às nossas 
ondições ini
iais.
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4.2 Con
lusõesO estudo das molé
ulas no meio interestelar é bastante interessante e 
omplexo e podeser tratado de diversas maneiras. Hoje sabemos que o surgimento da Vida na Terra podeestar ligado 
om os a
onte
imentos o
orridos na nuvem mole
ular que deu origem aosistema solar, onde molé
ulas formadas antes da nuvem se 
olapsar pode ter semeadoo planeta, trazendo 
ondições quími
as ne
essárias para que a Vida aqui se formasse.Talvez, o mesmo possa ter a
onte
ido em outros lo
ais do Universo.Constantemente, diversos tipos de molé
ulas estão sendo formadas e também destruí-das nas nuvens mole
ulares. Essas nuvens são os berçários estelares, e junto 
om asestrelas, novos planetas são formados. Ao ssurgir, essas molé
ulas já formadas podem seragregadas aos jovens planetas. Tendo esse fato em mente, pro
uramos estudar a evoluçãodas abundân
ias de diversas molé
ulas interessantes do ponto de vista biológi
o. A maiorparte dessas molé
ulas são orgâni
as, ou seja, feitas de 
arbono e hidrog�enio. No entanto,muitas outras são formadas, além desses dois elementos, por nitrogênio e oxigênio, em suamaioria.As simulações por nós realizadas da evolução quími
a das nuvens mole
ulares levaem 
onta diferentes metali
idades e 
omposições quími
as ini
iais. Trabalhamos 
om seisdiferentes tipos de nuvem, 
ada qual 
om uma 
omposição quími
a ini
ial diferente daoutra. Seguimos um modelo de evolução quími
a da galáxia que prevê as abundân
ias dediversos elementos e traduzimos essas informações a ponto de poder es
olher as 
ondiçõesquími
as ini
iais para as nossas simulações.A primeira 
on
lusão que obtemos é que as molé
ulas fundamentais, sejam elas orgâni-
as ou não, para a Vida na Terra, 
omo a água, o dióxido de 
arbono, o 
ianeto dehidrogênio e o metano, são abundantemente produzidas nas diferentes nuvens 
onsider-adas, possuindo as maiores abundân
ias �nais entre todos os grupos de molé
ulas 
onsider-ados. Outra 
on
lusão é que os 
ianopolienos possuem 
omportamento bastante pe
uliar,possuindo queda brus
a em suas abundân
ias �nais para metali
idades intermediárias e
ada vez menores 
onforme aumenta-se o número de átomos de 
arbono em sua estrutura.Comportamento semelhante é apresentado pelas molé
ulas poli
arbonadas, mostrandoque, possivelmente, a produção de molé
ulas 
omplexas é prejudi
ada pela disponibil-idade de elementos quími
os nas nuvens mais ri
as, mostrando que a 
ompetição poresses elementos se torna bastante feroz entre as molé
ulas já formadas. No entanto, essasmolé
ulas podem se bene�
iar dos grãos presentes nas nuvens. Já foi demonstrado quemolé
ulas 
omplexas 
onseguem sobreviver mais tempo nas superfí
ies dos grãos, a salvodas radiações de fontes próximas, do que se estivessem dispersas no gás.Pela Tabela 3.5, vemos que a razão C/O aumenta junto 
om a metali
idade, de formaque quanto mais ri
a for a nuvem, mais oxidante ela se torna, uma vez que a abundân
iado elemento O 
res
e mais rapidamente que a de C. Segundo este modelo, num ambiente100




ada vez mais oxidante, molé
ulas mais 
omplexas possuem di�
uldade em 
ontinuarsendo produzidas após um 
erto tempo, de forma que atingem o seu ponto de máximaabundân
ia muito rapidamente e, então, 
omeçar a ter forte queda. Por outro lado, avariedade de molé
ulas formadas é maior, já que a disponibilidade de metais aumenta.Através dos estudos estatísti
os, 
on
luímos que a maior parte das molé
ulas é de-struída após 10% do tempo de vida na nuvem, sugerindo que o o pi
o de produção dasmolé
ulas é atingido antes que ela 
olapse, mas essa situação logo se inverte, tal queas molé
ulas 
omeçam a ser destruídas rapidamente. O mais interessante é o fato dasmolé
ulas poli
arbonadas e os 
ianopolienos serem sempre destruídas passados 105 anos,re�etindo o 
omportamento pe
uliar apresentados por essas molé
ulas nos grá�
os ante-riores.A alta por
entagem de molé
ulas destruídas após 10% do tempo de vida da nuvem é
omprovada pelos grá�
os seguintes, mostrando a densidade de molé
ulas destruídas dea
ordo 
om o 
oe�
iente angular da 
urva de variação das abundân
ias. Este 
oe�
ienteangular, quando negativo, re�ete a destruição das molé
ulas e, quando positivo, re�ete aprodução.De uma maneira geral, as molé
ulas orgâni
as, mais ou menos 
omplexas, 
ontendo osprin
ipais elementos formadores da Vida, bem 
omo outras molé
ulas inorgâni
as tambéminteressantes, são formadas no meio interestelar. Suas abundân
ias variam, 
omparandoumas 
om as outras, e também de a
ordo 
om a variação da 
omposiçãqo quími
a ini
ial.Tendo em vista que o Sol nas
eu de uma nuvem de 
omposição quími
a [Fe/H℄=0.0, éde se esperar que esta seja uma metali
idade bastante satisfatória para a produção demolé
ulas importantes, mesmo que a quantidade não seja tão grande 
omo as de outras.Tendo o Sol se formado a partir de uma NMCP, vemos que, provavelmente, a produçãode uma alta quantidade de molé
ulas orgâni
as 
omplexas, ao menos na fase gasosa, não éuma ne
essidade 
onsiderando a possibilidade da origem da Vida ter sido in�uen
iada pelapresença ini
ial dessas molé
ulas na superfí
ie planetária. A NMCP é um estado físi
o danuvem mole
ular onde 
er
a de 70% das molé
ulas são preferen
ialmente destruídas antesque a nuvem entre 
olapse, de forma que a quantidade de molé
ulas 
omplexas é pequenase 
omparada à de outras molé
ulas mais simples, mas não é ne
essariamente pequenaquando disponibilizadas na superfí
ie de um pequeno planeta 
omo a Terra, onde mesmouma pequena quantidade dessas molé
ulas pode ser su�
iente para semear o planeta.Além disso, a dete
ção de molé
ulas 
omplexas nos 
ometas mostra que essas molé
ulas
omplexas 
onseguem sobreviver muito bem nas superfí
ies dos grãos, favore
endo as
han
es delas sobreviverem até o 
olapso gravita
ional.Muitos estudos ainda pre
isam ser realizados, prin
ipalmente tratando-se do fato denão termos 
onsiderado a presença dos grãos neste estudo. Ainda, mais informaçõessobre as abundân
ias observadas de diversas nuvens podem nos mostrar quais nuvenssão mais interessantes do ponto de vista astrobiológi
o, uma vez que possamos de�nir as101



abundân
ias mole
ulares dessas nuvens e 
onsigamos modelar sua evolução quími
a.A origem da Vida na Terra e a possibilidade da existên
ia de Vida em outros lugaressempre en
antou o Homem e também nos assombra até os dias de hoje. O fato de que anossa existên
ia aqui na Terra possa ser devido aos a
onte
imentos o
orridos, primeira-mente, nas nuvens mole
ulares é, ao mesmo tempo, assustador e fantásti
o. No entanto, éalgo real, e pre
isa ser estudado 
om muito mais detalhes. A Vida é um 
ampo de estudobastante multidis
iplinar e, agora, a Astronomia tem 
ondições de dar a sua 
ontribuição,o que torna este tipo de trabalho o mais interessante possível.Estamos 
ertos que o futuro nos trará um entendimento maior de 
omo a Vida e oUniverso estão interligados.
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Apêndi
e ACál
ulo das abundân
iasApresentamos os 
ál
ulos feitos para se en
ontrar as abundân
ias 
ósmi
as dos diversoselementos 
onsiderados para as diferentes metali
idades es
olhidas. São apresentadosgrupos de equações para os diferentes elementos.Lembrando que para uma nuvem onde todo o 
arbono en
ontra-se na forma de CO,temos que subtrair a abundân
ia de C da abundân
ia de O, tal que o resultado será aabundân
ia de CO, e o restante será a abundân
ia de O, denotado por ǫ(O)′′. Feito isso,a abundân
ia de C será nula.Normalmente, a abundân
ia 
ósmi
a de H é dada por log ǫ(H)=12, de forma que pre-
isamos normalizar o resultado da abundân
ia 
ósmi
a, ǫ(X), en
ontrada para os diferenteselementos de forma a estarem referentes à abundân
ia de H. Assim, a abundân
ia �naldos elementos, normalizados pela abundân
ia de H, será dado por ǫ(X)′, ou seja:
ǫ(X)′ =

ǫ(X)

ǫ(H)
=

ǫ(X)

1012
(
hapter.1)Para todos os 
asos, as abundân
ias de He e grão são 
onstantes, 1.4×10−1 e 1.32×10−12,respe
tivamente.
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Grupo de equações para o 
arbonoCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[C/H] = log ǫ(C)nm − log ǫ(C)⊙ [C/H] = log ǫ(C)nm − log ǫ(C)⊙

log ǫ(C)nm = log ǫ(C)⊙ + [C/H] log ǫ(C)nm = log ǫ(C)⊙ + [C/H]

ǫ(C)nm = log−1(log ǫ(C)⊙ + [C/H]) ǫ(C)nm = log−1(log ǫ(C)⊙ + [C/H])

ǫ(C)nm = 105.76 ǫ(C)nm = 106.23

ǫ(C)′nm = 5.88 × 10−7 ǫ(C)′nm = 1.73 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[C/H] = log ǫ(C)nm − log ǫ(C)⊙ [C/H] = log ǫ(C)nm − log ǫ(C)⊙

log ǫ(C)nm = log ǫ(C)⊙ + [C/H] log ǫ(C)nm = log ǫ(C)⊙ + [C/H]

ǫ(C)nm = log−1(log ǫ(C)⊙ + [C/H]) ǫ(C)nm = log−1(log ǫ(C)⊙ + [C/H])

ǫ(C)nm = 106.67 ǫ(C)nm = 107.25

ǫ(C)′nm = 4.78 × 10−6 ǫ(C)′nm = 1.81 × 10−5

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[C/H] = log ǫ(C)nm − log ǫ(C)⊙ [C/H] = log ǫ(C)nm − log ǫ(C)⊙

log ǫ(C)nm = log ǫ(C)⊙ + [C/H] log ǫ(C)nm = log ǫ(C)⊙ + [C/H]

ǫ(C)nm = log−1(log ǫ(C)⊙ + [C/H]) ǫ(C)nm = log−1(log ǫ(C)⊙ + [C/H])

ǫ(C)nm = 107.94 ǫ(C)nm = 108.39

ǫ(C)′nm = 8.80 × 10−5 ǫ(C)′nm = 2.48 × 10−4
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Grupo de equações para o nitrogênioCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[N/H] = log ǫ(N)nm − log ǫ(N)⊙ [N/H] = log ǫ(N)nm − log ǫ(N)⊙

log ǫ(N)nm = log ǫ(N)⊙ + [N/H] log ǫ(N)nm = log ǫ(N)⊙ + [N/H]

ǫ(N)nm = log−1(log ǫ(N)⊙ + [N/H]) ǫ(N)nm = log−1(log ǫ(N)⊙ + [N/H])

ǫ(N)nm = 107.78 ǫ(N)nm = 107.78

ǫ(N)′nm = 6.02 × 10−5 ǫ(N)′nm = 6.02 × 10−5

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[N/H] = log ǫ(N)nm − log ǫ(N)⊙ [N/H] = log ǫ(N)nm − log ǫ(N)⊙

log ǫ(N)nm = log ǫ(N)⊙ + [N/H] log ǫ(N)nm = log ǫ(N)⊙ + [N/H]

ǫ(N)nm = log−1(log ǫ(N)⊙ + [N/H]) ǫ(N)nm = log−1(log ǫ(N)⊙ + [N/H])

ǫ(N)nm = 105.41 ǫ(N)nm = 106.68

ǫ(N)′nm = 2.61 × 10−7 ǫ(N)′nm = 4.88 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[N/H] = log ǫ(N)nm − log ǫ(N)⊙ [N/H] = log ǫ(N)nm − log ǫ(N)⊙

log ǫ(N)nm = log ǫ(N)⊙ + [N/H] log ǫ(N)nm = log ǫ(N)⊙ + [N/H]

ǫ(N)nm = log−1(log ǫ(N)⊙ + [N/H]) ǫ(N)nm = log−1(log ǫ(N)⊙ + [N/H])

ǫ(N)nm = 107.45 ǫ(N)nm = 107.94

ǫ(N)′nm = 2.87 × 10−5 ǫ(N)′nm = 8.75 × 10−5
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Grupo de equações para o oxigênioCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[O/H] = log ǫ(O)nm − log ǫ(O)⊙ [O/H] = log ǫ(O)nm − log ǫ(O)⊙

log ǫ(O)nm = log ǫ(O)⊙ + [O/H] log ǫ(O)nm = log ǫ(O)⊙ + [O/H]

ǫ(O)nm = log−1(log ǫ(O)⊙ + [O/H]) ǫ(O)nm = log−1(log ǫ(O)⊙ + [O/H])

ǫ(O)nm = 106.49 ǫ(O)nm = 106.93

ǫ(O)′nm = 3.13 × 10−6 ǫ(O)′nm = 8.65 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[O/H] = log ǫ(O)nm − log ǫ(O)⊙ [O/H] = log ǫ(O)nm − log ǫ(O)⊙

log ǫ(O)nm = log ǫ(O)⊙ + [O/H] log ǫ(O)nm = log ǫ(O)⊙ + [O/H]

ǫ(O)nm = log−1(log ǫ(O)⊙ + [O/H]) ǫ(O)nm = log−1(log ǫ(O)⊙ + [O/H])

ǫ(O)nm = 103.31 ǫ(O)nm = 107.76

ǫ(O)′nm = 2.06 × 10−5 ǫ(O)′nm = 5.76 × 10−5

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[O/H] = log ǫ(O)nm − log ǫ(O)⊙ [O/H] = log ǫ(O)nm − log ǫ(O)⊙

log ǫ(O)nm = log ǫ(O)⊙ + [O/H] log ǫ(O)nm = log ǫ(O)⊙ + [O/H]

ǫ(O)nm = log−1(log ǫ(O)⊙ + [O/H]) ǫ(O)nm = log−1(log ǫ(O)⊙ + [O/H])

ǫ(O)nm = 108.24 ǫ(O)nm = 108.65

ǫ(O)′nm = 1.76 × 10−4 ǫ(O)′nm = 4.49 × 10−4
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Grupo de equações para o �úorCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[F/H] = log ǫ(F)nm − log ǫ(F)⊙ [F/H] = log ǫ(F)nm − log ǫ(F)⊙

log ǫ(F)nm = log ǫ(F)⊙ + [F/H] log ǫ(F)nm = log ǫ(F)⊙ + [F/H]

ǫ(F)nm = log−1(log ǫ(F)⊙ + [F/H]) ǫ(F)nm = log−1(log ǫ(F)⊙ + [F/H])

ǫ(F)nm = 101.87 ǫ(F)nm = 102.23

ǫ(F)′nm = 7.51 × 10−11 ǫ(F)′nm = 1.72 × 10−10

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[F/H] = log ǫ(F)nm − log ǫ(F)⊙ [F/H] = log ǫ(F)nm − log ǫ(F)⊙

log ǫ(F)nm = log ǫ(F)⊙ + [F/H] log ǫ(F)nm = log ǫ(F)⊙ + [F/H]

ǫ(F)nm = log−1(log ǫ(F)⊙ + [F/H]) ǫ(F)nm = log−1(log ǫ(F)⊙ + [F/H])

ǫ(F)nm = 102.61 ǫ(F)nm = 103.24

ǫ(F)′nm = 4.10 × 10−10 ǫ(F)′nm = 1.75 × 10−9

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[F/H] = log ǫ(F)nm − log ǫ(F)⊙ [F/H] = log ǫ(F)nm − log ǫ(F)⊙

log ǫ(F)nm = log ǫ(F)⊙ + [F/H] log ǫ(F)nm = log ǫ(F)⊙ + [F/H]

ǫ(F)nm = log−1(log ǫ(F)⊙ + [F/H]) ǫ(F)nm = log−1(log ǫ(F)⊙ + [F/H])

ǫ(F)nm = 103.89 ǫ(F)nm = 104.45

ǫ(F)′nm = 7.79 × 10−9 ǫ(F)′nm = 2.82 × 10−8
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Grupo de equações para o sódioCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[Na/H] = log ǫ(Na)nm − log ǫ(Na)⊙ [Na/H] = log ǫ(Na)nm − log ǫ(Na)⊙

log ǫ(Na)nm = log ǫ(Na)⊙ + [Na/H] log ǫ(Na)nm = log ǫ(Na)⊙ + [Na/H]

ǫ(Na)nm = log−1(log ǫ(Na)⊙ + [Na/H]) ǫ(Na)nm = log−1(log ǫ(Na)⊙ + [Na/H])

ǫ(Na)nm = 103.21 ǫ(Na)nm = 103.58

ǫ(Na)′nm = 1.65 × 10−9 ǫ(Na)′nm = 3.82 × 10−9

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[Na/H] = log ǫ(Na)nm − log ǫ(Na)⊙ [Na/H] = log ǫ(Na)nm − log ǫ(Na)⊙

log ǫ(Na)nm = log ǫ(Na)⊙ + [Na/H] log ǫ(Na)nm = log ǫ(Na)⊙ + [Na/H]

ǫ(Na)nm = log−1(log ǫ(Na)⊙ + [Na/H]) ǫ(Na)nm = log−1(log ǫ(Na)⊙ + [Na/H])

ǫ(Na)nm = 103.96 ǫ(Na)nm = 104.52

ǫ(Na)′nm = 9.17 × 10−9 ǫ(Na)′nm = 3.32 × 10−8

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[Na/H] = log ǫ(Na)nm − log ǫ(Na)⊙ [Na/H] = log ǫ(Na)nm − log ǫ(Na)⊙

log ǫ(Na)nm = log ǫ(Na)⊙ + [Na/H] log ǫ(Na)nm = log ǫ(Na)⊙ + [Na/H]

ǫ(Na)nm = log−1(log ǫ(Na)⊙ + [Na/H]) ǫ(Na)nm = log−1(log ǫ(Na)⊙ + [Na/H])

ǫ(Na)nm = 105.31 ǫ(Na)nm = 106.06

ǫ(Na)′nm = 2.05 × 10−7 ǫ(Na)′nm = 1.14 × 10−6
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Grupo de equações para o magnésioCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[Mg/H] = log ǫ(Mg)nm − log ǫ(Mg)⊙ [Mg/H] = log ǫ(Mg)nm − log ǫ(Mg)⊙

log ǫ(Mg)nm = log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H] log ǫ(Mg)nm = log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H]

ǫ(Mg)nm = log−1(log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H]) ǫ(Mg)nm = log−1(log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H])

ǫ(Mg)nm = 105.21 ǫ(Mg)nm = 105.63

ǫ(Mg)′nm = 1.63 × 10−7 ǫ(Mg)′nm = 4.28 × 10−7

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[Mg/H] = log ǫ(Mg)nm − log ǫ(Mg)⊙ [Mg/H] = log ǫ(Mg)nm − log ǫ(Mg)⊙

log ǫ(Mg)nm = log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H] log ǫ(Mg)nm = log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H]

ǫ(Mg)nm = log−1(log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H]) ǫ(Mg)nm = log−1(log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H])

ǫ(Mg)nm = 105.99 ǫ(Mg)nm = 106.44

ǫ(Mg)′nm = 9.78 × 10−7 ǫ(Mg)′nm = 2.76 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[Mg/H] = log ǫ(Mg)nm − log ǫ(Mg)⊙ [Mg/H] = log ǫ(Mg)nm − log ǫ(Mg)⊙

log ǫ(Mg)nm = log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H] log ǫ(Mg)nm = log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H]

ǫ(Mg)nm = log−1(log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H]) ǫ(Mg)nm = log−1(log ǫ(Mg)⊙ + [Mg/H])

ǫ(Mg)nm = 106.94 ǫ(Mg)nm = 107.38

ǫ(Mg)′nm = 8.87 × 10−6 ǫ(Mg)′nm = 2.45 × 10−5
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Grupo de equações para o silí
ioCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[Si/H] = log ǫ(Si)nm − log ǫ(Si)⊙ [Si/H] = log ǫ(Si)nm − log ǫ(Si)⊙

log ǫ(Si)nm = log ǫ(Si)⊙ + [Si/H] log ǫ(Si)nm = log ǫ(Si)⊙ + [Si/H]

ǫ(Si)nm = log−1(log ǫ(Si)⊙ + [Si/H]) ǫ(Si)nm = log−1(log ǫ(Si)⊙ + [Si/H])

ǫ(Si)nm = 105.31 ǫ(Si)nm = 105.85

ǫ(Si)′nm = 2.04 × 10−7 ǫ(Si)′nm = 7.20 × 10−7

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[Si/H] = log ǫ(Si)nm − log ǫ(Si)⊙ [Si/H] = log ǫ(Si)nm − log ǫ(Si)⊙

log ǫ(Si)nm = log ǫ(Si)⊙ + [Si/H] log ǫ(Si)nm = log ǫ(Si)⊙ + [Si/H]

ǫ(Si)nm = log−1(log ǫ(Si)⊙ + [Si/H]) ǫ(Si)nm = log−1(log ǫ(Si)⊙ + [Si/H])

ǫ(Si)nm = 106.26 ǫ(Si)nm = 106.68

ǫ(Si)′nm = 1.82 × 10−6 ǫ(Si)′nm = 4.89 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[Si/H] = log ǫ(Si)nm − log ǫ(Si)⊙ [Si/H] = log ǫ(Si)nm − log ǫ(Si)⊙

log ǫ(Si)nm = log ǫ(Si)⊙ + [Si/H] log ǫ(Si)nm = log ǫ(Si)⊙ + [Si/H]

ǫ(Si)nm = log−1(log ǫ(Si)⊙ + [Si/H]) ǫ(Si)nm = log−1(log ǫ(Si)⊙ + [Si/H])

ǫ(Si)nm = 107.18 ǫ(Si)nm = 107.65

ǫ(Si)′nm = 1.52 × 10−5 ǫ(Si)′nm = 4.49 × 10−5
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Grupo de equações para o fósforoCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[P/H] = log ǫ(P)nm − log ǫ(P)⊙ [P/H] = log ǫ(P)nm − log ǫ(P)⊙

log ǫ(P)nm = log ǫ(P)⊙ + [P/H] log ǫ(P)nm = log ǫ(P)⊙ + [P/H]

ǫ(P)nm = log−1(log ǫ(P)⊙ + [P/H]) ǫ(P)nm = log−1(log ǫ(P)⊙ + [P/H])

ǫ(P)nm = 102.54 ǫ(P)nm = 103.11

ǫ(P)′nm = 3.48 × 10−10 ǫ(P)′nm = 1.30 × 10−9

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[P/H] = log ǫ(P)nm − log ǫ(P)⊙ [P/H] = log ǫ(P)nm − log ǫ(P)⊙

log ǫ(P)nm = log ǫ(P)⊙ + [P/H] log ǫ(P)nm = log ǫ(P)⊙ + [P/H]

ǫ(P)nm = log−1(log ǫ(P)⊙ + [P/H]) ǫ(P)nm = log−1(log ǫ(P)⊙ + [P/H])

ǫ(P)nm = 103.55 ǫ(P)nm = 104.06

ǫ(P)′nm = 3.59 × 10−9 ǫ(P)′nm = 1.17 × 10−8

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[P/H] = log ǫ(P)nm − log ǫ(P)⊙ [P/H] = log ǫ(P)nm − log ǫ(P)⊙

log ǫ(P)nm = log ǫ(P)⊙ + [P/H] log ǫ(P)nm = log ǫ(P)⊙ + [P/H]

ǫ(P)nm = log−1(log ǫ(P)⊙ + [P/H]) ǫ(P)nm = log−1(log ǫ(P)⊙ + [P/H])

ǫ(P)nm = 104.78 ǫ(P)nm = 105.22

ǫ(P)′nm = 6.02 × 10−8 ǫ(P)′nm = 1.67 × 10−7
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Grupo de equações para o enxofreCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[S/H] = log ǫ(S)nm − log ǫ(S)⊙ [S/H] = log ǫ(S)nm − log ǫ(S)⊙

log ǫ(S)nm = log ǫ(S)⊙ + [S/H] log ǫ(S)nm = log ǫ(S)⊙ + [S/H]

ǫ(S)nm = log−1(log ǫ(S)⊙ + [S/H]) ǫ(S)nm = log−1(log ǫ(S)⊙ + [S/H])

ǫ(S)nm = 104.80 ǫ(S)nm = 105.39

ǫ(S)′nm = 6.38 × 10−8 ǫ(S)′nm = 2.45 × 10−7

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[S/H] = log ǫ(S)nm − log ǫ(S)⊙ [S/H] = log ǫ(S)nm − log ǫ(S)⊙

log ǫ(S)nm = log ǫ(S)⊙ + [S/H] log ǫ(S)nm = log ǫ(S)⊙ + [S/H]

ǫ(S)nm = log−1(log ǫ(S)⊙ + [S/H]) ǫ(S)nm = log−1(log ǫ(S)⊙ + [S/H])

ǫ(S)nm = 105.80 ǫ(S)nm = 106.23

ǫ(S)′nm = 6.33 × 10−7 ǫ(S)′nm = 1.69 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[S/H] = log ǫ(S)nm − log ǫ(S)⊙ [S/H] = log ǫ(S)nm − log ǫ(S)⊙

log ǫ(S)nm = log ǫ(S)⊙ + [S/H] log ǫ(S)nm = log ǫ(S)⊙ + [S/H]

ǫ(S)nm = log−1(log ǫ(S)⊙ + [S/H]) ǫ(S)nm = log−1(log ǫ(S)⊙ + [S/H])

ǫ(S)nm = 106.71 ǫ(S)nm = 107.19

ǫ(S)′nm = 5.15 × 10−6 ǫ(S)′nm = 1.57 × 10−5
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Grupo de equações para o 
loroCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[Cl/H] = log ǫ(Cl)nm − log ǫ(Cl)⊙ [Cl/H] = log ǫ(Cl)nm − log ǫ(Cl)⊙

log ǫ(Cl)nm = log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H] log ǫ(Cl)nm = log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H]

ǫ(Cl)nm = log−1(log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H]) ǫ(Cl)nm = log−1(log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H])

ǫ(Cl)nm = 102.72 ǫ(Cl)nm = 103.39

ǫ(Cl)′nm = 5.30 × 10−10 ǫ(Cl)′nm = 2.49 × 10−9

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[Cl/H] = log ǫ(Cl)nm − log ǫ(Cl)⊙ [Cl/H] = log ǫ(Cl)nm − log ǫ(Cl)⊙

log ǫ(Cl)nm = log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H] log ǫ(Cl)nm = log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H]

ǫ(Cl)nm = log−1(log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H]) ǫ(Cl)nm = log−1(log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H])

ǫ(Cl)nm = 103.86 ǫ(Cl)nm = 104.36

ǫ(Cl)′nm = 7.30 × 10−9 ǫ(Cl)′nm = 2.33 × 10−8

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[Cl/H] = log ǫ(Cl)nm − log ǫ(Cl)⊙ [Cl/H] = log ǫ(Cl)nm − log ǫ(Cl)⊙

log ǫ(Cl)nm = log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H] log ǫ(Cl)nm = log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H]

ǫ(Cl)nm = log−1(log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H]) ǫ(Cl)nm = log−1(log ǫ(Cl)⊙ + [Cl/H])

ǫ(Cl)nm = 105.00 ǫ(Cl)nm = 105.67

ǫ(Cl)′nm = 1.01 × 10−7 ǫ(Cl)′nm = 4.70 × 10−7
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Grupo de equações para o ferroCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
[Fe/H] = log ǫ(Fe)nm − log ǫ(Fe)⊙ [Fe/H] = log ǫ(Fe)nm − log ǫ(Fe)⊙

log ǫ(Fe)nm = log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H] log ǫ(Fe)nm = log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H]

ǫ(Fe)nm = log−1(log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H]) ǫ(Fe)nm = log−1(log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H])

ǫ(Fe)nm = 104.95 ǫ(Fe)nm = 105.45

ǫ(Fe)′nm = 8.91 × 10−8 ǫ(Fe)′nm = 2.81 × 10−7

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
[Fe/H] = log ǫ(Fe)nm − log ǫ(Fe)⊙ [Fe/H] = log ǫ(Fe)nm − log ǫ(Fe)⊙

log ǫ(Fe)nm = log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H] log ǫ(Fe)nm = log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H]

ǫ(Fe)nm = log−1(log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H]) ǫ(Fe)nm = log−1(log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H])

ǫ(Fe)nm = 105.95 ǫ(Fe)nm = 106.45

ǫ(Fe)′nm = 8.91 × 10−7 ǫ(Fe)′nm = 2.81 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
[Fe/H] = log ǫ(Fe)nm − log ǫ(Fe)⊙ [Fe/H] = log ǫ(Fe)nm − log ǫ(Fe)⊙

log ǫ(Fe)nm = log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H] log ǫ(Fe)nm = log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H]

ǫ(Fe)nm = log−1(log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H]) ǫ(Fe)nm = log−1(log ǫ(Fe)⊙ + [Fe/H])

ǫ(Fe)nm = 106.95 ǫ(Fe)nm = 107.45

ǫ(Fe)′nm = 8.91 × 10−6 ǫ(Fe)′nm = 2.81 × 10−5
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Grupo de equações para CO e O �nalCál
ulo para [Fe/H℄ = −2.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −2.0
ǫ(C)′nm = 5.88 × 10−7 ǫ(C)′nm = 1.73 × 10−6

ǫ(O)′nm = 3.13 × 10−6 ǫ(O)′nm = 8.65 × 10−6

ǫ(CO)nm = ǫ(C′) = 5.88 × 10−7 ǫ(CO)nm = ǫ(C)′ = 1.73 × 10−6

ǫ(O)′′nm = ǫ(O)′nm − ǫ(CO) ǫ(O)′′nm = ǫ(O)′nm − ǫ(CO)

ǫ(O)′′nm = 2.54 × 10−7 ǫ(O)′′nm = 6.91 × 10−6

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = −1.0
ǫ(C)′nm = 4.78 × 10−6 ǫ(C)′nm = 1.81 × 10−5

ǫ(O)′nm = 2.06 × 10−5 ǫ(O)′nm = 5.76 × 10−5

ǫ(CO)nm = ǫ(C′) = 4.78 × 10−6 ǫ(CO)nm = ǫ(C)′ = 1.81 × 10−5

ǫ(O)′′nm = ǫ(O)′nm − ǫ(CO) ǫ(O)′′nm = ǫ(O)′nm − ǫ(CO)

ǫ(O)′′nm = 1.58 × 10−5 ǫ(O)′′nm = 3.95 × 10−5

Cál
ulo para [Fe/H℄ = −0.5 Cál
ulo para [Fe/H℄ = 0.0
ǫ(C)′nm = 8.80 × 10−5 ǫ(C)′nm = 2.48 × 10−4

ǫ(O)′nm = 1.76 × 10−4 ǫ(O)′nm = 4.49 × 10−4

ǫ(CO)nm = ǫ(C′) = 8.80 × 10−5 ǫ(CO)nm = ǫ(C)′ = 2.48 × 10−4

ǫ(O)′′nm = ǫ(O)′nm − ǫ(CO) ǫ(O)′′nm = ǫ(O)′nm − ǫ(CO)

ǫ(O)′′nm = 8.87 × 10−5 ǫ(O)′′nm = 2.00 × 10−4
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